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Resumen

La evolucién de los discos protoplanetarios es un area muy estudiada actualmente, ya que es crucial pa-
ra entender la formacién planetaria. Debido a la incertidumbre que existe en cuanto a los procesos que
producen la disipacién de los discos, ademés de los modelos de fotoevaporacion, se utiliza tipicamente
un parametro de disipacién (pardmetro de Shakura-Sunyaev) que permite reproducir los tiempos de
vida de los discos, asumiendo que la viscosidad es generada por turbulencias. La inestabilidad mag-
netorrotacional ocupa hoy el lugar principal en cuanto a las teorias sobre el origen de la turbulencia,
aunque hay evidencias de que no seria suficiente para explicar por si misma los tiempos evolutivos de los
discos. Recientemente se han estudiado los efectos que pudieran tener los “vientos de disco”, generados
por inestabilidades magnetohidrodindmicas y campos magnéticos, en su disipacién y en la evoluciéon
planetaria. En este trabajo se parte del médulo de evolucion gaseosa del disco por acrecién viscosa y
fotoevaporacién del cédigo de formacién planetaria ”PlanetalLP” (Guilera et al. 2017 [1], Ronco et al.
2017 [2], Venturini et al. 2020 [3]), y se implementa numéricamente la evolucién por vientos de disco.
Se reproducen los resultados obtenidos por Suzuki et al. (2016) [4] y Kunitomo et al. (2020) [5]. Dichos
resultados sugieren que los vientos podrian tener un efecto en la migracién planetaria, suprimiéndola
en las regiones mas internas del disco.
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Capitulo 1

Introduccion

Cuando una nube molecular colapsa debido a algin tipo de perturbacién, y si su masa es lo
suficientemente grande, es posible que se forme una estrella. Este proceso de contraccién combinado
con la conservacién del momento angular produce que parte de la nube molecular que dio origen a
la estrella se mantenga girando alrededor de ésta en un plano, que llamamos “disco circumestelar” o
“disco protoplanetario”.

Los discos estan compuestos de gas y polvo, y contienen el material a partir del que se forman los
planetas y demads objetos que conforman los sistemas planetarios. Esta idea se ve reforzada gracias a
las recientes detecciones de planetas en proceso de formacién embebidos en discos (Haffert et al. 2019
[6]). Los discos, por tanto, imponen las condiciones para la formacién de los planetas, determinando
su masa, composicién, arquitectura orbital y restringiendo el tiempo requerido para formarlos.

Este ltimo punto es de gran interés, ya que existe una gran discordancia entre los tiempos de
vida deducidos a partir de las observaciones y los obtenidos a partir de modelos de evolucién simples,
siendo los primeros mucho menores que los segundos. Esto motivé a los astrénomos a buscar una
respuesta a la pregunta: jqué mecanismos pueden estar sucediendo en el interior (o exterior) de un
disco protoplanetario para que evolucione tan rdpido? Esa pregunta ha tenido varias y parcialmente
satisfactorias respuestas, como por ejemplo, la inestabilidad magnetorrotacional, la fotoevaporacion y
los vientos del disco (o disc winds), este dltimo siendo el centro de este trabajo.

1.1. Breve historia de las ideas sobre los discos protoplaneta-
rios

Las primeras ideas de la formacién del Sistema Solar se remontan al ano 1644 cuando René Des-
cartes publicé en su libro “Principia philosophiae” su famosa teoria de los vértices. Postulé que el
Universo se componia de un liquido invisible que llevaba consigo todos los cuerpos celestes, y que como
consecuencia éstos se movian “llevados por la corriente” en forma de vértices que dieron lugar a los
sistemas planetarios, como el Sistema Solar. Cada estrella conformaba un cielo diferente, alrededor del
cual giraban los planetas en 6rbitas no exactamente circulares (como ya se sabia gracias a Kepler), y
alrededor de los planetas giraban a su vez otros planetas (satélites) movidos por la misma fuerza de
los vértices. Descartes se las ingenié para evitar decir explicitamente que la Tierra se mueve para no
ser castigado por la iglesia, argumentando que la Tierra, asi como los deméas cuerpos celestes, esta en
reposo respecto al liquido que la acarrea, por lo tanto es estatica.

Sin embargo, fue Emanuel Swedenborg quien, en 1734, en su libro “Principia” [7], introdujo la
hipdtesis nebular para explicar el origen del Sistema Solar y demés sistemas extrasolares. Segin Swe-
denborg, el Sol estaba inmerso en una nube rotatoria que, por la fuerza centrifuga, se fue alejando,
formando un anillo que se fragmenté dando lugar asi a los planetas, satélites y demés cuerpos. Esta
teoria suena sorprendentemente similar a lo que se sabe hoy en dia, pero no fue gracias a Swedenborg
que se convirtié en canon, sino que fueron Kant y Laplace quienes, de forma independiente en 1796,
concluyeron que el Sistema Solar se tuvo que haber formado a partir de la contraccién de una gran
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nebulosa de gas y polvo, donde la mayor parte de la masa dio lugar a la formacién del Sol, y por causa
de la conservacion del momento angular se formé un disco que, posteriormente, dio lugar a todos los
objetos que conforman el Sistema Solar. Esta teoria hoy se conoce como la teoria de Kant y Laplace.

Casi 200 anos después del establecimiento de la idea de que los planetas provienen de una nube
de gas y polvo, Carl Friedrich von Weizsécker publicé un trabajo titulado “Uber die Entstehung des
Planetensystems” [8] (Sobre el origen de los sistemas planetarios) en el que propone y explora la teoria
de que los discos de gas que orbitan un cuerpo central (como los anillos de los planetas gaseosos, las
galaxias espirales o los discos protoplanetarios) estdn sujetos a una evolucién por viscosidad turbulenta.
Sin embargo, fue su alumno Liist quien en 1952, con su trabajo “Die Entwicklung einer um einen
Zentralkorper rotierenden Gasmasse. 1. Losungen der hydrodynamischen Gleichungen mit turbulenter
Reibung” 9] (Evolucidn de una masa de gas que rota en torno a un cuerpo central. I. Soluciones de
las ecuaciones hidrodindmicas con viscosidad turbulenta), resuelve la evolucién temporal de los discos
incluyendo la viscosidad turbulenta. Con esto, ademés, pudo explicar el hecho de que el Sol perdiera
la mayoria del momento angular del sistema, y que éste se distribuya a lo largo de los planetas, que
concentran solamente el 1% de la masa total. Liist lleg a una solucién analitica para la evolucién de
la densidad superficial y del momento angular. Estos trabajos fueron pioneros ya que introducen el
concepto de evolucién por viscosidad turbulenta mucho antes de que se conocieran los tiempos tipicos
de evolucion de los discos, e incluso antes de que fuera posible detectarlos de forma directa.

Desde la publicacién de estos trabajos hasta el dia de hoy el estudio de los discos protoplaneta-
rios ha sido una tarea fructifera para los astronomos. Desde la detecciéon de exoplanetas a un ritmo
exponencialmente creciente hasta imégenes directas de discos y subestructuras en los mismos, el mejo-
ramiento de los instrumentos de observacién y la importancia para distintas ramas, como la formacién
planetaria o la astrobiologia, impulsan aun mas el empeno en la ampliacién del conocimiento sobre
esta rama de la astronomia.

1.2. Modelo de evolucidon viscosa

Consideremos un disco de polvo y gas que gira alrededor de un eje perpendicular a su plano. Sin
mas consideraciones que estas, la ecuaciéon de movimiento estd dada integramente por las ecuaciones
de Navier-Stokes:

Duv; dp 0 2
== i+ o | 2pei; — (V- v)di; |
P Dy oz, TP9t 5. {ueg AV - v) g]
donde p es la densidad del fluido, v; es la velocidad de un elemento de fluido en la direccién x;, p es la
presion, g; es la aceleracion de las fuerzas externas en la direccién x;, p es la viscosidad dindmica, e;;

es el tensor deformacién definido como:
1 an + 6vi ’
2 8331 8%‘]‘
y 0i; es la delta de Kronecker.
Si asumimos simetria acimutal y escribimos la ecuacién para la coordenada ¢, las contribuciones

del potencial gravitacional y de la presién no apareceran, quedando la ecuacién de movimiento en
coordenadas cilindricas:

eij

O0vg VpUg 9 2 Ov, g

— -V =v|V == |, 1.1

5 + (v-V)vg + " v U¢+T23¢ 2 (L.1)
donde r es la coordenada radial, vy es la velocidad tangencial, v, la velocidad radial y v es la viscosidad
cinemética, v = %. Se puede mostrar que la ecuacién 1.1 se escribe:

0 0, 5 0 5 0
ra(prvd,) + 5(7‘ PURVG) = E(upr e Vprug).
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En el caso de un elemento de masa que orbita una estrella, la velocidad tangencial vy es (aproxima-

damente) la velocidad kepleriana, dada por vy = vy = ,/GTM = r{), donde Q es la velocidad angular
kepleriana. Entonces:

0, 4 0 0 0
— Q)+ =—(rpu,Q) = — 3 Q). 1.2
P (o) + o (1 p,Q) = (vpr£9) (12)
Para eliminar a v, de la ecuacién, introducimos la ecuacién de continuidad en coordenadas cilindri-
cas:

dp 10
-2 ) = 0. 1.3
2t T g rPor) (1.3)
Multiplicando la ecuacién 1.3 por r3§) se puede eliminar el término con v,, quedando:
0 0
a(prsQ) = _TQQE(TP'U,,). (14)

Utilizando las ecuaciones 1.4 y 1.2, e introduciendo la velocidad kepleriana 2 en funcién de r, se
llega a la ecuacion de evolucién viscosa:

9 30 | 120 (, 172
ot~ ror [T ar(”’”" )

Asumiendo que el disco es fino, se puede integrar sin problemas en z, por lo que podemos introducir
la densidad superficial definida como ¥ = ffooo pdz:

ox _30 [Tm@ (Vgrl/zﬂ _ (1.5)
ot ror or

La ecuacién 1.5 describe la evolucién del perfil de densidad del disco cuando tiene cierta viscosidad
v. Puede obtenerse también a partir de consideraciones fisicas sencillas (ver Armitage 2010 [10]), pero
este enfoque es similar al que se utilizard més adelante en la deduccién de la ecuacién final (ver seccién
[.5.2). La ecuacién 1.5 depende fuertemente de la forma funcional de v, que, en general, dependerd
de ¥, por lo que no es una ecuacién de resolucion trivial. Sin embargo, se pueden sacar conclusiones
interesantes a partir de un estudio de orden.

