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Resumo

Neste trabalho investigamos os efeitos magneto-hidrodinamicos (MHD) nao ideais, a
saber, efeito f)hm, efeito Hall e difusao Ambipolar, em discos de acrecao protoestelares.
Mais especificamente, sua relagao com o aquecimento dos discos, e a sua relevancia com-
parada ao amortecimento de ondas Alfvén, estudados em [Vasconcelos| (2000)). O primeiro
passo foi determinar onde no disco cada efeito MHD nao ideal é predominante. Para isso
escrevemos a resistividade, associada a cada efeito nao ideal, e as razoes entre elas em
fungao da distancia radial (r) e altura do disco (z), através das quais construimos um perfil
de atuacao de cada efeito em funcao da geometria do disco. No plano do disco, onde z=0
por exemplo, difusao Ohmica prevalece até r ~ 0,3 UA, o efeito Hall até r =~ 70 UA
e a difusao Ambipolar para r 2 70 UA. De posse dessa informagao, calculamos como
cada efeito interfere na equacao de energia, calculamos os fluxos de energia associados a
estes efeitos através da equagao de conservagao de energia, e por tultimo associamos tem-
peraturas a estes fluxos assumindo que os mesmos seguem as leis para corpos negros. Uma
vez que temos as relagoes para as temperaturas, implementamos tais relacoes no cédigo
Athena o que nos permitiu ter dados numéricos acerca das temperaturas. Comparamos
nossos resultados e pudemos concluir que o aquecimento gerado pelo amortecimento de
ondas Alfvén é muito mais relevante para o disco, do que o aquecimento gerado pelos
efeitos MHD nao ideais. Concluimos também que a difusao Ambipolar pode dar uma con-
tribuigao local para a temperatura do disco tao relevante quanto a viscosidade, que é um

dos mecanismos considerados em Vasconcelos| (2000).






Abstract

In this work we intend to investigate non-ideal magneto-hidrodynamic (MHD) effetcs,
Ohm effect, Hall effect and Ambipolar diffusion, on protoplanetary accretion disks. More
specifically their relation with the disk’s heating, and their relevance when compared with
Alfvén waves damping studied by [Vasconcelos| (2000). At first we determined where in
the disk each non-ideal MHD effect was predominant. In order to do so we wrote the
resistivity, associated to each effect, and their ratios as functions of radial distance (r) and
height (z), which allowed us to develop a relevance profile of each effect as a function of
the disk’s geometry. In the disk plane, where z=0 for example, the Ohmic diffusion is the
more relevant effect until » = 0,3 AU, the Hall effect until » = 70 AU and the Ambipolar
diffusion for r > 70 AU. With this information, we can estimate the role played by each
effect in the energy equation. Then we calculate an energy flux for each of them using the
same energy equation, and at last we associate a temperature for each flux, assuming they
follow a black body emission law. Once we have the relations for the temperatures, we
implement them in the Athena code, which allows us to have some numerical data about
the temperatures. We compared our data, and concluded that the Alfvenic heating is far
more relevant than the non-ideal MHD heating. We also conclude that the Ambipolar
diffusion can provide a temperature for the disk as relevant as the one provided by the

viscosity heating, one of the heating mechanisms studied by [Vasconcelos| (2000)).
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Capitulo 1

Introducao

Sabemos que as primeiras sugestoes de modelos para o surgimento das estrelas e dos
planetas teriam sido feitas nos séc. XVII-XVIII, as chamadas hipdteses nebulares que
consistiam em assumir o colapso de uma nuvem de gas que daria origem ao Sol e ao
sistema solar. Descartes, no séc. XVII, foi o primeiro a sugerir que todo o universo seria
preenchido por varios vortices de particulas, e supos que as estrelas, o Sol inclusive, assim
como os planetas teriam surgido no centro de tais vortices, que seriam porcoes de matéria
circulando particulas de fogo (tomando aqui a visao grega dos quatro elementos). Quando
uma estrela se envolvia em matéria densa, esta se tornava um planeta, e se vagasse entre

um vortice e outro, esta se tornava um cometa. Os vértices podem ser vistos na Figura

int

Figura 1.1: Tlustragao dos vortices de Descartes, extraida de (1664).
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Vemos que surgem ai as primeiras nocoes de discos. Depois de Descartes, Immanuel
Kant, em meados de 1755, desenvolveu a Teoria Nebular, que diz que o sistema solar
teria surgido de uma nuvem, que por sua vez colapsou. Posteriormente, mas de forma
independente, Pierre S. Laplace, em 1796, sugere que além do Sol se formar a partir da
contracao de uma nuvem de matéria, ha a formacao de uma série de anéis nessa matéria,
de onde surgiriam os planetas futuramente, através de condensagao. Vemos na Figura [1.2
uma ilustracao deste modelo, onde podemos ver a evolugao temporal do sistema, desde a

nuvem protoestelar até a fase de formacao de planetas.

b
@ (b)

(e) @ ©

Figura 1.2: Tlustracao do modelo de Laplace, onde podemos acompanhar a evolucao temporal do sistema.
Podemos ver a nuvem rotacioanando, (a)-(b), a sua contracao, (c), a formagao dos anéis, (d), e por ultimo
a formagao dos planetas, (e). Figura de [Woolfson| (2000)).

Porém tal modelo possuia problemas com a conservacao de momento angular, e depois
de varias reformulacoes, se chegou ao modelo atual, o chamado modelo de nebulosa pré-
solar, que retoma algumas ideias de Laplace, proposta primeiramente por Safronov, em
1972. Neste modelo os planetas teriam surgido a partir de um disco de acregao, que haveria
se formado ao redor do Sol, quando ainda era jovem. Tal modelo foi sendo extrapolado
para estrelas com massas semelhantes a do Sol. Os primeiros, porém, a estudar a fundo a
estrutura do disco, foram [Lynden-Bell e Pringle, (1974), que em seu artigo mostraram que
ha transporte de matéria no disco, ao mesmo tempo que hd uma difusao da mesma, como

podemos ver na Figura que ilustra o comportamento de um anel de densidade muito
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alta no disco. Vemos que o pico de densidade do anel se desloca com o passar do tempo
em direcao a estrela, ao mesmo tempo que vemos um aumento da largura da curva, suas
extremidades se afastam uma da outra, o que mostra que parte da matéria ird para a parte
externa do disco, o que é consequéncia da conservacao de energia e momento. Neste mesmo
artigo podemos ver que nao é sé matéria que é transportada, mas momento angular, que
é transportado para regides mais distantes da estrela. Ainda nao era bem entendido qual

mecanismo seria o responsavel pelo transporte de momento angular.
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Figura 1.3: Gréfico de o, densidade superficial, versus X/X; distancia radial adimensional, para diversas

escalas de tempo do sistema, 7. Neste grafico podemos acompanhar a evolugao temporal de um anel de
matéria. O fato do pico de densidade se deslocar para a origem com o passar do tempo demonstra a
acrecao, e o fato da curva ficar cada vez mais larga demonstra que a matéria fica cada vez mais espalhada
no disco. Figura retirada de |Pringle| (1981)).

Foi cogitada a possibilidade de que a viscosidade fosse a responséavel por tal transporte,
mas a mesma se tornou ineficiente demais para tal, (Pringle, |1981). |Balbus e Hawley
(1990) mostraram a existéncia de uma instabilidade ligada ao campo magnético, a chamada
instabilidade magneto-rotacional (IMR), considerada um mecanismo mais eficiente para o
transporte de momento angular. Surge aqui uma caracteristica de extrema importancia
para o estudo do disco, o campo magnético envolvido. Nos estudos de Balbus e Hawley
(1990), é considerado que o disco estd imerso em um campo magnético fraco, a ponto
de, se nao perturbado, nao representar nehum efeito relevante para a dinamica do disco.
Porém, quando o mesmo sofre algum tipo de perturbacao, vemos o crescimento de uma

instabilidade, que ird transportar momento angular para regioes mais externas do disco,



22 Capitulo 1. Introdugao

e retirar o mesmo momento de regioes mais internas. Tal instabilidade estd ilustrada na
Figura[L.4] onde podemos ver a seguinte situagao: a esquerda representamos um disco de
acrecao protoplanetario, sob rotagao Kepleriana, que estd imerso em um campo magnético
vertical, visto de perfil. A direita o mesmo disco visto de cima. Tal campo irda conectar
duas porcoes do disco, em diferentes regices e com diferentes velocidades angulares de
rotagao. Uma vez que tais porcoes do disco estao ligadas ao campo, as mesmas sofrerao
uma forca de tensao das linhas do campo magnético, que tendera a trazé-las cada vez mais
perto uma da outra. Nessa tentativa de aproxima-las, a por¢ao de matéria mais interna
serd freada pela tensao magnética, fazendo-a migrar para uma regiao ainda mais interna,
e a porcao mais externa serd acelerada, fazendo-a migrar para uma regiao mais externa.
Assim temos o surgimento de uma instabilidade, a IMR.

A IMR é a responsavel pelo transporte de matéria, principalmente em direcao a estrela

mas também para longe desta, e o transporte de momento angular para longe da estrela

—
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Figura 1.4: A esquerda vemos o disco de perfil imerso em um campo magnético vertical,B, onde podemos
ver a linha de campo ligando duas porgoes do disco. A direita, vemos a acao da tensao da linha de campo,
atuando de forma andloga a uma mola, causando o afastamento das massas no disco. Imagem retirada de

http://plasma.physics.wisc.edu/pex-physics.

Para que exista a instabilidade magneto-rotacional, temos que levar em conta a ion-
izacao do disco, e as diferentes fontes de ionizagao, de forma que teremos diferentes taxas
de ionizacao. Tais taxas nos sao interessantes visto que as razoes entre elétrons e os out-

ros componentes do disco serao necessarias para cédlculos de grandezas relevantes, como
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as difusibilidades magnéticas que serao exploradas mais a fundo no capitulo 2. Antes de
explorarmos as taxas de ionizacao, vamos analisar as caracteristicas das estrelas T-Tauri,
que sao o objeto de nosso estudo, junto com seu disco de acre¢ao, e o cenario aceito para
a formagao estelar até o momento.