Haciendo un cambio de variable X = 2r1/2 f = %ZX y asumiendo una viscosidad constante a lo
largo de la distancia radial r, la ecuacién 1.5 toma la forma tipica de una ecuacién de difusién:

of . 0*f
E*Daxw

12v
X2

La escala temporal de evolucién para esta ecuacién es
co r, obtenemos la escala temporal de evolucién viscosa:

con D =

AX? (Ar)?

== Tomando un radio caracteristi-

[ V)

r
TR (1.6)

7, nos dice el tiempo tipico que tardaria un disco protoplanetario en disiparse. Es fundamental ya
que la combinacién de las observaciones con los modelos permiten imponer limites para la viscosidad v.
Podemos estimar 7,, usando valores tipicos de radios de discos protoplanetarios y viscosidad molecular.
Armitage (2010) [10] hace una estimacién, tomando r = 10 ua, y una viscosidad molecular v ~ 2.5 x 107
cm? s7!, resultando una escala temporal 7, del orden de 3 x 10'3 afios. Esto es a todas luces una
inconsistencia con las observaciones, por el simple hecho de que el universo tiene alrededor de 13.7 x 109
anos. Esto impulsa la pregunta de cuanto viven realmente los discos, y cudles son los procesos que

ocurren para explicar dichos tiempos de vida, siendo que la simple viscosidad molecular no es suficiente.
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1.3. Observaciones

Si bien ya se tenian ideas de la existencia de los discos protoplanetarios desde el siglo XVII y estaba
establecida la teorfa nebular desde que Kant y Laplace la formularon alrededor de los anos 1796, no
fue hasta fines del siglo XX que se pudieron ver directamente y discos de polvo y gas alrededor de
estrellas (Smith y Terrile, 1984 [11], O’Dell et al. 1993 [12]). Antes de eso, los astrénomos tuvieron
que conformarse con evidencias indirectas, que ademéas permitieron inferir propiedades fundamentales
€como su masa y composicion.

En 1968, Eugenio Mendoza publicé la segunda parte de un trabajo observacional que consistié en
estudiar la distribucién espectral de estrellas T-Tauri [13]. Una de las conclusiones a las que llegé es que
la mayoria de las estrellas presenta un exceso importante de emisién en el infrarrojo y en el ultravioleta,
siendo este ltimo altamente variable. Lynden Bell & Pringle en 1974 [14] demostraron que los excesos
en infrarrojo se deben a la reemisién de la radiacion de la estrella por parte del polvo presente en el disco,
v los excesos en el ultravioleta se deben a la acrecién del gas del disco por la estrella central. Debido a
las caracteristicas de cada uno de estos procesos, €l exceso en el infrarrojo dependeria principalmente de
la densidad y la opacidad del disco, que no cambia bruscamente con el tiempo, mientras que el exceso
en el ultravioleta tendria una dependencia con las tasas de acrecién que se dan en una escala temporal
mucho menor, por lo que presentarian grandes fluctuaciones. Gracias a estos trabajos se descubrié el
método més utilizado para la deteccién y estudio de discos protoplanetarios.

TYC8830-410-1

A [pm]

Figura 1.1: Distribucién de energia espectral (SED) para la estrella TYC8830-410-1. Notar el exceso de
emisién en el infrarrojo que se corresponde con una temperatura mucho menor que la estelar. Extraido de
Cotten y Song (2016). [15]

Adems4s de ser un criterio clave para la determinacién de la presencia de discos de polvo en torno
a estrellas jovenes, el estudio del exceso de emisién en el infrarrojo permite inferir propiedades del
disco, como por ejemplo la temperatura, la masa y el tamano de las particulas que lo componen. Para
longitudes para las que el disco es épticamente delgado (7, < 1) el flujo recibido dependera de la masa
del disco. Esto sucede para las longitudes més largas, como las milimétricas o submilimétricas. Beckwith
[16] aplicé este método a estrellas jévenes ubicadas en la nube molecular de Tauro, encontrando una
masa tipica de algunas centésimas de la masa solar. Este método, si bien permite medir solamente la
masa de la componente de polvo en el disco, permite estimar la masa total asumiendo una relacién
entre la cantidad de polvo y gas presente en el mismo. Tipicamente se usa una relacién gas-polvo
(“gas-to-dust ratio”) de 100, aunque recientes observaciones con el telescopio ALMA muestran que
este pardmetro podria oscilar entre 0.1 y 1000 (Ansdell, 2016 [17]). Por otra parte, para longitudes en
las que el disco es 6pticamente grueso (7, > 1) es posible derivar la temperatura del disco, asumiendo
que la radiacién recibida proviene de una profundidad éptica 7, ~ 1. Esta es una tarea ardua ya que
la estimacién de un determinado modelo de opacidad induce errores, y este es un parametro dificil de
determinar.

La presencia de gas, por otra parte, puede ser evidenciada por indicios de acrecién como un exceso
de radiaciéon UV o determinadas lineas de emisién como H,. En lineas generales, esto se debe a que
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el gas que se encuentra cerca de la estrella mediante algiin mecanismo pierde momento angular y es
acretado, y genera “manchas” cerca de la superficie estelar con altisimas” temperaturas, donde se da
la emisién. El campo magnético de la estrella juega un rol principal en este proceso, en lo que se
conoce como “acrecion magnetosférica”, que consiste en la canalizaciéon de las particulas cargadas del
disco por el campo magnético de la estrella, generando zonas de gran emisién (“accretion shocks”),
que es donde se produce la emisién de H, (Hartmann et al. 1994 [18], Muzerolle et al. 1998 [19]). De
esta forma, ademads de inferir la presencia de discos, se puede estimar la tasa de acrecién de gas. Otro
indicador de gas es la presencia de lineas de emision de moléculas como CO y N Hs, siendo la de CO
la més utilizada debido a su abundancia en el material interestelar y a que es relativamente sencilla
de observar (Molyarova et al. 2017 [20]).

Finalmente, tenemos imégenes directas de discos protoplanetarios, que, hoy en dia, gracias al te-
lescopio ALMA, cuentan con gran resolucién, mostrando subestructuras como “gaps”, que podrian ser
evidencia de planetas en formacién y otros procesos en el disco (figura 1.2).
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Figura 1.2: Imagen de disco alrededor de la estrella HD 143006. Extraido de Pérez et al. 2018 [21].

1.3.1. ;Cuanto viven los discos?

La primera medicién del tiempo de vida medio de los discos protoplanetarios fue llevada a cabo por
Karl Haisch y Elizabeth y Charles Lada en 2001 [22]. Mediante observaciones en la regién infrarroja
(3.4pm) de estrellas en cimulos estelares de diferentes edades (0.3 — 30 Myr) encontraron una relacién
entre la edad del cimulo y la fraccién de estrellas que mostraban indicios de discos circumestelares.
Encontraron que el 50% de los discos se perdian en un tiempo de aproximadamente 3 millones de
anos, y para un tiempo de 6 millones de anos ya no habia indicios de discos en ninguna estrella de la
muestra.

Eric Mamajek (2009) [23] realizé el mismo trabajo pero utilizando datos acumulados hasta el
momento. Se observé que la fraccién de discos en estrellas en funcién a su edad podia aproximarse con
una exponencial, con un tiempo caracteristico de 2.5 millones de anos.

Trabajos posteriores que incluyen evidencias de gas en el disco muestran que los tiempos de vida
del polvo y el gas son similares, de entre de 3 y 8 millones de afios (Fedele et al. 2010 [24], Michel et
al. 2021 [25])

Estos resultados imponen una cota importante para la formacién planetaria y para la disipacion
de los discos, especialmente considerando que los modelos simples predicen un tiempo tipico de varios
ordenes de magnitud més grande.
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Figura 1.3: Fraccién de estrellas con evidencia de discos protoplanetarios en funcién de la edad, para
estrellas de tipos espectrales entre KO y M5. Esto corresponde a estrellas de baja/mediana masa. Se
comparan los tiempos inferidos por evidencias de emisién en el infrarrojo (polvo) y por exceso UV (gas).
Extraido de Fedele et al. 2010 [24].

1.3.2. Procesos que ayudan a disipar los discos

A continuacién se resumen brevemente los principales procesos que permiten explicar la disipacién
de los discos. Otros mecanismos, como por ejemplo la formacién planetaria (Birnstiel et al. 2016 [26]),
podrian tener un rol en la disipacién de los discos, aunque en mucha menor medida.