As estrelas T-Tauri sao estrelas que estao em um estagio anterior a sequéncia principal,
possuem uma massa de M, < 2Mg, e uma temperatura superficial 3000 K < T, <
7000 K. Tais estrelas, de acordo com seu estagio de evolugao, e com o estagio de evolucao
de seu disco, se enquadram como sendo objetos de classe II, de acordo com a classificacao
na Figura [[.5] Nessa ilustragido vemos as classes de objetos estelares jovens, a classe 0,
onde vemos ha uma emissao de corpo negro na regiao do infravermelho distante e o sistema
ainda é bem jovem, possui menos 10* anos. A classe I j& apresenta um disco formado, o
que se reflete em uma emissao que é uma sobreposicao de duas emissoes de corpo negro,
uma da estrela e uma do disco. A emissao deste é mais intensa e o sistema ja possui uma
idade de ~ 10° anos. A classe II, onde estao as estrelas T-Tauri, tem um disco com uma
emissao no infravermelho ainda relevante, que ainda aparece no distribuicao espectral de
energia (SED em inglés), de forma bem menos evidente do que na classe I. O sistema ja
¢ mais velho, com uma idade de ~ 10% anos. Por ultimo temos a classe III, onde o disco

estd bem mais rarefeito, sua emissao ¢ de muito dificil deteccao.
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Figura 1.5: Classes de objetos estelares jovens. No centro uma representagao grafica das T-Tauri e seus
discos, na coluna da direita algumas caracteristicas fisicas da estrela e seu disco, e na coluna da esquerda

a radiagdo observada do sistema estrela + disco. Figura retirada de |André (1994).

Vamos a partir de agora nos focar no disco. Na Figura [1.6), podemos ver o modelo
de Hartmann do disco de acrecao, o fluxo de matéria na direcao da estrela, e também as
colunas de acregao, que sao colunas formadas pela matéria que segue as linhas do campo
magnético da estrela, quando este é mais intenso do que a pressao de arrasto no fluido.

Assim a forca associada ao campo magnético é mais relevante nessa regiao do que a acao

hidrodinamica.
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Figura 1.6: Modelo de disco onde podemos ver o disco e as colunas de acre¢ao. Podemos ver também que

tipo de radiagdo estd associada com cada regido. Figura extraida de Hartmann| (1998).

Um tépico de extrema relevancia para o estudo da acrecao é a ionizacao do gas, visto
que esta depende do acoplamento do gas com as linhas de campo magnético, e para tal o
gdas precisa estar ionizado. Abaixo listamos algumas das fontes mais comuns de ionizacao

de discos:

1. Raios Cdésmicos: estes penetram no disco sofrendo uma atenuacao proporcional a

uma exponencial da densidade superficial.

2. Raios X: gerados por colunas de acrecao, também serao atenuados exponencial-

mente, limitando a sua atuacao nas regioes préximas as superficies do disco.

3. Decaimentos radioativos: ocorrem devido ao decaimento de elementos instaveis

no disco, porém fornecem um taxa de ionizagao muito pequena. (Armitagel [2011)).

4. Termoionizagao: ionizacao gerada pela préopria temperatura do gas do disco. Ocorre

em regioes de maior temperatura, mais proximas da estrela.

Outro ponto a ser considerado é o fato de que os discos sofrem efeitos de magneto-
hidrodinamica (MHD) nao ideal. Os efeitos a serem considerados aqui serdo os efeitos de

difusao de campo magnético, a saber:
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e Difusao Ohmica: Difusao do campo magnético causada por efeito Ohm. Seu efeito

sobre o campo magnético é proporcional a corrente elétrica envolvida.

e Difusao Ambipolar: A difusdao ambipolar é uma forma de difusdo do campo
magnético que surge quando temos uma diferenca entre as velocidades da parte
ionizada e da parte neutra do gas, visto que uma dessas partes carrega as linhas de

campo consigo, e a outra nao.

e Difusao por efeito Hall: Esta difusao ocorre quando temos uma diferenga nao

nula entre as velocidades da parte ionizada e da parte eletronica do gas.

Tais efeitos serao explorados com mais detalhes, nos Capitulos 2 e 3. Uma vez consid-
erados vamos analisar como se comportam quando o assunto ¢ a energia. Veremos nestes
capitulos que condicoes sao necesséarias para cada um dos cendrios acima e em que regioes
cada um ird prevalecer, para que assim possamos explorar cada um em separado com mais
detalhes.

Por tultimo devemos também comentar a regiao do disco chamada de zona morta,
Gammie| (1996)). Tal regido possui uma baixa ionizagao por se localizar no plano equatorial
do disco, e fontes externas de ionizacao ja nao serem mais eficientes, e por estar longe o
suficiente da estrela para que a sua temperatura nao seja suficiente para ioniza-la também.
Dessa forma, o principal mecanismo de transporte de momento angular, a IMR, nao ira
atuar nesta regiao, e por isso o nome de zona morta.

Levando todos estes efeitos em conta, temos que o cendrio final para o disco é ilustrado
na Figura[l.7, onde vemos uma regiao préxima a estrela mais quente, e regioes mais exter-
nas e mais frias, de forma que a temperatura nao pode mais agir de forma relevante para
a ionizagao, e outras fontes de ionizacao atuam de maneira mais efetiva, como vemos em
Armitage| (2011). Vemos também que nas regioes mais distantes tem predominancia a di-
fusao ambipolar como forma principal de difusibilidade do campo magnético. A ilustracao
mostra também o efeito das colunas de acrecao e a regiao do disco conhecida como zona

morta.
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Figura 1.7: Modelo para o disco de acregao, mostrando as fontes de ionizagao, efeitos nao ideais e a regiao

de zona morta. A figura foi retirada de (2011]).

Tendo tal modelo em mente, vamos estudar neste trabalho, como a energia que é
perdida pelo campo magnético, através das difusivibilidades, pode aquecer o disco de
acrecao. Vamos também analisar o quao relevante é essa taxa de aquecimento, quando

comparada com a taxa de aquecimento devido a viscosidade e o amortecimento de ondas

Alfvén, tratado em [Vasconcelos (2000)).

O trabalho esta dividido da seguinte forma: Capitulo 2 , onde discorreremos sobre a
teoria dos discos de acregao, Capitulo 3, onde iremos analisar em quais regioes do disco
de acregao cada efeito é mais relevante, Capitulo 4 onde vamos apresentar as simulagoes,
os seus resultados, e os resultados de modelos de aquecimento do disco por amortecimento
de ondas Alfvén e por viscosidade e, por ultimo, o Capitulo 5 onde vamos comparar as
eficiéncias dos mecanismos estudados, onde estarao também nossas conclusoes e perspec-

tivas.
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Capitulo 2

Efeitos MHD nao ideais no disco de acrecao

Neste capitulo, apresentaremos a parte tedrica dos discos de acrecao, que sao tratados
como fluidos dotados de viscosidade e cargas livres. Veremos quais efeitos magnéticos sao
importantes, de forma que os discos possam ser tratados como plasmas. Vamos considerar
a rotacao do gds, que ird gerar uma forga centrifuga (espiria) em referenciais comdveis,
os efeitos difusivos do campo magnético, e também a viscosidade do fluido. Nas se¢oes a

seguir vamos apresentar o arcabouco tedrico que iremos utilizar.

2.1 As equacgoes de MHD ideal e nao ideal

Para modelar o plasma envolvido no estudo de discos de acrecao, vamos iniciar com a

equagao de conservacao de massa:

dp
—=-V- 2.1
L= (), 21)
onde p é a densidade do gas, e v é a velocidade do plasma. A outra equagao em questao é

a equacao de conservacao de momento em um referéncial comével:

d 1

pd—:::—Vp—sz/H——(J><B)+Fl,—2pﬂ><v—2ﬂ><ﬂ><r, (2.2)
c

onde d/dt = 0/0t+v -V é a derivada total no tempo, p é a pressao do gas, ¥ é o potencial

gravitacional, considerando que a contribuicao do disco é nula, ¢ é a velocidade da luz, J é

a densidade de corrente, B é o campo magnético, F,, é o momento transferido por colisoes

que ocorrem dentro do plasma, enquanto que €2 ¢ a velocidade angular Kepleriana.
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Na Equacao , a esquerda da igualdade, temos o produto da densidade pela derivada
total temporal da velocidade do plasma, e a direita temos a variagao de momento devido
ao gradiente de pressao, —Vp, seguido do termo devido a gravitagao , —pV1, apds o termo
advindo da forca de Lorentz, %(J x B), o termo que indica a troca de momento devido a
colisoes, F,, , e por tltimo temos o termo de forga centrifuga espiria, visto que estamos em
um referencial em rotacao, 2p€2 x v. Podemos reescrever a Equacao de forma que
possamos melhorar a nossa visualizagao dos efeitos do campo magnético, e para tal basta

que usemos a equacao de Ampere:

CVUxB=1J. (2.3)
47

Tomando o produto (2.3) xB teremos:

C
JxB=— B)xB
X 47T(V>< ) x B,

c c B?
B="B.V)B- v (2).
TxB = (B-V) 47rv(2)

Aqui vemos que a forca de Lorentz se divide em duas componentes. A primeira é a
chamada tensdao magnética, (¢/4r)- (B -V)B, que é a principal responsavel pela instabili-
dade magneto-rotacional (MRI), e o segundo termo, B?/8, que é a pressao magnética.

Vamos também avaliar como o campo evolui no tempo. Para tal, devemos nos valer da

equagao de Faraday, que na sua forma mais simples é dada por:

88_]:’ =V x (ve xB) — %V x (nod), (24)

onde v, ¢ a velocidade dos elétrons e 1o ¢é a difusividade magnética gerada pelo efeito
Ohmico. Seguindo Balbus e Terquem| (2000)), vamos escrever a velocidade dos elétrons de

uma forma que facilite a visualizacao dos efeitos que iremos analisar. Assim:

Ve= (Ve —Vv;)) + (Vi — V) + v, (2.5)

e R ESS)]

onde o indice 77" esta associado aos fons do gas, o indice "e” a parte eletronica e a

auséncia de indices estd associada a parte neutra do gas. Dessa forma, podemos escrever
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v, em funcao das velocidades de varias componentes do gas, o que por sua vez serd 1til
para analisarmos os efeitos de interesse. Agora iremos explorar com mais detalhes cada
uma das diferengas mostradas na equagao .

Supondo que

ve —v; = —=J/(e-n.), (2.6)

onde n, é a densidade numérica dos elétrons, vamos tomar a taxa de transferéncia de

momento entre os fons e as particulas neutras, por unidade de tempo, f;y:

fin = — ppi(Vi — V) = Yippi(vi — V). (2.7)

onde o ¢é a seccao de choque para colisao entre ions e neutros, vy, ¢ a velocidade térmica
dos fons,(ov),y ¢ a média do produto da seccdo de choque de colisdo entre fons e dtomos
neutros e a velocidade térmica, os p’s sao as densidades de cada elemento, m; é a massa
do ion e p é a massa molecular média.