Fotoevaporacion

En un disco que esta recibiendo radiacién desde la estrella central y desde otras estrellas cercanas,
parte del gas recibird energia suficiente como para escapar del sistema. Las regiones del espectro que
son capaces de hacer perder el gas pertenecen a la radiacién ultravioleta y los rayos X (Alexander et al.
2005 [27], Owen et al. 2012 [28]). Por otra parte, el escape del gas se dard en regiones lo suficientemente
lejos de la estrella para que la atraccién gravitatoria no impida el escape, pero lo suficientemente cerca
como para que la temperatura sea lo suficientemente alta. Esta caracteristica de la fotoevaporacion
genera la aparicién de agujeros (“gaps”) en el disco (Owen et al. 2010 [29]).

Acrecién de gas

El exceso de emisién en la regién ultavioleta sugiere la generacién de grandes cantidades de energia
cerca de la superficie de la estrella. Esto, como demostraron Lynden Bell y Pringle [14], se explica y
predice muy bien mediante la acrecién de gas por parte de la estrella central.

El proceso de acrecién puede explicarse mediante diversos mecanismos de transporte o pérdida
de momento angular desde las regiones mas externas del disco. Sin embargo, en regiones cercanas
a la estrella, el campo magnético de la estrella tiene efectos importantes sobre el gas ionizado, que
se comporta como un plasma. El gas es acelerado a través del campo magnético y es acretado en
ciertas regiones de la estrella, liberando grandes cantidades de energia. Este fenémeno, conocido como
“acrecién magnetosférica” (Hartmann et al. 1994 [18], Bouvier et al. 2006 [30]), produce y mantiene
un hueco entre la estrella y el disco, de unas decenas de veces el radio de la estrella (Koénigl 1991 [31]).

El mecanismo mediante el cual el momento angular es transportado permitiendo que el material
sea acretado es una de las grandes preguntas sobre la evolucion de los discos protoplanetarios. La
viscosidad molecular no es suficiente para explicar las escalas temporales observadas, por lo que se
introduce otro tipo de viscosidad, asociado a turbulencias en el disco.
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1.4. Turbulencia

Las ecuaciones de Navier-Stokes predicen la difusién de los discos en escalas de tiempo que dependen
directamente de la viscosidad v. En flujos laminares, v estd dado por la viscosidad molecular, es decir,
por la transferencia de momento entre los elementos de fluido. Sin embargo, en un flujo turbulento,
hay que tener en cuenta la transferencia de momento producida por los vortices o torbellinos como
una nueva viscosidad denominada viscosidad turbulenta. Esta viscosidad es en realidad una forma
de interpretar los efectos de la turbulencia en la disipacién del momento en el fluido, ya que los
flujos turbulentos son altamente no lineales (en muchos casos cadticos) y no es posible encontrar su
comportamiento exacto. De esta forma, un flujo turbulento disipa el momento con mayor efectividad,
y esto se traduce en un aumento de la viscosidad efectiva.

Ya en 1943 se comenzaron a estudiar los discos sujetos a viscosidad turbulenta (von Weizsécker 1943
[8]). Pero solo muy recientemente se ha logrado obtener medidas de la turbulencia en los discos. La
turbulencia puede ser estimada a partir de modelos de asentamiento del polvo en el plano medio, dadas
las observaciones que permiten determinar el perfil vertical del mismo. Un disco turbulento impedird
que el polvo se asiente en regiones centrales del disco, por lo que se espera que discos menos turbulentos
presenten un “doble disco”, donde el polvo se encuentra en el plano medio y el gas se extiende en
disperso en la direccién vertical. El estudio de la distribucién de energia espectral combinado con
modelos de opacidad y estructura de los discos permiten inferir dénde se distribuye el polvo en el disco
(Pinte et al. 2016 [32]).

Energetic domain

vF, [erg cm™ s™]

0.1 1.0 . 10.0: 100.0 1000.0

Figura 1.4: Correspondencia entre la distribucién de polvo en el disco y distintos elementos en el espectro
de una estrella con disco protoplanetario. Extraido de Dullemond et al. 2006 [33]

Una medida més exacta se obtiene determinando directamente la velocidad del movimiento turbu-
lento del gas. Esto se realiza estudiando el ensanchamiento de las lineas espectrales correspondientes
a la emision del gas, cominmente CO. El ensanchamiento puede deberse a movimientos térmicos y a
turbulencias en el disco, siendo muy dificil distinguir un origen del otro sin suficiente resolucién es-
pectral. Observaciones con ALMA han permitido mejorar las condiciones en las que se observan estas
lineas, pudiendo determinar la velocidad del gas debida a turbulencias con mayor precisién. (Flaherty
et al. 2015 [34], Flaherty et al. 2020 [35]).

Sin embargo, estas recientes estimaciones no despejan la duda de cudl es el origen de la turbulencia.
Para solventar esta ignorancia, en los modelos se utiliza una parametrizacién que permite estudiar los
discos imponiendo una viscosidad, pero sin asumir un origen para la misma. Esto es la parametrizacion
de Shakura-Sunyaev.
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1.4.1. Parametro de Shakura-Sunyaev

Debido a la incertidumbre en los procesos que producen un transporte de momento angular en
el disco, se utiliza un parametro adimensionado conocido como “pardametro de Shakura y Sunyaev”
en referencia a quienes lo introdujeron en el ano 1973, en el contexto de discos alrededor de agujeros
negros. [36]

Consideremos un disco con una escala de altura H(r) y caracterizado por la velocidad del sonido
¢s(r). Por un andlisis dimensional, podemos concluir que la viscosidad v debe ser proporcional a csH,
con una constante de proporcionalidad « tal que:

v=acsH.

« se conoce como el pardmetro de Shakura-Sunyaev, y permite incluir los efectos de viscosidad en
los discos sin necesidad de conocer su origen. En este contexto, consideramos que « es producida por
turbulencias en el disco, y debe ser menor que 1 ya que la escala de longitud esta acotada por la escala
de altura (turbulencias con longitudes caracteristicas mayores que H no perdurarfan en el disco) y la
escala de velocidad estd acotada por c¢s (va que movimientos del fluido a una velocidad mayor que la
del sonido generaria ondas de choque que disiparian la turbulencia).

Existe otra definicién equivalente, y es utilizar un « tal que

V2

o= ?CSH .

Se puede determinar que o debe ser del orden de 10~2 para reproducir los tiempos de vida de los
discos (Armitage, 2010 [10]), aunque puede ser menor, ~ 1073, cuando también se tiene en cuenta el
efecto de la fotoevaporacién.

Esta parametrizacion es de gran utilidad en las simulaciones numéricas, pero tiene una carencia:
no nos da informacién sobre el origen de la turbulencia. Si bien se ha avanzado en la identificacion de
los procesos que pueden generarla aun existe mucha incertidumbre al respecto.

1.4.2. Inestabilidades hidrodinamicas

En la bisqueda de los procesos que puedan generar la turbulencia en los discos surge el problema
de que, en general, procesos puramente hidrodindmicos no serian capaces de generar turbulencias, ya
que los discos con perfiles keplerianos de rotaciéon cumplen el criterio de estabilidad de Rayleigh, esto
es, un disco serd estable frente a perturbaciones si se verifica:

d 2
—(r?Q) >0
r(r ) >0,

es decir, el disco sera estable si el momento angular especifico crece con r. En los discos protoplanetarios,
podemos ver que esta condiciéon se cumple. Utilizando el perfil kepleriano:

d, , d {4 |[GM _1/2
CZ’I"(TQ):dT<T T3>o<r 2>,

por lo tanto los discos son hidrodindmicamente estables (Armitage 2010 [10]).

Existen, sin embargo, algunos mecanismos hidrodindmicos capaces de generar transporte de mo-
mento angular, como la inestabilidad gravitacional cuando la masa del disco es considerable (Toomre
1964 [37]) y 1la VSI (“vertical shear instability”, Urpin y Brandenburg 1998 [38]) que surge del gradiente
radial de temperatura. Estos procesos son activamente estudiados hoy en dia, pero los mayores avances
se encuentran en el area de la magnetohidrodinamica.
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1.4.3. Magnetohidrodindmica

Los tipos de inestabilidades que trabajaremos a partir de ahora se circunscriben en el paradigma de
la magnetohidrodinamica, por lo que es necesario establecer sus principios bésicos. La descripcién de
las ecuaciones que se realiza en este capitulo se basan parcialmente en el texto de Elena Lépez (2020)
[39].

El concepto de la magnetohidrodindmica surge de combinar las ecuaciones de los fluidos (Navier-
Stokes) con las ecuaciones del electromagnetismo (Maxwell). La ecuacién que nos interesara es la de
conservacion del momento, o ecuacién de Cauchy en forma conservativa. Partimos de la ecuacién de
Cauchy para fluidos:

9(pv)
ot
donde p es la densidad del fluido, ¥ es la velocidad del elemento de fluido considerado, p'es la presién
existente sobre el fluido, & es el tensor de esfuerzos que contiene todas las fuerzas de cizalla sobre el
elemento de fluido dadas por la presencia de una cierta viscosidad, y ¢ es la aceleracion dada por las
fuerzas externas, en este caso la gravedad.
Esta ecuacién es simplemente la segunda ley de Newton para un fluido. El término de la izquierda
es la derivada del momento por unidad de volumen, y a la derecha de la igualdad estan las fuerzas,
que pueden tener tres origenes:

= —-Vp+ Va + pg,

1. la presién del fluido (Vp),
2. los esfuerzos de corte generados por la viscosidad (V&),
3. la gravedad (pg).

Ahora, como queremos tratar un disco afectado también por los campos magnéticos presentes,
debemos incluir las fuerzas realizadas por dichos campos. Escribimos entonces la fuerza del campo
magnético:

Fg=J x B,

donde J es la densidad de corriente y Besel campo magnético. Introduciendo esta fuerza, la ecuacién
del momento queda:

9(pv)
ot

La densidad de corriente J puede escribirse en términos del campo B por medio de la ley de Ampere:

= —Vp+Va+Jx B+pj.