Vamos considerar que esta transferéncia de momento, Equacgao , tem uma intensi-
dade comparével a intensidade da forca de Lorentz, f;y = J x B/c, e assim podemos isolar

o termo da diferenca de velocidades, que assume a forma:

JxB
vippi(Vi = V) = —
JxB
(vi—v) =22, (2.8)
CYippi

Assim, substituindo todas as diferengas de velocidade na Equagao de[2.5] esta assumird

a forma:

J JxB
Ve=——+ . v, (2.9)
€Ne  CYipPP;
e substituindo-a na Equagao (2.4)), temos:
B JxB JxB 4
aa—t—VX(VXB— 2 20 - Ty, (2.10)
ene CYippi c

Efeito Hall Dif. Ambipolar  Dif. Ohmica
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onde ficam evidentes cada um dos efeitos de MHD nao ideal, e que estes influenciam a
evolucao do campo magnético. Podemos escrever essa equacao de forma a expressar estes
efeitos como indices de difusivibilidade, como o que é feito em Lesur et al.| (2014). Desta

forma, a Equacao (2.10) assume a forma:

B
aa—t:Vx(VXB—nOJ+17HJxeb—nAJXebxeb), (2.11)

onde ey, = B/ B sao os versores associados ao campo magnético. Assim deixamos explicitas
na Equacao as componentes vetoriais dos campos magnéticos enquanto que sua
intensidade foi incorporada nos coeficientes que multiplicam as correntes, e 0s 1’s sao os
coeficientes de difusivibilidades associados a cada um dos efeitos que estamos considerando,
onde ny ¢ a difusivibilidade devido ao efeito Hall, n4 devido a difusao ambipolar , no devido

ao efeito Ohmico. Tais difusivibilidades sao dadas por:

no = Z:Z; n% (ov),, em? /s, (2.12)
Be 9
= cm’/s, 2.13
Udég ene\/ﬂ / ( )
B? 9
Na = cm”/s, 2.14
X YiPPi / ( )

de forma que temos, (Draine et al., [1983)):

128KT1"?
(ov),, ~1,0x 107" | (v, —v;)* + 98—B cm?,
™M,

onde Kp é a constante de Boltzmann.

Uma vez de posse da equagao de difusao com os termos nao ideais, podemos montar
uma equagao de energia do nosso sistema. Para tal vamos considerar um formato comum
a toda equagao de conservacao, a variagao temporal de uma densidade é igual a menos
o divergente de um fluxo, associado a tal densidade, e, quando existente no problema,
um termo de fonte. As dedugbes que se seguirao da equacao de energia sao baseadas em
de Gouveia Dal Pino| (2014), com a diferenga de que iremos incluir os termos de MHD néao

ideal. No nosso caso, a equagao de conservacao de energia assume a forma:
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0 E? B? c

9 (& B v. (_E B) - _J.E . 2.15

ot (87T+87T) i s ~—— (2.15)
— N Termo fonte

Densidade de energia Fluzo de energia

onde E é o campo elétrico. Vamos considerar o campo elétrico como sendo:

e e 1 2 GQ e
€

c e Nee

onde m, é a massa do elétron e g é a aceleracao da gravidade. A Equacao vem da
equacao de movimento de um plasma sujeito a um campo elétrico e de resultante nula.
Assim vamos abrir os termos da Equacgao para que possamos ter uma equacao em
que todos os termos sao dados em funcao do campo magnético e da corrente. Comecaremos

pelo produto E x B que acaba assumindo a seguinte forma:

| 2, 2
Up x B 4ol x B— 12X Ve g (2.17)

Ne€ e

ExB:—ExBxB—k%ng—
C (&

Vamos explorar J - E, o termo fonte da Equagao (2.15)):

1 2m.
J'E:_J'EXBJFJ'%g—J‘ Vp+noJ2—J~—me xve,
¢ e Ne€ e
€ e 1 2 eQ e
JE="23xB+J- Dg 3. —Vpiporr-3. L2 2ag)
¢ e nee e

Vamos tomar agora a equagao de movimento, Equacao (2.2)), de forma que possamos

avaliar o termo J x B:

d 1
pd—‘t’:—vp—pv¢+Fy+E(J><B)+2p9><v,

1 d

E(JxB):pd—Z+vp+pw—Fy+2prv. (2.19)

Desta forma, substituindo a Equacao (2.19) na Equagao (2.18]), esta passa a ser:

dv

J-E=v,.- ,0%

+Vp+pVy—F, +2p02 x v +J-%g—

2m 2 X v,

1
Vp+noJ? —1J
nee e

~J. (2.20)
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Aqui temos o termo fonte da nossa equacao de energia, Equacao [2.15] escrito com variaveis
convenientes. A partir daqui vamos analisar separadamente para cada efeito nao ideal, e

para tal, vamos estudar onde que cada um desses efeitos é predominante.

2.1.1 A difusao Ohmica

De posse das regioes do disco em que cada efeito é mais relevante, vamos analisar a
contribuicao de cada um destes efeitos para a equacao de energia, Equacao . Vamos
comegar com a analise da contribuigao da difusao Ohmica.

Tomando a Equagao , considerando apenas o efeito de difusao Ohmica, o que
significa que consideraremos v; =~ v, o que significa dizer que os efeitos magnéticos sobre
os fons nao sao relevantes o suficiente para que estes se distinguam dos atomos neutros o que
isolaria apenas o efeito Ohmico, e a partir das Equacoes e , temos v, = v—J/n.e,

logo o primeiro termo da Equagao ([2.18)), a direita da igualdade, assume a forma:

e 1
V—-J><B:—[V—

J]-JXB:X-JXB,
C C C

nee
assim como o dltimo termo a direita da Equagao (2.18)), que também mudard de forma:

J.M:J.Zmeﬁx(v—ﬁ):tj

(& (& €

2m.Q X v

Aplicando estas duas relagoes na Equagao (2.18]), e seguindo o mesmo raciocinio para a

deducao da Equagao (2.20)), teremos:

d (1 1
J'Ezp% (5112) +V'Vp+v-pV¢—V~Fy—J-n€Vp+
_|_770=]2_J.27n69—xv. (2.21)
e

Aqui foi considerado que ha equilibrio, e que a forca gravitacional nao tera um papel

meg

significativo em comparacao com os outros termos, ~ (), assim como:

d(1,\ a[1, 1,
P <2v>_8t <p2v>+v (p2v v), (2.22)
dv
v Vp=V-(vp) —pp—r. (2.23)

onde V = 1/p, é o volume especifico. Assim podemos escrever J - E da seguinte forma:
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J-E:%{p<%1)2+¢):| +V- |:pV(%U2+w+%):| -

2m . X v
-F, — Jr-J. == 2.24

Tomando a primeira lei da termodinamica, junto com a segunda, temos:

AV _ pdS _dU
T T

onde T é a temperatura do plasma em questao, S é a sua entropia e U a energia interna

do sistema. Assim teremos:

ot 2 2 dt

J- 2m.S2
Vp +noJ*—J- m—XV’ (2.25)
ne€ e

J'E:2 [p(lvz—%w%—Uﬂ +V. {pv (lv2+w+H)} —pTdS

—v-F, —

aqui, H = U + Z/_j ¢ a entalpia por unidade de massa. Para F, que é o termo viscoso do
sistema, daremos o mesmo tratamento que é dado por Landau e Lifshits| (1966), de forma

que:
— (02, (2.26)

onde ¢’ é o tensor de stress viscoso, e & é a viscosidade dinamica do sistema, de forma que
v = ¢/p onde v é a viscosidade cinética do sistema. Aplicando (2.26) na equacao para

J - E, e aplicando esta por sua vez na Equagao (2.15)), junto com [2.17} temos:

2 2 2 2
0 [E-i-B-l-p(U—i—w—i-Uﬂ—i-V [ (ExB)+pv- <U2+¢+H>—v-a’}:

ot
ds 1 J-Vp 2meS2 X v
= pT— — — (/)2 —npoJ?+2 J. == 2.2
=T 2£() nodJ* + e T o (2.27)

temos que o termo pTCfi—f é associado ao aquecimento do sistema, e é tal que:

s dQ _ 1

T —
T DY

— (") +noJ* + szT pL(p,T), (2.28)
~a Q VR
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onde Q ¢ o fluxo de calor condutivo e R ¢ o fluxo de calor que é irradiado do plasma. O
primeiro termo a direita da igualdade é o aquecimento gerado pela viscosidade do sistema,
o segundo termo é o aquecimento gerado por efeito Joule pela difusao Ohmica.

O termo de interesse aqui é 70.J?, o aquecimento associado ao efeito Ohmico. Ele serd
estudado com mais afinco no proximo capitulo, visto que representa a colaboracgao do efeito

Ohmico a equacao de aquecimento do disco.

2.1.2 A difusao por efeito Hall

O efeito Hall é o efeito que surge a partir da diferenca de velocidades entre a parte car-
regada positivamente, os fons, e a parte carregada negativamente, os elétrons. Se tomarmos
a equacao de energia para avaliar a contribuicao do efeito Hall, em conjunto com a
Equagao ([2.16]) teremos:

P B 1 | 2.0
(BB +V (LBxB) =T [—vex B —Vpt — =g
ot \ 8t 8« 4T c . e

(2.29)

usando a Equacao ([2.5]), vemos:

B2 B B B
a(—+—)+V-<£ExB>:—J[JX _dx ><B+770J}—

ot \ 8t 8« 4 neec  ppiyc?
1 IMm. XV,
_J.{_sz_ Vp_m_”}
c Nee e

podemos ver que J - (J x B)/(n.ce), que é o termo que nos daria o fluxo de calor associado
ao efeito Hall é nulo. Ha outras formas que o efeito Hall pode afetar o disco, através da

sua acao sobre a MRI, por exemplo, porém tal assunto nao sera tratado neste trabalho.

2.1.3 A difusao Ambipolar

Aqui vamos considerar que o unico termo relevante é a difusao Ambipolar, e para
tal vamos considerar que na Equagao (2.5 é valido v; # v, caso contrario o efeito seria

desprezado, e tomando que este é o Unico efeito nao ideal que levaremos em conta, nossa

equacao de energia (2.15), em conjunto com Equagao (2.16]) assume a forma:

o (E* B* c 1 1 2m.Q x v
A (Efg B):_J.__e B— _ ZMedt X Ve |
ot (87T+87T>+v (47r 8 { cve” e VP e
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tomando a Equagao (2.9)), e levando em conta as consideragoes acima sobre a velocidade,

temos:

0 (E_2+B_2)+V.<LEXB>:

ot \ 8t ' 8« 4m
B B 1 2m$2
_ g [IxBIxB v Vp_me_xvey
neec  ppiyc ¢ nee
0 (E?* B? c
o(E B (L£E B>=
8t(87r+87r)+v <47T .
JxB J 1 2 eQ e
_g.2x S XxB—v.-=xB+ J-Vp+J-m—XV7 (2.30)
ppive ¢ ne€ ¢

onde o que foi feito aqui é completamente analogo ao que foi feito no item anterior para
a difusao Ohmica, de forma que iremos considerar J x B como dado pela Equagao [2.17]
Assim o nosso balanco com relacao a troca de calor fica sendo:

s dQ 1 J x

B
22 ()2 =T B+ V2T — T
P~ Par 25(0) ppwéx +\/—/VV Lﬁ(p,_/’ )
-V-Q _V.R
s d 1
pTE:pd—?:z—é(a')Q—(Z—?JxeBxeB>-J—V-Q+V-R, (2.31)

aqui o termo —(“3J x ep X ep) - J ¢é a contribuicao da difusao Ambipolar na equacao de

aquecimento.