MQJZVXE,

donde pg es la permeabilidad del vacio, por lo que podemos reescribir la ecuacién de momento una vez
maés:

9pv) _ —Vp+ Va + i(v x B) x B + pg.
ot Ho
Podemos escribir esta ecuacién en términos de un tensor de momento M, que incluya los esfuerzos
de corte producidos por la viscosidad del fluido (o) y los producidos por el campo magnético (tensor
de Maxwell). Utilizando propiedades del producto vectorial y la definicién del tensor de esfuerzos o se
puede mostrar lo siguiente:

Apw) _ ~VM + pg, (1.7)
ot
2
Hpv®v+B®B+<P+B>I, (1.8)
Ho 210

10
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donde ® representa el producto tensorial, e I es la matriz identidad.

Las ecuaciones 1.7 y 1.8 componen la nueva ecuaciéon de movimiento para nuestro disco protopla-
netario, que incluye los efectos de la viscosidad del disco, el potencial gravitacional y las fuerzas del
campo magnético.

MHD no ideal

Las ecuaciones halladas en la seccién anterior son validas para un fluido completamente afectado
por el campo magnético y no toman en cuenta la presencia de diferentes especies en el fluido que
se comportan de forma distinta frente al campo. Sin embargo, en un disco protoplanetario, es de
esperar que no todo el gas esté ionizado, que existan diferentes especies (lo mds inmediato es pensar en
electrones e iones, que tienen cargas negativas y positivas respectivamente), y que haya polvo, que es
neutro frente al campo magnético. Esto produce efectos no ideales que introducen desviaciones respecto
al comportamiento del fluido ideal. Estos efectos se pueden resumir en:

1. disipacién ohmica, correspondiente a la disipacién de las corrientes debido a colisiones entre las
particulas,

2. efecto Hall, producido por la desviacién entre las cargas positivas y negativas,

3. difusién ambipolar, relacionado con la interaccién entre particulas acopladas al campo y las
particulas neutras.

1.4.4. Inestabilidad magnetorrotacional

Entre las teorias existentes hoy en dia, el proceso que tiene el mayor potencial de crear turbulencias
en los discos es la inestabilidad magnetorrotacional [40], [10]. Esta inestabilidad emerge de la interaccién
del gas ionizado del disco con el campo magnético presente de la nube molecular progenitora. La
MRI (“magnetorotational instability”) es una inestabilidad magnetohidrodindmica que surge de la
superposicién de la tensién magnética que tiende a mantener unidas a las particulas cargadas del
disco, y el gradiente de momento angular, que tiende a alejar a las particulas en distintos radios.

En la figura 1.5 puede verse esqueméticamente el funcionamiento de esta inestabilidad. Las fuerzas
del campo magnético estan representadas por los resortes. Cuando una de las particulas cambia de
orbita, éstas tienden a separarse, aumentando la tensién de las lineas de campo, generando un aumento
de la velocidad en la particula con una 6rbita mayor y una disminucién en la otra, aumentando la
separacion de éstas y reforzando el efecto de la tensién del campo. El momento angular, de esta forma,
es transportado hacia afuera.

Figura 1.5: Esquema simple de la inestabilidad magnetorrotacional representando la fuerza del campo
magnético como resortes.

Se puede deducir una condicién para la inestabilidad. Partiendo de las ecuaciones de movimiento
para un elemento de fluido, consideramos perturbaciones en el plano del disco de la forma:

S o ez(wt—kz) ]

11
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Usando las ecuaciones de la MHD ideal y ecuaciones de movimiento, se puede llegar a una relaciéon
de dispersién (Armitage 2010 [10]):

dQ? B? B?
wt —w? +40% +2k2 = | 4+ K2 —= |k
dlnr 4d7tp dmp

, B? oz ]
4tp  dlnr|

lo que define la condicién de estabilidad. Si w? > 0 la perturbacién generara un movimiento oscilatorio,
por lo que seré estable. Si w? < 0, w serd imaginario, generando modos con crecimiento exponencial,
correspondientes a la MRI. Entonces, la condiciéon para que el disco sea inestable y se desarrolle la
MRI es:

, B? dn?

z

0
dmp dinr ="

es decir, debe existir una relacién entre la componente vertical del campo magnético y el perfil de
rotacion del disco. Se observa que un campo demasiado intenso inhibe la inestabilidad, por lo que el
moédulo del campo debe ser pequeno. Esto se confirma con simulaciones, donde un campo demasiado
fuerte no permite que la inestabilidad se desarrolle (figura 1.6).
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Figura 1.6: Crecimiento del modo maés inestable de la MRI para diferentes intensidades de campo
magnético. Extraido de Salmeron, 2009 [41]

La MRI ya era conocida fuera del 4émbito de la astronomia (Velikhov 1959 [42], Chandrasekhar 1961
[43]), pero fueron Balbus y Hawley quienes, en 1991 [40], propusieron este mecanismo para explicar
la turbulencia en los discos. Ellos dividieron su trabajo en dos papers. En el primero analizan la
estabilidad lineal del proceso, y en el segundo realizan un analisis no lineal, en donde demuestran que,
en efecto, la MRI puede generar turbulencias en los discos, y produciendo parametros a del orden
requerido para explicar las observaciones.

Balbus y Hawley realizaron su andlisis bajo el paradigma de la magnetohidrodinamica ideal, es
decir, suponiendo que todos los iones estan acoplados al campo, y asumiendo que la MRI puede actuar
a lo largo de todo el disco. Sin embargo, un analisis mas preciso basado en la MHD no ideal muestra que
el efecto de la MRI se ve fuertemente atenuado. En regiones donde la ionizacién es menor (por ejemplo
en regiones centrales del disco donde los fotones ionizantes provenientes de la estrella no penetran)
estos efectos dominardn y no se desarrollard la MRI. A esta regién se la conoce como “zona muerta”
(Gammie 1996) [44], y produce que el coeficiente a asociado a la turbulencia caiga a ~ 107% — 1072,
valores mucho menores a los necesarios para explicar los tiempos de vida de los discos.

12
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Figura 1.7: Estructura de un disco protoplanetario incluyendo la zona muerta, regién en donde no actia la
MRI debido a poca ionizacién. Notar que las regiones con suficiente ionizaciéon corresponden a radios
pequetios gracias a la ionizacién térmica, y a la superficie de radios intermedios y a radios grandes gracias a la
ionizacién de rayos X. Extraido de Armitage (2010) [10].

1.5. Vientos de disco

De la misma forma que con la MRI, el mecanismo de los vientos de disco se conocia fuera del &mbito
de los discos protoplanetarios. Fue aplicado a los discos por primera vez por Blandford y Payne en 1982
[45], quienes observaron que un campo magnético a gran escala interactuaria con el material ionizado
del mismo, extrayendo momento angular e induciendo acrecién. Més adelante, Suzuki e Inutsuka (2009)
[46] mostraron que turbulencias magnetohidrodindmicas en la superficie de los discos también generan
flujos salientes de gas. A la suma de estos dos fenémenos le llamamos aqui vientos de disco.

1.5.1. Mecanismos

Podemos dividir los efectos de los vientos en dos categorias:

Vientos inducidos por el campo magnético externo La presencia de un campo magnético
atravesando un fluido parcialmente ionizado tiene consecuencias importantes en la dindmica del fluido.
En este caso, el campo magnético proviene de la nube molecular que dio origen al sistema, y el proceso
de contraccién del material para dar lugar a la estrella y el disco producen que las lineas del campo
se doblen (figura 1.8). Como el disco a su vez estd rotando, el campo producird un torque y extraerd
momento angular en forma de eyeccién de masa, cuando el campo esta lo suficientemente inclinado
respecto a la superficie del disco (Blandford y Payne 1982 [45]). A su vez, la pérdida de momento
angular induce la acrecién del gas que resta en el disco. Este proceso se conoce como “centrifugally
driven disc winds”.

Vientos inducidos por turbulencias Este mecanismo fue propuesto por Suzuki e Inutsuka
(2009) [46] y Suzuki et al. (2010) [47], quienes demostraron, mediante simulaciones numéricas, que
inestabilidades magnetohidrodindmicas (como la MRI) en la superficie de los discos producen la pérdida
de masa mediante la reconexién magnética. Encontraron que la tasa de pérdida de masa por estos
vientos dependen de la intensidad del campo, y ademds, por ser un fenémeno que actiia exclusivamente
en la superficie, no es afectado por la formacién de una zona muerta.

Los vientos inducidos por efectos magnetohidrodindmicos ( “MHD disc winds”) toman especial im-
portancia en regimenes dominados por la MHD no ideal, como es el caso de los discos protoplanetarios.
Bai (2013) [48] mostré que en discos afectados por la disipacién ohmica y la difusién ambipolar la MRI
deja de ser efectiva y se generan vientos en la superficie, para los cuales son fundamentales los efectos
de MHD no ideal.

13
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Figura 1.8: Esquema de la estructura del campo magnético que produce los vientos de disco. Las lineas de
campo se curvan dentro del disco, y la pérdida de momento angular por el viento induce la acrecién. Extraido
de Armitage, 2010 [10]

1.5.2. Ecuacion de evolucion

Las ecuaciones que utilizaremos que describen la evolucién de los discos sujetos a viscosidad tur-
bulenta y vientos de disco fueron deducidas casi simultdneamente por Suzuki et al. [4] y por Bai [49]
en 2016. A continuacién se realiza dicha deduccién en detalle, siguiendo el procedimiento de ambos
trabajos.