2.2 A aproximacao de disco fino e opticamente espesso

Primeiramente vamos considerar que a auto-gravidade do disco, quando comparada com
a forca gravitacional da estrela, é desprezivel, de forma que a nossa velocidade angular é

dada por:

1/2
GM*} : (2.32)

Q=0 K (7“ ) = |: 3
que nada mais é do que a velocidade angular Kepleriana, para um corpo de massa M,,
onde r é a distancia radial no disco e GG é a constante gravitacional. Quanto a escala
de altura, que é outra grandeza que sera muito utilizada como uma unidade de altura, a
deduzimos em conjunto com o perfil de densidade considerando o equilibrio entre a pressao
e a componente vertical da forga gravitacional da estrela sobre o disco. Para tal, vamos

considerar a forca gravitacional da estrela sobre uma unidade de massa do disco, como
ilustrado na Figura (12.1)).
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r

Figura 2.1: r é a distancia radial no disco, g é a forca gravitacional, g, é a componente vertical da forca
e z é a coordenada vertical. Figura de |Armitage| (2010))

Assim sendo:

sen(0)z

. aM,

considerando que r > z, temos que sen(f) ~ z/r, e 22 /r? — 0. Assim:

GM, =z. GM, =z,
2= T 5 o= o a5
& (r2+2z22)r r2 (1_1-7{—2)1"
GM, z .
g, — 2 ;Z, (233)

onde z é o versor na direcao vertical. Assim, podemos escrever:

Op _ _ 29p _ GM.p

GM,pz
= —c'— = -
0z 0z r2

z
; - 7"3 ; (234)

a Equacao (2.34) é a equagao de equilibrio hidrostatico, aqui o equilibrio se da entre uma
componente vertical da forca gravitacional da estrela e a pressao do gas, onde o termo
. . : L .

£, arazao entre a coordenada vertical e a radial, ¢ um termo que surge da geometria do
problema para que calculemos a componente vertical da for¢a gravitacional, e sé pode ser

usado em casos onde z < 7. Abrindo os termos de (2.34)):

2 2 02 2
p 2 GM, 2% Q% 2% 1
P {_EW] = cap [—Ec—g ik (2:35)

S
onde h = 5—1, ¢ a nossa escala de altura para um disco com a pressao magnética pequena
comparada com a pressao do gas e ¢y ¢ a velocidade isotérmica do som. O perfil de

temperatura inicial surge a partir do equilibrio termodinamico entre a radiacao emitida

pela estrela, a radiacao de corpo negro, e a radiacao que é absorvida pelo disco:

L 1/4 1 A 1/2 1 1/2 _1/2
T | 20 v - z280< r ) K,
1670 r 1UA 1UA
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onde a ¢é o raio da estrela, L. é a luminosidade do Sol, que estamos considerando igual a
luminosidade da estrela em questao e o é a constante de Stefan-Boltzmann. Assim nossos

perfis de densidade e temperatura sao:

2

p(r,2) = p(r, 0057 g cm™, (2.36a)
0)=1.4-10° ()" -3 2.36b
p(r.0) = 1,4-107 (=) g em™, (2.36)
Tox0(-L )" K 2.36
- <1UA> ’ (2.36¢)

onde a Equacao foi retirada de Hayashi et al.| (1985)). Por ltimo vamos dividir o
disco de duas formas, na primeira consideraremos o modelo proposto por (Gammie| (1996)),
em que o disco é divido em duas regides, uma regiao ativa e a zona morta. A regiao
ativa é a regiao em que temos ionizagao suficiente para que o disco interaja com o campo
magnético, enquanto que a zona morta é uma regiao em que nao temos ionizagao suficiente
para que o campo magnético atue, o que faz com que esta regiao nao tenha um transporte

de momento angular eficiente. Neste trabalho iremos estudar apenas a regiao ativa.

Layered Accretion in a T Tauri Disk

(::}::::::EZ::J##- DEAD ZONE

ACTIVE LAygR

_thermal cosmic ray
ionization ionization

critical radius
0.1 AU

not to scale

Figura 2.2: Tlustragdo do modelo de Gammie, em que o disco é dividido em camadas, onde as externas

sdo chamadas de ativas, e a mais interna de zona morta. Figura retirada de |Gammie| (1996)).

A segunda forma de dividir o disco é de acordo com sua opacidade, k, o que se mostrara
util para calcular as taxas de ionizagao que serao utilizadas no préximo capitulo. Utilizare-

mos as leis de opacidade dadas por [Bell e Lin| (1994), onde a regido com a menor distancia
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radial da estrela é uma regiao cuja opacidade é gerada, principalmente, por ferro-silicatos,
e é dada pela lei k = 0,172, A regido intermedidria do disco tem sua opacidade gerada
por gelo e vapor de dgua, e é regida pela lei K = 2 - 1077, A regido mais distante do
disco tem sua opacidade gerada principalmente por gelo, e a lei associada a opacidade

dessa regiao é k = 2 - 107472



Capitulo 3

Regioes de predominancia no disco de cada efeito MHD

nao ideal

Uma vez que ja sabemos como cada um dos efeitos considerados ira contribuir para o
aquecimento do disco, vamos explorar em que regiao cada efeito é relevante.

Seguindo |Armitage (2011) vamos tomar as razoes entre cada um dos efeitos, Ohmico

(O), Hall (H) e Ambipolar (A):

(O Mo Ven _ (8-10"cm™? 2\ 7! a1
ﬁ_n_H_wceN( n ) (Z) 7 (3.12)
A na we _ (9-10%em™? V2 104 T \Y? 1h
ﬁ_n_H_wN< n ) (C_) (103K) ’ (31b)
A H A _(7,2-10¥%m™° V2 o\ T \Y?

0" 0 H” < n? ) <c_> (103K) ’ (8.1¢)

onde w,, € we; sao as frequéncias ciclotronicas de elétrons e de ions, respectivamente, e v,
¢ a taxa de colisoes entre elétrons e atomos neutros. Vamos tomar uma aproximagao para
a escala de altura a partir do perfil de temperatura , como foi feito em [Desch! (2004]),
h = cs/Q = 0,033(r/1UA)Y® UA.

De posse das relagoes — , ¢ da relacao para a densidade numérica n =
1,2p/(2,8m,) de Balbus e Terquem| (2000)), podemos escrever as razoes entre os efeitos
nao ideais em fungao apenas de fatores geométricos, a distancia radial, r, e a escala de
altura, h, e vermos em quais regides do disco cada uma delas atua. Assim, cada uma das

razoes acima assume a formas
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1UA
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3
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) ; o) PRESYE:
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Com tais relacoes poderemos construir graficos de cada razao em funcao da distancia radial,

e para diferentes alturas, em escalas de altura h.
Vamos comecar analisando o caso da razao da difusao Ohmica pela difusao por efeito

Hall. Tal razao é ilustrada na Figura (3.1), em fungao da distancia radial e para varias

alturas, que sao dadas em funcao da escala de altura, h.

Razéo [O/H]

20|l
. z (Em escalas de altura, h.)
|
1.5 fill M z=0.0h
|
‘I Z=0.5h
— \ Z=1.0h
I |
= 1.0 | Z=1.5h
o) \
—_ \ Z=2.0h
Z=2.5h
0.5 Z=3.0h
B Z=3.5h
0.0
0 1 2 3 4 5

r (UA)

Figura 3.1: Razao % em funcao da distancia radial, para varios valores de altura.

Para verificar a predominancia de cada efeito nao ideal, analisamos em que distancias
a razao ¢ maior ou menor que a unidade. Para a Figura , quando a razao € maior
que a unidade temos uma predominancia da difusao Ohmica sobre o efeito Hall. E quando
temos a razao menor que a unidade ha uma predominancia do efeito Hall. Na Figura

apresentamos uma curva para O/H = 1 para varias alturas e distancias radiais.
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Figura 3.2: Relacao % = 1, para varios valores de altura, em funcao da distancia radial.

Na Figura podemos ver onde cada efeito predomina no disco, difusao Ohmica,
regiao abaixo da curva, ou difusao por efeito Hall, regiao acima da curva. Ou seja, quanto
mais proximo do objeto central, mais relevante é o efeito Ohmico, visto que a temperatura
aumenta, assim como a densidade, e como podemos ver na Equagao , com o aumento
de tais grandezas, a difusao Ohmica aumenta também.

Vamos analisar agora a razao %. Iremos adotar aqui o mesmo método que foi utilizado

o

para a razao %, os resultados sao apresentados na Figura 1}
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Razao [A/H]

3 z (Em escalas de altura, h.)

W z=0.0h
z=0.5h
z=1.0h
z=15h
z=20h
z=25h
z=3.0h

Mz =35h

[AH]

0 50 100
r (UA)

Figura 3.3: Razao %, para varios valores de altura, para vérias distancias radiais.
Quando a razao é maior que a unidade temos a predominancia da difusdao Ambipolar,

e caso contrario temos a predominancia do efeito Hall. Como no caso anterior, vamos

apresentar a razio A/H = 1, na Figura[3.4]

0 10 20 30 40 50 60 70 80
a4 coo b v b b b I TR N S ST T TN N N a4
] —e— Razdo AfH=1 2
3.5 - 3.5
_ . Predominancia da difusao Ambipolar. :
=2 37 -3
o ] :
5 25 ] - 2.5
) ] L
] ] i
s 27 -’
H 1 o
3 1.5 - 1.5
& g3 o
S :
N 053 Predominancia da difusao por efeito Hall. L 0.5
0 Fo
_0.5 . L | L | T T T | L | L | T T T T | L | L - _0.5
0 10 20 30 40 50 60 70 80

r(UA)

Figura 3.4: Relacao % = 1, para véarios valores de altura, para varias distancias radiais.

Vemos aqui que para a regiao abaixo da curva temos predominancia do efeito Hall, e

para a regiao acima da curva temos predominancia da difusao ambipolar.
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Assim podemos concluir que na regiao intermediaria do disco a predominacia é da
difusao por efeito Hall.

Por ultimo, vamos analisar a razao entre a difusao Ambipolar e a difusao Ohmica. Para
tal vamos nos valer dos mesmos métodos, comecando pelo grafico da razao entre os efeitos,

Figura (3.5 para varias alturas e distancias radiais.

Razéo [A/O]

z (Em escalas de altura, h.)

mz=0.0h
z=0.5h
B z=1.0h
z=1.5h
z=2.0h
z=2.5h
z=3.0h
M z=35h

[A/O]

r (UA)

Figura 3.5: Razao %, para varios valores de altura, para varias distancias radiais.

Da mesma forma que antes, vamos tomar a Figura (3.6) para a razao igual a unidade,

0 que nos permitird ver em que regioes cada efeito predomina.
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Z(Em escalas de altura, h.)

Figura 3.6: Relagao % = 1, para varios valores de altura, para varias distancias radiais.
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Na Figura [3.6, podemos ver que a regiao abaixo da curva tem uma predominacia da

difusao Ohmica, e a regiao acima tem uma predominancia da difusao Ambipolar.

Por 1ltimo, para que tenhamos um quadro completo do nosso disco, vamos colocar

todas as curvas juntas em um grafico, e assim poderemos ver onde que cada efeito é

predominante.

N

w
n
f

Z (Em escalas de altura, h.)
o = N
e L. 2.n.n e

1
o
wn

—e— Razao A/O=1
—=— Razao A/H=1
Razao O/H=1

g
o
=

0.1 1
Raio (UA)

Figura 3.7: Relagoes % =1 (em verde, com o ndmero 1), % =1 (em preto, com o niimero 2),

vermelho, com o nimero 3) e para vérios valores de altura, para varias distancias radiais.

Vamos analisar a Figura , iniciando com a curva 1 (em verde), para a relagao

H
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A regiao a sua esquerda, mais interna no disco, tem uma predominancia de efeito Ohm
sobre o efeito Hall, no > ng, e a sua direita temos predominancia do efeito Hall sobre a
difusao Ohmica, ng > no.

Agora analisando a curva 2 (em preto), A/O = 1, vemos que esta indica que a regiao
entre a curva 2 e a curva 1 possui uma predominancia da difusao Ohmica sobre a difusao
ambipolar, indicando que 7o > m4 € ng > Mo, logo Ny > no > na. Para a regiao a
direita da curva, temos uma predominancia de difusao ambipolar sobre a difusao Ohmica,
na > No-

Por tltimo vamos analisar a curva 3 (em vermelho), e vemos que esta indica que a
regiao entre a curva 3 e a curva 2 ha uma predominacia de efeito Hall sobre a difusao
Ambipolar, indicando que ng > 14 € 14 > no, logo ng > na > no. Para a regiao a direita
da curva 3 temos a predominancia da difusao ambipolar sobre o efeito Hall, assim n4 > ngy,
logo para tal regiao na > ng > no.

Assim podemos dizer que na regiao a esquerda da curva 1 temos que o efeito mais
relevante é a difusao Ohmica, entre as curvas 1 e 3, o efeito mais relevante é o efeito Hall, e

finalmente, a direita da curva 3 temos que o efeito mais relevante é a difusao Ambipolar.
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Capitulo 4

Simulacao numérica da contribuicao das difusoes
Ohmica e Ambipolar para o aquecimento de discos de

acrecao e comparacao com amortecimento Alfvenico

Neste capitulo iremos utilizar o c6digo Athena, (Stone et al., 2008) para realizar sim-
ulagoes de discos com o perfil de densidade constante, como em |[Hawley et al.| (1995), com
o objetivo de encontrarmos as temperaturas associadas aos efeitos de MHD nao ideal no
disco, e dessa forma compararmos as eficiéncias destes mecanismos com a eficiéncia de
mecanismos ja estudados na literatura, como o aquecimento viscoso e o amortecimento de

ondas Alfvén, como proposto por Vasconcelos (2000).

4.1 O codigo Athena

O codigo Athena é um codigo que resolve as equagoes de MHD, como descrito em

Stone et al. (2008), as escrevendo na forma de equagoes de conservacao:

ou o0F 0G O0OH
i i | 4.1

ot Tor Tay tar T (4.1)

onde U é uma matriz coluna com todas as densidades de grandezas que serao conservadas,

enquanto que F, G e H sao as matrizes coluna associadas as componentes x, y e z,

respectivamente, dos fluxos de grandezas a serem conservadas. Tais matrizes sao dadas
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por:
p Pz
M, pv2+ P+ B%/2 — B2
My pvxvy - BCUB?J
M, puv, — B, B,
U= . F=
E (E+ P+ B?/2)v, — (B-v)B,
B, 0
B, Byv, — By,
Bz Bzvz - Bzvz
Py PUz
pUyUy — By B, puv, — B, B,
pv; + P+ B*/2 — B} pvv, — B, B,
a_ poyv, — By B, CH- pv?+ P+ B*/2 — B?
(E+ P+ B%/2)v, — (B-Vv)B, (E+ P+ B?/2)v, — (B-V)B,
Bx’Uy - Byvx BJ}UZ - BZUI
0 Byv, — B,v,
I B.v, — By, | I 0 |

onde M,, M, e M, sao as componentes z, y e z da densidade de momento linear, E
é a energia do sistema e os outros simbolos possuem seu significado usual. A equacao
representa todas as equacoes de MHD ideal, ou seja, a equacao de continuidade
de massa , de conservacdo de momento (2.2), a equacdo de conservagao de energia
e a equacgao de inducao ideal . As formas nao ideais dessas equagoes sao
implementadas pelo codigo de forma semelhante ao que foi feito aqui, mas para explicarmos

o funcionamento do cédigo, vamos nos manter a sua forma ideal.

Até aqui nds equacionamos o nosso problema, mas para que possamos resolvé-lo, de-
vemos discretizar o nosso espaco. E para tal vamos criar uma malha cartesiana e tridi-
mensional, de forma que as coordenadas continuas (z,y, z) serdo transformadas em células
(Nz, Ny, N.), em um dominio de tamanho (L, L,, L,), de forma que cada célula possui
um tamanho éx = L,/N,, 0y = L,/N, e §z = L,/N,, nas direcdes z, y e z, respectiva-
mente, como ilustrado na Figura , que também nos apresenta os campos elétricos,

aqui representados por ¢, que sao centrados nas bordas das células.
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Bz,i,j,k+1/2 Hi,j,k+1/2
| Exij+12lk+1/2

| €yir12jki1/2
| 1 G.. €2i-1/2j+1/2.k
Ui Byijink A ' bk
1L, ALj+1/2) |
§ .J - €2,i+1/2,j-1/2.k 3 — ”
| [ ; ®

P ‘/ﬁ ; € it 1/2,741/2k
: i+1/2,jk » ) >

Bx,1+1/2,j,k O S
! Y
Freneee X
: L — € xij+1/2k-1/2
Eyir1njk-1/2

Figura 4.1: Tlustragao de uma célula com as grandezas devidamente centralizadas, U no centro das
células, B no centro das faces, £ sdo os campos elétricos que sao centralizados nas bordas das células.
Figura retirada de |Stone et al.[ (2000).

Uma vez que temos o espago discretizado, vamos escrever a equacao (4.1]) na sua forma
integral, e nos valendo do teorema do divergente de Gauss e de Green-Stokes, a escrevemos

em funcao de diferencas passiveis de serem computadas, assumindo assim a forma:

ot

n+1 n o __ n+1/2 n+1/2

U 1,5,k -U; 1,5,k % (Fi-‘rl/Q,j,k F2—1/2,] k)

Ot [ nt1/2 nt1/2 Ot ([ nt1/2 nt1/2

5y (Gi,j+1/2,k G i,j—1/2, k> - 5 (Hi,j,k+1/2 H; i,,k— 1/2) (4-2)

onde o indice n estd associado ao tempo. Logo n + 1 é um passo temporal a frente de
n. De forma analoga, i, 7, k sao indices relacionados as posicoes das células, centradas em
(xi,vj, 2), logo o indice ¢ — 1/2 se refere a interface entre as células centradas em x;_; e
x;, por exemplo. O mesmo se aplica para os indices j e k. As grandezas na equacao (4.2)

sao médias calculadas da forma:

1 Rk41/2 Yj+1/2 i+1/2 ) ( )
U, =—- / / U(z,y, z,t")dxdydz, 4.3
> 6$5y52 Zk—1/2 —1/2 Ti—1/2
1 "t ezt Y12
Frile = —/ / / F(z;_ t)dydzdt 44
i—1/2,5,k 5t6y0z Jom S (x 1/2,Y, %, ) yazat, ( )
+1/2 ¢t Zk+1/2 i+1/2
G = G( t)dzxdzdt, 4.5
i,d—1/2,k 5t5:L‘5Z/ e /Z » :L“ » Yj+1/25 %5 ) Taz ( )
1 yg+1/2 7,+1/2
H 2 = —/ / / t)dzdydt. 4.6
h,k—1/2 5t51'5y tn Yj—1/2 Ti—1/2 x’y’ /e ) o ( )

Para que possamos resolver (4.2)), vamos ter que conseguir computar as grandezas

n+1/2 n+1/2 n+1/2
e resolver como cada fluxo, Fifl/m’k, Gi,jfl/Z,lw i k12

em cada interface. Para tal, o Athena usa um método de reconstrucao para construir uma

conservadas, U se comporta

i,5,k?

fungao para U}, primitiva em cada célula. Para que o Athena faga tal reconstrugao, ele
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pode assumir que para cada célula o U}, , pode ser uma reta ou uma pardbola, que seriam
as interpolagoes de segunda e terceira ordem, ilustradas na sua versao 1-D, onde U}, se
torna q;, na Figura (4.2). Uma vez que o Athena tem os valores das grandezas a serem
conservadas, através de integradores numéricos se pode deduzir os fluxos, depois atualizar

as grandezas, e recomegar os processos até que se depare com um critério de parada.

! F

dri-12

L L
i-1 i-1/2 i

Figura 4.2: A reconstrucao das fungoes primitivas, aqui a reconstrucdo é linear, onde temos os valores
médios, indicados por q;_1 e q;, mas esta poderia ser parabdlica. Os circulos pretos no centro, logo abaixo
de q;_1 e q;, indicam os pontos de altura média, entre os pontos em que a reta cruza as interfaces &
esquerda e a direita. Aqui o indice R indica que o termo esta a direita da interface, e L que o termo esta

a esquerda da interface. Figura retirada de [Stone et al.| (2008).