Empezamos planteando la conservacién de la masa:

dp 10 0

— 4+ —=—(rpv,) + = (pv;) =0,

at ,ra,r( p 7‘) az(p Z)
donde se consideré un flujo en la direccién vertical, que sabemos que habra ya que suponemos que
existen vientos que extraen masa. Integrando en z, bajo la hipdtesis de que el disco es fino, se introduce
la densidad superficial X:

0¥ 10
E + ;E(TE’UT) + (pvz)w = 0,

donde el subindice w explicita que la fuente del flujo son los vientos de disco ( “winds”).

Esta ecuacion es la que dard la evolucién de X, pero necesitamos expresar el flujo radial y vertical
rYv. ¥ (pvz)w en funcién de pardmetros del sistema que impondremos. Primero, multiplicamos esta
ecuacién por 3§

0 0
E(Er‘?’Q) + TQQE(TZUT) +73Q(pv,)w = 0. (1.9)

A continuacién veremos que se puede expresar rXv, en funcién de los pardmetros del sistema
mediante la conservaciéon del momento angular, dada por las ecuaciones de la magnetohidrodinamica.
Planteamos la ecuacién de momento de Cauchy en forma conservativa (ecuacién 1.7):

9(pv)
ot
Nos interesa encontrar una expresion para la conservacion del momento angular, entonces plantea-
mos la ecuacién de movimiento en la coordenada acimutal ¢.
La componente ¢ de la divergencia del tensor de momento es:

z—V-H—i-pg.

0 110 0
(V- M)y = 5 Mg+ — g oo+ (Myg + Mgr) | + 5~ Mo

Como el tensor es simétrico, esto se puede escribir:
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0 2 10 0

V- -M)y=—M, Mr — M, —M ,
( Jo = 5 Mrg + Mg+~ o Moo + ¢z
y esto es:
0 10 0
V- M)y =—— (r’M, - =M —My..
( o r2 or (r ¢)+ra¢ ¢¢+8z ¢
Sustituyendo en la ecuacién de momento:
0 10, 4 10 0
== — = —M, M . =0. 1.10
57 (Pe) + 55 (1" Mrg) + rag Moo T gy Moz + 190 = (1.10)
Asumimos simetria acimutal, entonces las derivadas en ¢ se van, asi como g:

0 10,4 0
a(pvd,) + ﬁg(r M,y) + &Mq&z =0.

Ahora hay que sustituir el tensor ﬁ, que esta dado por 1.8. El dltimo término de la ecuacién 1.8
da la presién, pero en este caso no nos interesa porque no influye en el momento angular. Sustituyendo
esto y operando, resulta:

8( )+ 1010, B, By L8 0 L B:Be B.B, _o.
ot PYs 2 Or s 47 0z pzY 47 h

Esta ecuacién se puede transformar en una ecuacién de conservacién del momento angular simple-

mente multiplicando por r:
g( &) )—ﬁ—lg 2 pv BBy —}—2 r| pv
5t P T oy por 4m 0z puz

Ahora, descomponemos la velocidad tangencial en la velocidad kepleriana més una perturbacion:

qu’ﬂ = 0. (1.11)

vy = 8 + dvg,

entonces podemos sustituir en las derivadas:

B.B B.B
PV — ﬁ = pu,. Q2+ p (vrévd) — 47Tp¢) 7

B.B B.B
pULVH — 27774) = pu,rQ+p (UZ5U¢ — 4Z7rp¢) .

Introducimos ahora la parametrizacion de Shakura-Sunyaev, definiendo los «, que deben ser adi-
mensionados, como:

1 B,.B B, B
Qrg = g (UT6U¢' - 471_p¢> = PUrVp — 471_¢ = pv,rd + partﬁcga

S

Qg _ 1 v, 0v _ BBy = pu,v —%:pvv + pag.c?
z Cg z0Y% 47p zV¢ A zV¢ ¢zCs)

por lo que la ecuacién de conservacién del momento angular (ecuacién 1.11) queda:

9 10 9
a7 (orve) + ~ = [or (vt arg )] + 2 [pr (vrQ + age?)] = 0.

Ahora integramos en z para que aparezca la densidad superficial 3. Término a término:
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1.
e 9 0 0
— = (T = —(Zr3Q
| grloresz = 5 (Srog) = 5(50%),
2. N
1 1
/_OO ;% [pr2 (UT’I"Q + amcg)] dz = ;% [r22 (ver —1—@09] ,
donde @4 es el promedio vertical ponderado por la masa, definido como:

3.

+o0
/ % I:pr (ver + a¢zC§):| dz = pr (/UZT'Q + ad)zcz)w :

donde el subindice w indica que es el momento perdido por el viento. Esto se puede escribir en
funcién de las propiedades del disco en el plano medio y de un pardmetro @, normalizado por
la densidad y velocidad en el plano medio:

[pver + pa¢zcz] w = [pv:],, T2+ @(pcg)mid.
Juntando todos estos resultados y multiplicando por r se llega a la ecuacién:

0 9,
a(ZﬁQ) + 5[7‘22(1)7«7’9 + @) + 217 [(pv2)wr + @z (pc2) mia) = 0. (1.12)

Volviendo a la conservacién de la masa, usamos la ecuacién 1.12 combinada con la ecuacién 1.9
para encontrar una expresion para rXuv,.:

%[TQZ(UTTQ + mci)] + 72 [(pvz)wrﬂ + aid,z(pcg)mid} = TQQ%(erT) + rgQ(pvz)w.

Haciendo cuentas, se llega a:

0 0
Yo 2 (20 9 2ya—2 25— (e = 0.
T2 or (r°Q) + or (r*Earecs) + rtg: (pcs)mia = 0

Usando la definicién de Q:
[GM 0 rQd
N=/— = —(r2Q)= —.
T = or (rs) 2

0
Lﬁﬁggwwﬁ)+r%%APﬁLM%-

Sustituyendo esto en la ecuacién de continuidad (ecuacién 1.5.2) llega finalmente a:

o> 102 (0 - _

5 ror [m {870(7’22047@@5) + T2@¢z(ﬂcg)md}] + (pv2)w = 0.

Para dejar todos los términos en funcién de parametros adimensionados, definimos ahora el flujo

de masa no dimensionado normalizado por la densidad y velocidad del sonido en el plano medio del
disco, C:

Despejando rXwv,.:

2
Su, = ——=
T2 o)

(pV2)w
(pcs)mid '

Finalmente, la requerida ecuacién de evoluciéon queda:

Cy =
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o 102 (0
or

TR wil ercy —(r*Sargcl) + TQ%z(PCi)midH + Cuw(pcs)mia = 0. (1.13)

Se puede ver que el segundo término a la izquierda (término difusivo), si se reescribe adecuadamente,
es idéntico al de la ecuacién 1.5 (ecuacién de evolucién viscosa). El tercer y cuarto términos en la
ecuacién 1.13 corresponden entonces a los vientos de disco, el tercer término asociado al torque del
campo (pardmetro o, proporcional a B, By) y el cuarto al flujo de masa (introducido en la ecuacién
de continuidad).

Podemos resumir la ecuacién 1.13 en tres contribuciones:

1. evolucién por viscosidad turbulenta (término difusivo)
2. torque del viento (término advectivo)

3. pérdida de gas por el viento

A estos tres términos hay que sumarle la pérdida de masa por la fotoevaporacién, que se resuelve
de forma independiente (ver seccién 2.5).

La ecuacién 1.13, sumada a la fotoevaporacién, es la que se resolverd en este trabajo. La determi-
nacién de los pardmetros &,¢, 04, y Cy se efectiia a través de simulaciones numéricas. En este trabajo
se utilizardn los valores utilizados por Suzuki et al. (2016) [4], a los efectos de poder comparar los
resultados.
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Capitulo 2

Método

2.1. Descripcion del método numérico

Se parte del médulo de evolucién gaseosa del cédigo PlanetaL P (Ronco et al. 2017 [2], Guilera et
al. 2017 [1], Guilera et al. 2019 [50], Venturini et al. 2020 [3]), que resuelve la evolucién de un embrién
planetario embebido en un disco de gas y polvo. El médulo resuelve por el método de Crank-Nicolson la
ecuacién 1.5 junto con la fotoevaporacion para un dado perfil de densidad inicial y un dado parametro
de Shakura-Sunyaev. Se debe, por tanto, incluir los tltimos términos de la ecuacién 1.13, que dan
cuenta de los vientos de disco.

A continuacion se desarrolla el método deducido para el segundo término de la ecuacién de evolu-
cién. El primer término se resuelve de forma completamente analoga.

Queremos expresar el tercer término de la ecuacién 1.13:

Lo g o)) 2.)
en términos de cantidades conocidas (bdsicamente, queremos que desaparezca la densidad p). Lo pri-
mero que haremos es reescribir esta expresion.

Como (pcs)mia = 5—2%, entonces (pc2)mid = ?—2%05. Ademds, @, 4c2 = %I/Q, entonces:

1 3
(p)mia = O - 2 | =

2\ g ’

por lo que el término queda:

10 2 1 3v
DR P PR - 3724 _
(2.1) ror [TQ { 0202 2 71'%}]

Haciendo cuentas y sustituyendo 2 = % se obtiene:

(21) = V3T Gyl 0 [ra2s] .