Os integradores que o Athena utiliza para resolver os fluxos nas faces das células, sao

o integrador Corner Transport Upwind (CTU) e o MUSCL-Hancock (VL).

4.2  Simulacgoes e resultados

Uma vez obtidas as relagoes para o aquecimento do disco, equagoes e ,
vamos utilizar o cédigo Athena, (Stone et al. [2000)), para realizarmos simulagoes de discos.
Os discos simulados nao serao estratificados, ou seja, nao terao uma variacao vertical de
densidade. Nao serao feitas simulagoes globais do disco, mas do tipo shearing box. O campo
inicial em todas as simulacoes é vertical ao disco e constante, de intensidades diferentes
para diferentes simulagoes. As simulagoes também nao terao efeitos da viscosidade, visto
que pretendemos nos focar o maximo possivel nos efeitos de MHD nao ideais. Assim, para
as simulagoes envolvendo o efeito Ohm, tomamos uma regiao a uma distancia radial de

0,1 UA da estrela, no plano do disco, enquanto que as simulagoes com a difusao Ambipolar
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também foram feitas no plano do disco, a uma distancia radial de 80 U A.

Foram feitas quatro simulacoes, uma levando em conta o efeito Ohm e outra a difusdo
Ambipolar, e as outras duas foram feitas levando-se em conta um campo magnético muito
intenso, novamente uma para cada efeito nao ideal considerado. Uma visao geral das
simulagoes pode ser vista de forma resumida na tabela , e de forma mais detalhada
nos apéndices. Na tabela OI, OF, Al e AF sao respectivamente Ohmico Intenso, Ohmico
Fraco, Ambipolar Intenso e Ambipolar Fraco, onde os termos ”intenso” e ”fraco” se referem

ao campo magnético, que é analisado utilizando-se o parametro # do plasma, como definido

na Equagao (4.7):

8P

assim o [ é uma forma de medirmos o quao relevante é a pressao do campo magnético com

relacao a pressao do gas. O campo magnético foi calculado através do modelo de (Gammie

(1996):

roN=910 (MY o 3/ ) e
.Bsz%( ) = ( ) a e 48
1UA (A4@) 102 100gem—2) " (48)

onde os simbolos possuem seus significados usuais.

Na Tabela (4.1)) vemos o parametro (3, que foi calculado com base nos campos de |Vas-
concelos| (2000) e no parametro S utilizado por Hawley et al.| (1995). Quanto as dimensoes
da shearing-box, os valores sao as quantidades de células que existem em cada direcao, e

as diregoes estao ilustradas na Figura (4.3)).

Tabela 4.1 - Dados das simulagoes, onde OI, OF, Al e AF significam respetcivamente Ohmico Intenso,

Ohmico Fraco, Ambipolar Intenso e Ambipolar Fraco.

Simulagao g Grade(X x Y x Z) | Orbitas

Ol 0,1249 40 x 64 x 32 10
OF 4000 40 x 64 x 32 10
Al 2304, 09 40 x 64 x 32 25

AF 4000 40 x 64 x 32 25




Capitulo 4. Simulagdo numérica da contribui¢ao das difusées Ohmica e Ambipolar para o aquecimento de discos de acre¢ao

54 e comparagao com amortecimento Alfvénico

Figura 4.3: Um exemplo de shearing-box, como as que foram utilizadas nas simulagoes, com indicacoes
dos eixos X,Y e Z.

4.2.1 Simulacao para efeito Ohm, com campo magnético de intenso

No caso dessa simulagdo temos um [ ~ 0, 1249, o que implica em B ~ 4,69 G (mais
dados sobre a simula¢ao podem ser vistos no Apéndice (A))), obtivemos assim uma taxa
de aquecimento por conta da difusdo Ohmica, como mostra a Equagao 2.28. A evolugao
temporal da temperatura ao longo de 10 érbitas, pode ser vista na Figura , que foi
obtida através de uma média volumétrica de J?, e considerando-se que o disco emite como

um corpo negro. Dessa forma a temperatura nos é dada pela relagao:

Y

T = ["—Oﬁ

1/4
c2o }

1.4e-05

1.2e-05 —e— Temperatura associada a difusdo Ohmica

1e-05

8e-06

6e-06
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4e-06

2e-06

' ] ' y y ] y ' ¥ ' ¥ ' ' ) ' ' ' ' ' T T |
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Figura 4.4: Evolucao temporal da temperatura devido a difusao por efeito Ohm, para B ~ 4,69 G.

Verificamos que a contribuigao para a temperatura devido o efeito Ohm cai rapidamente
em pouco tempo, pouco mais de 3 orbitas, de forma a nao ser relevante sequer quando

comparada com a temperatura inicial, que é da ordem de 1000 K.
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4.2.2 Simulagao para efeito Ohm, com campo magnético fraco

Nesta simulacao utilizamos um [ =~ 4000, o que implica em um campo B ~ 7,82 x
1073 G (mais informagoes sobre esta simulagao podem ser vistas no apéndice (B)), um
campo magnético com uma pressao bem menor do que a pressao do gés. Vemos na Figura
(4.5) que a temperatura ja apresenta uma queda significativa antes de 5 drbitas, visto
que a simulacao completa compreende 10 orbitas. Aqui, como no caso anterior, estamos

calculando a temperatura a partir de uma média volumétrica de J>.

6e-06 -

5e-06 -

—e— Temperatura associada a difusdo Ohmica

4e-06 -|

3e-06 -

Temperatura (K)

2e-06 -

1e-06+

T T T T
0 2e+09 4e+09 6e+09 8e+09

T T 1
1e+10 1.2e+10 1.4e+10
Tempo (s)

Figura 4.5: Evolucdo temporal da temperatura devido & difusdo por efeito Ohm para B =~ 7,82x 1072 G.

Para que possamos comparar as contribui¢oes para a temperatura das duas situagoes
do efeito de difusao Ohmica, com campo magnético intenso e campo magnético fraco,

tomamos a razao entre ambas as contribuigoes, que estd ilustrada na Figura (4.6)).

25, —— Razéo entre as contibuicdes do efeito Ohm para a temperatura com campo magnético
intenso e com campo fraco (Ts intenso/ Ts fraco)

T T T T
0 2e+09 4e+09 6e+09 8e+09

T T 1
1e+10 1.2e+10 1.4e+10
Tempo (s)

Figura 4.6: Razao entre a contribuigao para a temperatura gerada pela difusao Ohmica com um campo

magnético intenso, e a contribuicdo para a temperatura gerada pela difusdio Ohmica com um campo
magnético fraco.



Capitulo 4. Simulagdo numérica da contribui¢ao das difusées Ohmica e Ambipolar para o aquecimento de discos de acre¢ao

56 e comparagao com amortecimento Alfvénico

Podemos ver que a contribuicao para a temperatura, pela difusao Ohmica, com o campo
mais intenso é maior nas primeiras orbitas, mas cai mais rapidamente, tornando-se menos
relevante em ~ 2 x 10 s, e podemos ver que a partir deste tempo, ambas as contribuicoes
tendem a zero, logo, apesar de uma contribui¢ao ser mais relevante que a outra, ambas ja

sao muito pouco relevantes.

4.2.3 Simulagao para a difusao Ambipolar, com campo magnético intenso

A simulagao foi feita com o cédigo Athena, com as especificagbes que podem ser vistas
no apeéndice . A partir de tal simulacao obtemos o resultado apresentado na Figura .
O campo que foi considerado na simulacao é B ~ 6,95 x 107*G. Novamente assumindo
que a emissao se da da mesma forma que um corpo negro, podemos estimar a temperatura

nos valendo de:

0.0006

—=— Temperatura associada ao efeito da difusao Ambipolar

0.0005
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Figura 4.7: Vemos aqui a evolucao temporal da contribuigao para a temperatura dada pela difusao

Ambipolar, para o campo B ~ 6,95 x 1074G.

Vemos aqui que hda um aumento brusco da contribuicao da difusao ambipolar com o
avango temporal até ~ 4 Odrbitas, onde surge uma estabilidade, e a contribuicao é muito

pequena, sendo menor que 0, 0001 K.

4.2.4 Simulagao para a difusao Ambipolar, com campo magnético fraco

Nesta simulacao, vamos tomar um campo magnético muito menos intenso, B ~ 3,71 x

107G, o que resulta em um fator B muito maior, o que pode ser visto nas especificacoes da
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simulagao no apéndice @ A Figura (4.8)) ilustra como é o comportamento da temperatura

devido a difusao Ambipolar com campos magnéticos menos intensos que na secao anterior.
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Figura 4.8: Vemos aqui a evolucao temporal da contribuicao para a temperatura dada pela difusao
Ambipolar, para o campo B ~ 3,71 x 107*G.

Podemos ver que, como na se¢ao anterior, hd uma estabilidade da contribuicao para a
temperatura apos ~ 12 drbitas, como no caso anterior, e essa estabilidade ocorre em uma
temperatura menor que 0,0001K.

Para que possamos comparar as contribuicoes da difusao Ambipolar quando sob efeito

de um campo magnético intenso e um campo magnético fraco tomamos as razoes das

contribuigoes, Figura (4.9).

—— Razdo entre as contribui¢ées da difusdo Ambipolar para a temperatura para campos
magnéticos intenso e Fraco (T intenso/ Te fraco)

2.5

}\
A ’il& ';‘!E‘ ; .;31' lf S -:{!' g

T T T T
0 Te+14 2e+14 3e+14 4e+14
Tempo (s)

Figura 4.9: Razao entre a contribuicao para a temperatura gerada pela difusdo Ambipolar com um campo
magnético intenso, e com um campo magnético fraco.

Vemos a diferenca entre as contribuigoes por conta do campo magnético oscila ao redor
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de um valor proximo a unidade, e depois de 2 x 14 s, a razao tende a um valor constante,
e podemos ver nas figuras anteriores que a partir desse tempo as contribuicoes, em ambos

0s casos, ja tendem a zero.

4.3 Modelo de aquecimento do disco utilizando ondas Alfvén e

comparacoes com as simulacoes numeéricas

Nesta secao iremos apresentar o modelo de aquecimento de discos protoestelares
através do amortecimento de ondas Alfvén, desenvolvido por Vasconcelos| (2000). Porém,
primeiramente vamos estudar as ondas Alfvén utilizando as equacoes de inducao, de con-

tinuidade e de movimento respectivamente, como escritas em |de Gouveia Dal Pino (2014)):

(0B 4m
WZVX (VBXB)—?VX(UJ), (49)
dp
Frinial s (pv), (4.10)
Dv 1 5 1

Vamos tomar pequenas perturbacoes nesse sistema da seguinte forma:
(

B, = B, + /B,

Vi = Vg + (SV,

p1 = po+dp,

|71 =Ty + 0T,

onde o indice ”0” indica a grandeza nao perturbada, constante e muito maior que a per-
turbacao, que é representada pelos §’s. Vamos assumir que as perturbagoes tem um formato
de fi(x,t) = f1e"+%%) e vamos analisar como que se comportam n e k. Caso o expoente
de f; seja puramente imaginario, teremos uma onda, caso seja puramente real teremos
uma instabilidade ou um amortecimento, caso tenhamos um termo misto vamos ter uma
onda junto de uma instabilidade, ou amortecimento. Caso, ao abrir as componentes das
perturbagoes, tomemos apenas as perturbagoes que se propagam na mesma direcao dos
campos, temos o surgimento de ondas que nao comprimem o campo, e nem o gas. Tais
ondas sao as ondas Alfvén. As componentes que se propagam na direcao perpendicular ao
campo, irao gerar ondas magnetoacusticas, onde ha compressao do campo e do gas, e nao

serao de interesse para nés. A representacao destas ondas pode ser vista na Figura (4.10)).
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Figura 4.10: Representagdo grafica das ondas Alfvén, a esquerda, e ondas magnetoactsticas, a direita.
Imagem de [Calvert| (2015).

Em Vasconcelos| (2000) foi investigado o papel do aquecimento Alfvénico nos discos de
acrecao protoestelares de T-Tauri Classicas. O aquecimento Alfvénico que foi estudado
foi divido em dois, aquecimento por conta de amortecimento nao linear, e turbulento. A
partir disso foram deduzidos comprimentos de amortecimento, a partir dos quais foram
deduzidas taxas de aquecimento, fluxos de energia, e temperaturas. Aqui nao iremos
explorar a fundo cada um dos mecanismos, mas sim seus resultados, que estao ilustrados
na Figura . Nesta figura temos: T,;s que é a temperatura associada ao aquecimento
viscoso do disco, T.onst € a temperatura associada ao amortecimento de ondas Alfvén
em um disco de densidade e temperatura constantes, T, ¢ a temperatura associada ao
amortecimento de ondas Alfvén com densidade variavel, T,,, é a temperatura associada ao
amortecimento de ondas Alfvén em um disco onde densidade e temperatura sao variaveis,
Tiay ¢ a temperatura associada ao amortecimento de ondas Alfvén em um disco que segue
o modelo de camadas de Gammie| (1996) e T;,.. é a temperatura devido o amortecimento

de ondas Alfvén em um disco que segue o modelo de disco irradiado DCCL.
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Figura 4.11: Contribuigoes para a temperatura obtidas por [Vasconcelos| (2000)).

Nossas temperaturas de comparagao serao as temperaturas geradas por aquecimento
viscoso, por amortecimento em discos de densidade constante e amortecimento no modelo
de disco em camadas. Para as comparacoes com as simulagoes, vamos nos valer, além das
figuras ja apresentadas de evolucao temporal da contribuicao de cada efeito, de evolugoes
radiais. Para obter tais dados, tomamos a simulagoes de shearing-bor e analisamos uma
regiao onde a altura foi fixada, no plano do disco, e a distancia radial se tornou nossa

variavel.
Vamos comecar com a evolucao da contribuicao do efeito Ohm. Primeiramente vamos

tomar o caso em que o campo magnético é intenso. Podemos ver na Figura (4.12), que
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ilustra a distribuig¢ao da temperatura dentro da shearing-boxr com uma distancia radial entre
as bordas de ~ 3 x 1072 UA, que a temperatura devido o efeito Ohm é muito pequena
em comparagao com qualquer mecanismo de aquecimento na Figura (4.11)), e vemos que
nao hé uma relagao visivel entre a distancia radial e a temperatura. Por iltimo podemos

ver que como era de se esperar, a contribuicao diminui significativamente com a evolucao
do tempo.

—- Temperatura devido a difusdo Ohmica apés 10 érbitas
- Temperatura devido a difusdo Ohmica apés 5 érbitas

2e-05 —— Temperatura devido a difusdo Ohmica apés 0,01 6rbitas

1.5e-05

1e-05-

Temperatura (K)

5e-06+

0 - s w . n 3

1.49e+12 1.5e+12 1.51e+12 1.52e+12 1.53e+12 1.54e+12
r (cm)

Figura 4.12: Temperatura devido ao efeito Ohm, em funcao da distancia radial, para trés momentos
diferentes da simulacao.

O caso que vamos avaliar agora é também a contribuicao do efeito Ohm, mas agora
com um campo magnético fraco, que é ilustrada na Figura (4.13)). Vemos que novamente
a contribuicao, apesar de ser maior do que no caso com campo magnético intenso, ainda

¢ muito pequena quando comparada com qualquer mecanismo na Figura (4.11)), e vemos

uma queda da contribuicao com tempo.



Capitulo 4. Simulagdo numérica da contribui¢ao das difusées Ohmica e Ambipolar para o aquecimento de discos de acre¢ao

62 e comparagao com amortecimento Alfvénico

— Temperatura devido a difusdo Ohmica, apés 10 érbitas

-+ Temperatura devido a difusdo Ohmica, apés 5 érbitas
8e-06 - —— Temperatura devido a difusdo Ohmica, ap6s 0.01 érbitas

—~Te-06

<&

Z 6e-06
n

™ |
5 5e-08
0 4e-06 ]
[ =8

9 3¢-06
aE: 2e-06
F je-061

1.49e+12 1.5e+12 1.51e+12 1.52e+12 1.53e+12
r (cm)

Figura 4.13: Temperatura devido ao efeito Ohm, em funcao da distancia radial, para trés momentos
diferentes da simulacgao.

Para efeitos de comparagao vamos analizar a razao entre as evolugoes radiais das
contribuiugoes do efeito Ohm, para os dois campos. Na Figura (4.14) temos a razao

TB intenso/TB fraco-

—e— Razio entre as contribui¢des do efeito Ohm para temperatura, sujeito a campos
magnéticos intensos e fracos (Tgintenso/ T B fraco)

3.59
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T T T T T 1
1.49e+12 1.5e+12 1.51e+12 1.52e+12 1.53e+12 1.54e+12
r (cm)

Figura 4.14: Razao entre as contribuicoes para a temperatura do efeito Ohm com campo magnético
intenso e campo magnético fraco, TB intenso/IB fraco-

Podemos ver que a contribuicao do efeito Ohm, quando sujeito a um campo mais
intenso é mais relevante do que quando sujeito a um campo menor.

Agora vamos analisar as contribuicoes do efeito Ambipolar, cujas simulagoes foram
feitas em uma shearing-bor com uma borda a uma distancia r = 80 UA da estrela e
a outra a uma distancia r = 87,11 UA da estrela. Vamos comecar com o caso em que

temos um campo magnético intenso, cuja contribuicao estd ilustrada na Figura[4.15] Assim
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como nos casos anteriores, vemos que a contribuicao é muito pequena quando comparada
com as de outros mecanismos, exceto o mecanismo de aquecimento viscoso, que possui
uma contribuicao da mesma ordem de grandeza. Vemos também que que nao ha uma

correlacao visivel entre a distancia radial e a temperatura, e como ja vimos, a contribuicao

cai drasticamente com o tempo.

—— Temperatura devido a difusdo Ambipolar apds 25 érbitas
— Temperatura devido a difusao Ambipolar apds 12,5 érbitas
4 —— Temperatura devido a difusao Ambipolar apés 0,025 érbitas
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T 1
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Figura 4.15: Temperatura devido ao efeito da difusdo Ambipolar, em fungdo da distancia radial, para
trés momentos diferentes da simulagao.

Vamos analisar agora a situacao para a difusao Ambipolar para campos fracos, cuja con-
tribuicao se encontra na Figura , e podemos ver novamente que ha uma contribuicao
bem mais relevante do que as contribuicoes da difusao Ohmica, que a contribuicao neste
caso é novamente comparavel a contribuicao do mecanismo de aquecimento viscoso, que

ainda é bem menor do que as dos outros mecanismos.

. —— Temperatura devido a difusdo Ambipolar apés 25 érbitas
— Temperatura devido a difusao Ambipolar apés 12,5 érbitas
357 —— Temperatura devido a difusao Ambipolar apés 0,025 6rbitas
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Figura 4.16: Temperatura devido ao efeito da difusdo Ambipolar, em fun¢do da distancia radial, para
trés momentos diferentes da simulagao.
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E para comparar as contribuicoes da difusao ambipolar em diferentes campos magnéticos,

vamos tomar a razao entre as contribuigoes.

—— Razao entre as contribui¢does para a temperatura da
1.8 difusdo Ambipolar para campos magnéticos intensos e fracos (Tg intenso/ T8 fraco)

0.9 T T T T T 1
1.18e+15 1.2e+15 1.22e+15 1.24e+15 1.26e+15 1.28e+15 1.3e+15
r(cm)

Figura 4.17: Razdo entre as contribui¢oes para a temperatura da difusdo Ambipolar com o campo

magnético intenso e campo magnético fraco, TB intenso/IB fraco-

Vemos na Figura que a contribuigao para a temperatura quando o campo
magnético é mais intenso é maior do que quando o campo é menos intenso. Assim con-
cluimos que a difusao Ambipolar, em ambas as situagdes mas principalmente quando
sujeita a campos magnéticos intensos, nos fornece localmente uma contribuicao para o
aquecimento do disco tao relevante quanto a da viscosidade do mesmo.