Tl ror

El problema se ha reducido a una derivada parcial en la coordenada r multiplicada por una constan-

te. Como ya adelantamos, usaremos el método numérico de Crank-Nicolson, que consiste en plantear
el punto medio explicito:

of (z,t)  flz+1,t) — f(x —1,%)

ox 2Azx ’

el punto medio implicito:
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of(x,t)  fla+1L,t+1)— f(x—1,t+1)

Ox 2Ax ’
y promediarlos, de forma que queda:

ox 4Ax

En la dltima expresion se usé como subindice la coordenada radial y como supraindice la coordenada
temporal. Sustituyendo en esta expresién f(r,t) = r1/4v1/2%:

- - . _
of(x,t) SN FAPE o AR Y

) 1 : ’ ' ‘
7(711/%1/22): { 1/4V1/2ZJ+1 1/4 1/225f11+ 1/41/1/22] 1/4 1/222_1}7

or AAr Tid1Vit12i41 — TV Tip1Vip12i41 — 1oV

donde se tomé la derivada espacial de la viscosidad pero no la temporal como aproximaciéon para
asegurar la convergencia de la solucién. Reordenando:

0 1 1/4 1/2 /i j 1/4 1/2 /o j
E(Tl/zl’/lpz) = iAr [7“141’/1‘4{1(2?111 + Zngl) - T¢11V¢11(E?j11 + 2371)] .

Introduciendo los incrementos de la densidad superficial:

$It = %7 4oy,
y reordenando convenientemente los términos, se puede llegar a la ecuacién:
0 1 ; ; ;
E(Tlﬂ’/lmz) = IAr [Tz‘lﬁ%lﬁzgﬂ (2254& + 5Ei+1) - Tzlﬁ’/zlﬁ (225—1 + 52%1)} :

Es conveniente trabajar con un grillado en escala logaritmica. En las ecuaciones, al efectuar la
derivada respecto a r aparece un 1/r adicional debido a la derivada de logr. Planteando entonces la
variacion de la densidad superficial, queda:

kAt 1/4 1/2<i kAt 1/4 1/2
0%; = (741‘4/-1”1-5{1234—1) + 2Ar (ﬁ-{l’ﬁfq‘sziﬂ) -

B QT?AT’
kAt 1/4 1/2wj kAt 1/4 1/2
2r2Ar (Ti*lyi’12?*1> B 4r2 Ar (ri*lui*lazid) ’

donde k = %(GM)V‘*.

Para encontrar las variaciones de densidad superficial §3; planteamos una matriz tridiagonal

1 4 0 0 5% )
ahb 1 ¢ 0 0
S 5% A
0 a3 1 ¢ -+ 0 _
0 0 d 1 ¢ 0 _
Ch1
0 a, 1 ) \0% I

donde
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kAt 172 1/4
i 4T?Ar ViiiTia

kAt 174 172
n _4r2Arri+1Vi+1

kAt 1/4 1/2wj 1/4 1/2wj
r; = W2 Ti-i/-lyi-&{lzg—o—l - 7”1'11”1'112?—1} .

Resolviendo esta matriz se obtienen los 0Y;, por lo que se tiene la evolucién de la densidad.

Para el primer término de la ecuacién 1.13 se procede de forma totalmente andloga. La ecuacion
tridiagonal que se obtiene entonces se suma a la anterior, y queda la evolucién por viscosidad y por el
torque de los vientos. Para implementar el término del flujo, simplemente se hace:

> |GM
Cw(pcs)mid - Cwﬁ 7“737

0% = CwAtq/—GTTJS/QEn
T

Por tanto, la evolucién temporal se resume en la resolucion de una matriz tridiagonal de la forma:

bl C1 0 0 521 Fl
az by ¢ 0 0
2 2 2 (522 T,
as bg C3 ce 0
0 a4 b4 Cyq 0 — ,
Cn—1
0 an by 0% Ly
con
o — kAt V}/erl/él B 3At n 3At » 7”41/2
% 4TZ-2AT i—1"7—1 QT;S/QATQ 8T5/2A’r‘ i—11; -1

3At 1/2 GM _3/9
bi =1+ WVi’/‘i + CwAt ?Ti

kAt 1/4 1/2 3At 3At 1/2
852 Ar | 2r5/2Ar2 ) Vi

G T2 Ay i
7
FAY Tk 1 1 e
L= 22ar [Tiilyiilzgﬂ - 7"1-111/1-112?71] +
K3
At 3AtL 1/25vj 6AL 1/2j 3At 3AL s
(W ) M’") vintin X~ Epaa it Y maae Y genay ) vinitie e

Los términos adicionales surgen de la solucién del primer término en la ecuacién 1.13.
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2.2. Condiciones iniciales y condiciones de borde

Utilizamos las mismas condiciones iniciales de Suzuki et al. 2016 [4]. El perfil inicial de densidad es

ro\ —3/2 r
Eim‘ = E1ua (7> €xp < > )
1 ua Teut

donde 7, = 30 ua. Se tomd una densidad a 1 ua inicial 10 veces mayor que la considerada por Hayashi
[51] en la MMSN (“Minimum Mass Solar Nebula”), por lo que ¥;,, = 1.7 x 10* g/cm?, lo que da una
masa total inicial de M;,; = 0.11Mg. La masa de la estrella central es 1Mg.

En los bordes interno y externo se tomé densidad superficial cero, lo que se traduce en:

a1 =0
by =1
c1=0
=0
para el borde interno, y
a, =0
b, =1
¢, =0
r,=0

para el borde externo.

2.3. Temperatura

El perfil de temperatura en el disco es un pardmetro importante ya que estd directamente relacio-
nado con la velocidad del sonido, dada por:

kgT
CS = s
W

donde kp es la constante de Boltzmann, p es el peso molecular medio y my la masa del hidrégeno.
La velocidad del sonido aparece en todos los términos de la ecuacién 1.13, por lo que es de suma
importancia para los calculos.
Los procesos que intervienen en la temperatura del disco son la radiacién de la estrella central y el
calentamiento por viscosidad. La temperatura media se computa haciendo

Tia = Teqg + T,

V18

donde T, es la temperatura de equilibrio radiativo, determinada por la irradiacién de la estrella
central, vy T,;s es la temperatura por calentamiento viscoso, que estara determinada por la opacidad,
viscosidad y el flujo radiativo del disco. Esta ecuacion se obtiene a partir de la integraciéon de la ecuacién
de transferencia radiativa (ver Armitage 2010 [10]).

T.s:  Se adopté el mismo perfil que Hayashi (1981) [51]:

7. =280 ()"
=280 (7]
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Tyist  Se utilizé la prescripcién de Nakamoto y Nakagawa (1994) [52]:
3 1
2O'T,;Lis = (87'R + 27—P> Frad,

donde F..q es el flujo de radiacién en ambas superficies:

Fraa = 20T},

F.q puede ser extraido de las ecuaciones de balance de energia de la MHD (ver Suzuki et al., 2016
[4]). En el caso estudiado en este trabajo se utilizé la prescripcién de “weak disc wind” tal como esta
definida en Suzuki et al. (2016) [4]:

3 . _
Frad = €rad §Qar¢>c§ + TQO‘Q&Z (ch)mid 5

con €49 = 0.9, que es la fraccién de la energia perdida por radiacién, limitando a un 0.1 la fraccién
transferida a los vientos, lo que significa que solo una parte de la energia gravitacional liberada es
utilizada para generar los vientos. En Suzuki et al. (2016) [4] estudian otro caso, el “strong disc wind”,
donde toda la energia gravitacional perdida por la acrecién es transferida a los vientos, pero no se
estudiard en este trabajo.

La profundidad éptica de Planck es aproximada por:

Tp = max(2.47g,0.5),

y la profundidad éptica de Rosseland por:

TR = KRY/2,
donde
T 2
45 —— T < 150K
g <150K> <150
KRR =
4.5 150K < T < 1500
0 T > 1500,

es la opacidad de Rosseland. La deduccion de estas aproximaciones se encuentran en Nakamoto y
Nakagawa (1994) [52].
Para simplificar la implementacién de kg se utiliza la funcién usada por Kunitomo et al. 2020 [5]:

T — 1500 T\’
Kp = 2.25 {1 — tanh ()} X min |1, (150>

150
Juntando las prescripciones para las opacidades y para el flujo radiativo, se puede llegar a una
ecuacién en donde interviene solamente la temperatura central y las caracteristicas locales del disco.
Para hallar la temperatura entonces se resuelve la ecuacion:

1 kgT kgT
0=T*-T! — —€0aXio, B (1528 410 | x
rr d)
20 WM Hm g

150

E% (1 — tanh (T — 1500)) min <1 (T>2> + 05
'8 150 "\ 150 méix (0.5,5.45; (1 - tanh (Z520)) min (1, (&5)°)) |

donde los subindices i representan el radio en el que se estd midiendo la temperatura T'.
Esta ecuacién fue resuelta mediante el método de biseccion.
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2.4. Cw, AOrgp Y gy

A continuacién se describen brevemente los valores de los pardametros de la viscosidad y del viento.
Se utiliza la misma prescripcién que Suzuki et al. (2016) [4].

El coeficiente de Shakura-Sunyaev correspondiente a la viscosidad turbulenta ;. se considera,
como es usual, constante en todo el disco y en el tiempo. Para discos en donde la ionizacién es
suficiente, se toma un valor de 8 x 1073, acorde a los resultados de simulaciones numéricas [47]. Por
otra parte, cuando se toman en cuenta los efectos no ideales y se forma la “zona muerta”, a,4 disminuye
considerablemente, v se adopta un valor de 8 x 107°. A la primera parametrizacién se le denomina
“MRI activo” y a la segunda “MRI inactivo”.

@y, depende de la intensidad de la componente vertical del campo. Bai (2013) [53] estimé el valor
de @, obteniendo resultados entre 1075 — 1073, Si el campo se mantiene més o menos constante en
el tiempo, la disminucién de la densidad superficial hara que el torque sea mas efectivo, aumentando
por tanto @g;, mientras que si el campo disminuye con la densidad superficial, @, permanecerd
aproximadamente constante [4]. Se adoptan entonces dos casos, uno con g, = 1 X 10~ constante
(“constant torque”) y otro con un torque dependiente de la densidad ¥

5\ 066
@y, = min [105 <Zn> 1,
(“3-dependent torque”).

Para el flujo adimensionado C,,, Suzuki et al. (2016) [4] adoptaron el valor:

Cw = ml’n(cw,m Cw,e)u

donde C,, o es el valor minimo para C,,. Por simulaciones, se obtiene que Cy, o ~ 107° — 10™* (Suzuki
e Inutsuka, 2009 [46]) y C... se obtiene del balance de energia (ver Suzuki et al. 2016 [4]):

3V2me2 - 2c2
Cw,e = (]- - 6rad) Wamb + 7‘790%)2

Como (Y, . depende del coeficiente de la viscosidad a,4, se adoptaron dos valores diferentes para
el minimo, Cyyp =2 x 107° y Cypyo = 1 x 1075, correspondientes a cada valor de @, utilizado (MRI
activo e inactivo respectivamente).

2.5. Fotoevaporacion

Se utilizé la prescripcién de Owen et al. (2012) [28] para la fotoevaporacién por rayos X para discos
primordiales y discos con agujeros (gaps), ya que la fotoevaporacién evoluciona de manera diferente
para ambos casos. En el caso del disco primordial (primeras etapas de la evolucién del disco), la
evolucién del perfil de densidad estd dada por la ecuaciéon B2 de Owen et al. 2012 [28], mientras que
en el caso del disco con agujeros la evolucién estd dada por la ecuacién B5 de Owen et al. 2012 [28].

La luminosidad de rayos X, L., necesaria para modelar la fotoevaporacion, se calculé utilizando el
modelo de Bae et al. 2013 [54].

2.6. Resumen de casos

En la tabla 2.1 se encuentran los valores utilizados para los parametros en cada caso analizado,
que corresponden a los usados por Suzuki et al. 2016 [4]. Se conservé la misma denominacién para
facilitar la comparacién. Se estudiaron dos casos adicionales, uno con torque constante y otro con
fotoevaporaciéon (PEW, “photoevaporative winds”), que se comparé con los resultados de Kunitomo
et al. 2020 [5].
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Caso ‘ MRI ‘ Qg Qg Cuw,0
No DW Activo | 8 x 1073 0 0
No DW + PEW Activo | 8 x 1073 0 0
No DW + PEW Inactivo | 8 x 107 0 0
Weak DW + zero-torque Activo | 8 x 1073 0 2x107°
Weak DW + constant torque Inactivo | 8 x 107° 1074 1075
Weak DW + Y-dependent torque Inactivo | 8 x 1075 | 107°(3/%;,;) 066 10-°
Weak DW + Y-dependent torque + PEW | Inactivo | 8 x 107° | 1075(%/%;,;) 066 10~5

Tabla 2.1: Resumen de los valores de los pardmetros utilizados. “DW?” refiere a los vientos de disco, y
“PEW” a la fotoevaporacion.
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Capitulo 3

Resultados

3.1. Preliminares: sin vientos

La figura 3.1 muestra la evolucién de un disco de gas solamente debido a la viscosidad (arriba) y
por viscosidad y fotoevaporacién (abajo).

Densidad 104 Temperatura

3(g/cm?)

1072 T T . — T T T
1072 107! 10° 10! 102 103 1072 107! 10° 10!
r(ua) r(ua)
Densidad Densidad
...... t=0
106 —- t=10° 10°4
--- t=10°
- . — t=1.4x10°
1044 \.\'\. a,¢:8><10’3 1044
i
W v
E) 2 |
g 10
100 4
1072 T : . 1072 T . T !
1072 107! 10° 10! 103 1072 1071 10° 10! 102 103
r(ua) r(ua)

Figura 3.1: Arriba: evolucién viscosa. En puntos azules se compara con los resultados obtenidos por Suzuki
et al. 2016 [4]. Abajo: Evolucién por viscosidad y fotoevaporacién, para MRI activo (izquierda,
Wrg = 8 x 107?) e inactivo (derecha, &g = 8 x 107°). Notar que en el primer caso la evolucién es hasta los 10
millones de afios, mientras que en el segundo y tercer caso la evolucién es hasta los 1.4 y 3 millones de anos,
respectivamente.

El efecto de la viscosidad es de disminuir la densidad superficial de forma homogénea a lo largo
del disco, ademés de aumentar el radio maximo, lo que indica por un lado acrecién inducida por la
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turbulencia y por otro lado la redistribucién del momento angular que hace que parte del gas se aleje de
la estrella. En los casos con fotoevaporacion se forma un hueco (gap) cerca de las 10 ua, y répidamente
se disipa la parte interna del disco en el caso de MRI activo.

El caso de MRI activo y fotoevaporacién es el modelo del que se parte (ecuacién 1.5 + fotoevapo-
racién). En el caso de MRI inactivo se observan las consecuencias de los efectos de la MHD no ideal,
reduciendo dréasticamente la eficiencia de la MRI y aumentando el tiempo de vida del disco. También
se observa que el gap producido por la fotoevaporacién aparece mas lejos, aproximadamente a 100 ua,
en comparacién con el caso de MRI activo. El disco no se extiende tanto hasta radios mayores ya que
la fotoevaporacion no es un mecanismo de transporte de momento sino de pérdida de masa, por lo que
un menor &4 producird menor redistribucién de momento, lo que, por el mismo razonamiento que se
hizo antes, el gas no se ird hacia regiones lejanas del disco.

3.2. Con vientos

3.2.1. “Weak DW + zero-torque”

En este caso el comportamiento es cualitativamente similar al caso sin vientos. Se observa que el
viento domina principalmente en las regiones externas del disco, y causa una evolucién maés rapida
tanto en la densidad superficial como en la temperatura, aunque no genera una diferencia significativa
(figura 3.2)

) Temperatura
Densidad 104
W e =0
W [ -0 —105
- . —-- t=10
106 —— =105
t 136 --- t=10°
t=1 — t=107
. . — t=107
. [ N Nl e PN P Rt Suzuki
10% = 0 L R Suzuki 8 x10-3
: =~ ’ Qp=8x10"3 1024 Urp =8 X

Cuo=2x10"5

3(g/cm?)

107! 10° 10*

ap=8x10"3
Cuo=2%x10"°

1077 T T T T
1072 107! 10° 10! 102

r(ua)

Figura 3.2: Caso “Weak DW + zero torque”, MRI activa (@¢ = 8 x 1073, C\y =2 x 107°)
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3.2.2. “Weak DW + constant torque”

El comportamiento cualitativo es similar al caso sin torque. Se observa una menor temperatura
en radios pequenos, debido a la reduccién del coeficiente de viscosidad que reduce la contribucién del
calentamiento viscoso a la temperatura.

. Temperatura
Densidad 104
C3 e t=0

e e t=0 —_ =105

10°+ —- t=10° R i 186

. ——- t=10° R t; 107
\.\_\.\ — t=107 8x 10-5
[F~~ - . =8x =

104 Tl ap=8x10 i

Cuo=1x10"5

T Cwo=1x10"5 o 1071
13 w, 0 5
3 =
=i 2
2 10
100
102 4
1072 T T ; T T :
1072 107! 10° 10! 102 103 1072 107t 10° 10!
r(ua) r(ua)
Cw
..... t=0 A
—-- t=10°
-—- t=10°
— t=107
Ay =8x107°
Cu0=1x10"5
1072 10! 100 10t 102 103

r(ua)

Figura 3.3: Torque constante, MRI inactivo (@ = 8 X 107°, Ciyo = 1 x 107°)

3.2.3. “Weak DW + }-dependent torque”

Figura 3.4. En este caso el viento es dominante en la regién interna del disco. El coeficiente del
torque aumenta rapidamente a partir de 7 = 100 ua, lo que hace a su vez que C, también crezca,
invirtiendo el comportamiento del caso sin torque: ahora C, domina en el disco interno.

Los resultados obtenidos se ajustan bien a los obtenidos por Suzuki et al. (2016) [4], con diferencias
principalmente en la regién interna del disco y en los primeros 10° afos de evolucién.
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Densidad
----- t=0
106 - —- t=10°
-—- t=10°
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2 102,
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100_
1072
1072 103
Apz
04—~ . i =0
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Figura 3.4: Evolucion del disco con torque dependiente de la densidad. En azul estan los resultados de

3.2.4. “Weak DW + }-dependent torque + PEW?”

Suzuki et al. 2016 [4].

Figura 3.5. Con fotoevaporacién el disco evoluciona significativamente mas rapido. Como referencia
de comparacion se muestra el grafico de la evolucién de la densidad superficial obtenido por Kunitomo
et al. (2020) [5] que, aunque fue obtenido para el caso “Strong DW” (que corresponde con el limite
maximo para la tasa de pérdida de masa por vientos), que no es el estudiado en este caso, se observa
un comportamiento cualitativamente similar. Kunitomo et al. [5] mencionan esto en su trabajo.

Tanto el flujo C, como el torque ay, aumentan significativamente en la regién donde se abre el
agujero de la fotoevaporacion, aumentando aun maés la pérdida de masa en esa regién y acelerando
el vaciado. La temperatura, por otra parte, no evoluciona de forma diferente que en los casos sin

fotoevaporacién.
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Densidad Kunitomo et al. (2020). STRONG DW
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Figura 3.5: Evolucién de los perfiles de densidad, temperatura, flujo y torque de viento. Arriba a la derecha
se encuentran los resultados de Kunitomo et al. (2020) [5] para el caso de strong DW, que presenta un
comportamiento cualitativamente similar al obtenido con el caso weak DW, tal y como mencionan en la

publicacién original.
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Discusion y conclusiones

Los casos que permiten reproducir los tiempos de vida observados de los discos son el de MRI activo
y fotoevaporacion sin vientos, y el de MRI inactivo, con fotoevaporacién y con vientos. El caso de MRI
inactivo con fotoevaporacion y sin vientos claramente no permite una disipaciéon lo suficientemente
rdpida. A modo de comparacién, en la tabla 4.1 se muestra la masa total del disco a los 3 millones de
anos de evolucién para los casos de MRI inactivo.

Caso ‘ M (Mg) (en 3 x 10% afios) ‘
No DW + PEW (MRI inactivo) 3.78 x 1072
Weak DW + X-dependent torque (MRI inactivo) 4.91 x 1072
Weak DW + X¥-dependent torque + PEW (MRI inactivo) 2.88 x 1074

Tabla 4.1: Masa total del disco a los 3 millones de anos para los casos de MRI inactivo.

Se observa que los vientos de disco producen una pérdida neta de masa similar a la fotoevaporacién,
pero ninguno de los dos casos independientemente logran reducir significativamente la masa del disco
pasados los 3 millones de anos (masas de ~ 0.01M, son discos considerablemente masivos).

Comparando los resultados sin DW y con DW se observa también un cambio cualitativo de la
evolucién principalmente en la regién interna del disco, ya que es alli donde los vientos tienden a
ser mas prominentes [5]. En los casos estudiados se observa una pendiente positiva en la densidad
superficial hasta aproximadamente 4 ua, comenzando en los primeros cientos de miles de anios de la
evolucién del disco [4]. La fotoevaporacién altera la evolucién principalmente en la zona més lejana del
disco, abriendo un gap, y ademas acelerando la evolucién general.

Los efectos de los vientos se aprecian mejor al comparar los casos de MRI inactivo con fotoevapo-
racién con y sin vientos (Weak DW + PEW, Weak DW + Y-dependent torque + PEW). Se puede
observar que los vientos de disco y la fotoevaporacion influencian su comportamiento mutuamente. La
brecha que abre la fotoevaporacién propicia un aumento dréastico tanto del torque como del flujo de
los vientos (figura 3.5), mientras que en la zona interna los vientos de disco propician un aumento en
el efecto de la fotoevaporacién, reduciendo significativamente la densidad superficial en los primeros 3
millones de anos (figura 4.1).

Este comportamiento estd asociado directamente a la forma en que se parametrizaron los vientos,
ya que se tomé el caso limite en el que el campo magnético se mantiene constante en el tiempo. Esto
implica que a medida que la densidad disminuye el efecto de los vientos se acentia, generando un
runaway que se ve beneficiado por la fotoevaporacién. Por este motivo, hay que tener en cuenta que
la evolucién del campo magnético es un elemento crucial que determina la evolucién de los discos, no
tan solo en cuanto al tiempo de vida global, sino que también a la evolucién del perfil de densidad en
el disco.
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Figura 4.1: Comparacién de la evolucién de ¥ en los casos con vientos de disco (izquierda) y sin vientos de
disco (derecha) para el caso de MRI inactivo (a,.¢ = 8 x 107°).

En el caso del MRI inactivo se observa también que el gap de la fotoevaporacién se abre en zonas
maés lejanas del disco. Esto se explica debido a que el gap de la fotoevaporacién se forma en las zonas
donde la densidad es menor, y en el caso de la evolucién maés lenta del MRI inactivo, esto corresponde
a partes mas lejanas del disco. Esto se observa en los casos con y sin torque. En el caso sin torque
solamente se abre un gap en torno a las 5 ua, mientras que en el caso con torque ademéas se abre
un gap adicional en torno a las 100 ua. Sin embargo, Kunitomo et al. [5] no obtuvieron este segundo
gap a 100 ua, debido a diferencias en las parametrizaciones de la fotoevaporacién. Més alla de estas
diferencias, el comportamiento general es similar, y sugiere que la conexién entre los vientos de disco
y la fotoevaporacién podria jugar un rol importante en la forma en la que se disipan los discos.

Una caracteristica importante que se observa en los discos con MRI inactivo es que el radio externo
del disco no aumenta. Esto podria proporcionar evidencias observacionales de los vientos, en discos
con rapida evolucién pero compactos, como menciona Armitage (2015) [55].

En cuanto a la evolucién del perfil de temperatura en el disco, en todos los casos se observa una
rapida tendencia al equilibrio radiativo, ya que la zona de alta temperatura dominada por el calen-
tamiento viscoso va desapareciendo con el tiempo, en todos los casos llegando al equilibrio radiativo
luego de pasados los 10 millones de anos.

En el ambito de la formacién planetaria y la interaccién entre el gas y el polvo en el disco, los
cambios observados en la densidad de gas podrian tener efectos importantes:

Migracion: Los casos con torque dependiente de ¥ muestran que para radios pequenos hay
una pendiente positiva de la densidad superficial. Esto podria tener implicancias importantes en la
formacién planetaria, afectando la migracién de planetas pequenos mediante la migracién tipo I.

La migracion tipo I afecta a planetas de baja masa, que no abrieron una brecha en el disco y por
tanto interactian directamente con el mismo. Esta interaccién se traduce en torques ejercidos sobre
el planeta tanto positivos como negativos, y la suma de estos torques determinara si el planeta migra
hacia adentro o afuera (Ward 1997 [56], Terquem et al. 2000 [57]). Un perfil de densidad positivo podria
generar un torque de corrotacién que hiciera migrar el planeta hacia radios mayores (Ogihara et al.
2015 [58]).

Formacién de planetesimales: El polvo y pebbles del disco son especialmente afectados por
la friccién con el gas, generado por la diferencia que hay entre la velocidad de ambos (el gas, debido a
la presion de radiacién, tiene una velocidad ligeramente subkepleriana), haciendo que pierda momento
angular y por lo tanto que se traslade hacia radios menores. Esto se conoce como “drift radial” (Whipple
1972 [59], Weideschilling 1977 [60]). Un pico de densidad de gas en el disco afecta este fenémeno. Si,
como se observa en los casos de torque dependiente de X, el gas tiene una zona de mayor densidad,
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se podria generar un pico de presién donde se acumule el polvo, frenando el drift y favoreciendo la
formacién de planetesimales (Ogihara et al. 2018 [61]).

4.1. Incertidumbres

La principal fuente de incertidumbre es introducida por la interrogante de cémo varia el campo
magnético en el tiempo y a lo largo del disco. Los coeficientes « para la viscosidad magnetorrotacional
y para los vientos de disco dependen directamente de la magnitud y direccién del campo en cada punto
del disco.

= En el caso del coeficiente o, se asumié constante a lo largo de todo el disco y a todo momento.
Esto es habitual en los modelos de evolucién viscosa, pero en la realidad no hay razén para pensar
que no varia en alguna de las dos dimensiones (radial o temporal).

= Para oy, se tomaron dos parametrizaciones diferentes para explorar comportamientos limite
del campo magnético. En el caso de torque constante, el campo magnético disminuiria con el
tiempo, y en el caso de torque dependiente de ¥ el campo permaneceria constante. Nuevamente,
la incertidumbre en la evolucién de los campos hace que estos resultados no sean concluyentes.

= Los campos magnéticos pueden ser externos o generados por el mismo disco. Los primeros es-
tarfan asociados al pardmetro oy, ya que serfan responsables del torque, ademds de la pérdida
de masa mediante la aceleracién centrifuga descrita por Blandford y Payne [45], mientras que los
segundos no generarian un torque considerable, pero si podrian producir pérdida de gas por el
mecanismo descrito por Suzuki et al. [46]. El campo externo podria pertenecer a la nube mole-
cular progenitora, pero no se conoce con exactitud el tiempo que podrian permanecer presentes.
Ademis, es de esperar que éstos tengan una fuerte dependencia con las condiciones particulares de
la formacién estelar, haciendo aun mayor el rango de posibilidades en cuanto a las caracteristicas
del campo.

4.2. Conclusiones

Partiendo del cédigo PlanetaL P se resolvié la evolucién de un disco de gas por viscosidad turbu-
lenta, vientos de disco y fotoevaporacion mediante el método de Crank-Nicolson. Utilizando la misma
parametrizacién que proponen Suzuki et al. (2016) [4] se exploraron diferentes casos dados por distintos
valores de a,g¢, ag. ¥y Cy, tanto con fotoevaporacién como sin fotoevaporacién. Se reprodujeron los
resultados de Suzuki et al. (2016) [4] y Kunitomo et al. (2020) [5]. Los resultados muestran diferencias
cualitativas importantes entre los casos con vientos y sin vientos, permitiendo reproducir los tiempos
de vida observados cuando se tiene en cuenta valores realistas de la viscosidad turbulenta, y ademéds
alterando la evolucion de la densidad principalmente en la zona interna del disco, produciendo un perfil
de pendiente positiva (densidad que aumenta con el radio en las primeras ~ 10 ua), lo que puede tener
consecuencias en la migracién planetaria y en la evolucién del polvo en el disco [58], [61].

A futuro se realizardn simulaciones de formacién planetaria para estudiar el efecto de los vientos
de disco en el crecimiento y migraciéon de un planeta.
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