As simulagoes foram refeitas conforme recomendacoes, com algumas grandezas modifi-
cadas. Os resultados obtidos, apesar de demonstrarem em alguns casos um comportamento
diferente, nos levaram a conclusoes acerca das contribuigoes para as temperaturas semel-
hantes as que ja foram obtidas antes das mudancas, de forma que as consideracoes finais

nao precisaram ser alteradas.
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Consideracoes finais

Neste trabalho estudamos os efeitos de MHD nao ideais em discos protoplanetarios ao
redor de estrelas T-Tauri, a saber o efeito Ohm, o efeito Hall e a difusdo Ambipolar, e
como tais efeitos podem contribuir para o aquecimento do disco. O primeiro passo foi
descobrir em quais regioes do disco cada efeito é predominante, isto foi feito através de
razoes dos termos de cada efeito de MHD nao ideal na equacao de difusao, indicados na
equacao , e apbs obtermos as razoes entre as resistividades, nds escrevemos as razoes
em funcao da distancia radial e da altura, de forma que pudemos construir um perfil de
onde cada efeito atua em funcao da geometria do disco, de forma que concluimos que,
no plano equatorial do disco por exemplo, a difusao Ohmica prevalece até um limite de
r=20,3 UA, o efeito Hall até r =~ 70 UA e a difusdo Ambipolar para r > 70 UA. Em
seguida, nos valendo da equacao de energia, com modificagoes para que possamos incluir
os termos nao ideais, conseguimos deduzir os fluxos de energia relacionados a cada um
dos efeitos, exceto o efeito Hall visto que nao foi possivel associa-lo diretamente a um
fluxo de energia na equacao , e conseguimos também deduzir como estes fluxos se
relacionam com a densidade de corrente, J. Por ultimo, utilizando o cédigo Athena, fizemos
simulagoes do tipo shear-boz disco, e conseguimos verificar que os efeitos Ohm e Ambipolar
fornecem uma contribuicao para a temperatura muito pequena quando comparada com as
colaboragoes de outros mecanismos de aquecimento. O tnico caso em que as contribuicoes
para o aquecimento dos efeitos de MHD nao ideais sao relevantes sao os casos da difusao
Ambipolar, visto que localmente este efeito nos fornece um aquecimento da mesma ordem
de grandeza que o aquecimento gerado pela viscosidade, podendo gerar uma temperatura
de até ~ 4 K. Em contra partida o efeito Ohm nos fornece uma contribui¢ao para o

aquecimento do disco muitas ordens de grandeza inferior a todos os outros mecanismos,
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chegando a um méaximo de ~ 1,5 x 107 K.

Esperamos futuramente poder melhorar o estudo do aquecimento dos discos através
de estudos de discos estratificados, e também pretendemos considerar os efeitos da poeira
presente nos discos, e como sua presencga interage com o campo magnético e sistemas de

aquecimento do disco.
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Apendice






A

Especificacoes da simulacao para difusao Ohmica, com

campo magnético intenso

Abaixo vemos uma reproducao do arquivo com o input do cédigo Athena, com todas

as especificacoes para a simulacao:

<comment>

problem

author

journal

config =

3D MRI

J.F. Hawley, C.F. Gammie, & S.A. Balbus

ApJ 440, 742 (1995)

--with-problem=hgb_mod_J --enable-shearing-box --with-gas=mhd

--with-eos=adiabatic --enable-resistivity —-—-enable-mpi

<job>
problem_id
maxout

num_domain

<outputil>
out_fmt =
dt =
time =
num =
level =
domain =
id =

out =

<output2>

HGB # problem ID: basename of output filenames

5 # Output blocks number from 1 -> maxout

s =1 # number of Domains in Mesh

hst
62.831853
0.000000000000000e+00

H O # = OH O H ¥ O H

History data dump

time increment between outputs
Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

Default Value
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out_fmt = rst # Restart dump

dt = 62.831853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out2 # Default Value

out = cons # Default Value

<output3>

out_fmt = bin # Binary data dump

dt = 628.31853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out3 # Default Value

out = cons # Default Value

<output4>

out_fmt = vtk # VTK data dump

dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out4d # Default Value

out = cons # Default Value

<outputb>

out_fmt = vtk # Binary data dump

out = Jsq

id = Jsq

usr_expr_flag = 1

dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value
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domain

<time>

cour_no =

nlim

tlim

<domainl>
level
Nx1
x1lmin
x1lmax
bc_ix1
bc_ox1
NGrid_x1
Nx2
x2min
x2max
bc_ix2
bc_ox2
NGrid_x2
Nx3
x3min
x3max
bc_ix3
bc_ox3

NGrid_x3

AutoWithNProc

<problem>
pres
iso_csound
gamma
beta

amp

ifield
ipert

eta_0

0.4

-1

# Default Value

# The Courant, Friedrichs, & Lewy (CFL) Number

# cycle limit

6.2832e4 # time limit (10 orbits)

= -1.57079
= 1.57079
=4
=4

2.446e-1
0.25

1.6666666666666667

144 .46
0.025

2

1
8.04e-18

= #H H O H OH H OH OH OH OH H OH OH H O H OH H H H H

refinement level this Domain (root=0)
Number of zones in X-direction

minimum value of X

maximum value of X

boundary condition flag for inner-I (X1)
boundary condition flag for outer-I (X1)
with MPI, number of Grids in X1 coordinate
Number of zones in Y-direction

minimum value of Y

maximum value of Y

boundary condition flag for inner-J (X2)
boundary condition flag for outer-J (X2)
with MPI, number of Grids in X2 coordinate
Number of zones in X3-direction

minimum value of X3

maximum value of X3

boundary condition flag for inner-K (X3)
boundary condition flag for outer-K (X3)
with MPI, number of Grids in X3 coordinate

Default Value

Pressure

Isothermal sound speed squared

gamma = C_p/C_v

Plasma beta

dP/P <= amp

1 for zero-net-flux Bz, 2 for constant Bz

1 for random d,P, 2 for uniform Vx

H O H O H O H OH H H =

Magnetic diffusivity due to Ohm Effect.
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Omega
qshear =
Bdir =
BtoBz =
nwx =
nwy =
nwz =
Q_H =
Q_A =
d_ind =
CASE =

<configure>
problem

gas

eq_state
nscalars
self-gravity
resistivity

viscosity

thermal conduction

particles

coord

special relativity

order

flux
integrator
precision
write_ghost
mpi
H-correction
FFT
ShearingBox
FARGO

SMR

1.000000000000000e-03 # Default Value
1.500000000000000e+00 # Default Value
1.000000000000000e+00 # Default Value
0.000000000000000e+00 # Default Value
1 # Default Value
1 # Default Value
1 # Default Value
0.000000000000000e+00 # Default Value
0.000000000000000e+00 # Default Value
0.000000000000000e+00 # Default Value
1 # Default Value

= hgb

= mhd

= adiabatic
=0

= OFF

= ON

= OFF

OFF
= none

= Cartesian

no
=3

= roe

= ctu

= double
= no

= yes

= no

= no

= yes

= no

= no

# O # O # O H O# ¥ OH OH OHF OH OH OHF OH OH OH OH OH OH O H OHF H H

Name of the problem file
Magnetohydrodynamic gas
Equation of state

Number of passive scalars
Self-gravity algorithm
resistivity algorithm
viscosity algorithm
conduction algorithm

no particles

coordinate system

Special relativistic?
Order of accuracy

Flux function

Unsplit integrator

Type of Real variables
Ghost cells included in output?
Is code MPI parallel enabled?
H-correction enabled?

FFT enabled?

Shearing box enabled?
FARGO enabled?

SMR enabled?
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Especificacoes da simulacao para difusao Ohmica, com

campo magnético pequeno

Abaixo vemos uma repoducao do arquivo com o input do cédigo Athena, com todas as

especificagoes para a simulacgao:

<comment>

problem = 3D MRI

author = J.F. Hawley, C.F. Gammie, & S.A. Balbus

journal = ApJ 440, 742 (1995)

config = --with-problem=hgb_mod_J --enable-shearing-box --with-gas=mhd

--with-eos=adiabatic --enable-resistivity --enable-mpi

<job>
problem_id = HGB # problem ID: basename of output filenames
maxout = 5  # Output blocks number from 1 -> maxout

1 # number of Domains in Mesh

num_domains

<outputl>

out_fmt = hst # History data dump

dt = 62.831853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = outl # Default Value

out = cons # Default Value

<output2>

out_fmt = rst # Restart dump
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dt = 62.831853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out2 # Default Value

out = cons # Default Value

<output3>

out_fmt = bin # Binary data dump

dt = 628.31853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out3 # Default Value

out = cons # Default Value

<outputé4>

out_fmt = vtk # VTK data dump

dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out4 # Default Value

out = cons # Default Value

<outputb>

out_fmt = vtk # Binary data dump

out = Jsq

id = Jsq

usr_expr_flag = 1

dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value
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7

<time>

cour_no

nlim

tlim

<domainl>
level
Nx1
x1min
x1lmax
bc_ix1
bc_ox1
NGrid_x1
Nx2
x2min
x2max
bc_ix2
bc_ox2
NGrid_x2
Nx3
x3min
x3max
bc_ix3
bc_ox3

NGrid_x3

AutoWithNProc

<problem>
pres
iso_csound
gamma
beta

amp

ifield
ipert
eta_0

Omega

0.4

-1

# The Courant, Friedrichs, & Lewy (CFL) Number

# cycle limit

6.2832e4 # time limit (10 orbits)

refinement level this Domain (root=0)

Number of zones in X-direction

boundary condition flag for inner-I (X1)
boundary condition flag for outer-I (X1)
with MPI, number of Grids in X1 coordinate

Number of zones in Y-direction

boundary condition flag for inner-J (X2)
boundary condition flag for outer-J (X2)
with MPI, number of Grids in X2 coordinate

Number of zones in X3-direction

boundary condition flag for inner-K (X3)
boundary condition flag for outer-K (X3)

with MPI, number of Grids in X3 coordinate

Pressure

Isothermal sound speed squared

gamma = C_p/C_v

Plasma beta

dP/P <= amp

1 for zero-net-flux Bz, 2 for constant Bz
1 for random d,P, 2 for uniform Vx

Magnetic diffusivity due to Ohm Effect.

=0 #
= 40 #
= -0.5 # minimum value of X
= 0.5 # maximum value of X
=4 #
=4 #
=4 #
= 64 #
= -3.1415 # minimum value of Y
= 3.1415 # maximum value of Y
=4 #
=4 #
=38 #
= 32 #
= -0.5 # minimum value of X3
= 0.5 # maximum value of X3
=4 #
=4 #
=4 #
=0 # Default Value
7.07e-4 #
0.00408 #
1.6666666666666667 #
4000 #
0.025 #
2 #
1 #
8.04e-5 #
#

1.000000000000000e-03

Default Value
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gshear
Bdir =
BtoBz =
nwx =
nwy =
nwz =
Q_H =
Q_A =
d_ind =
CASE =

<configure>
problem

gas

eg_state
nscalars
self-gravity
resistivity

viscosity

thermal conduction

particles
coord
special rela
order

flux
integrator
precision
write_ghost
mpi
H-correction
FFT
ShearingBox
FARGO

SMR

<log>

file_open

iflush

1.500000000000000e+00 # Default Value

1.000000000000000e+00
0.000000000000000e+00

0.000000000000000e+00
0.000000000000000e+00
0.000000000000000e+00

= hgb

= mhd

= adiabatic
=0

= OFF

= ON

= OFF

OFF
= none

= Cartesian

tivity = no
=3

= roe
= ctu
= double
= no
= yes
= no
= no
= yes
= no

= no

0 # Default Value

1 # Default Value

H O OH H OHF O#H ¥ OH OH OH OH OH OHF OH OH OHF OH O OH O H OH OH O H

Default Value
Default Value
Default Value

Default Value

#

#

#

#

# Default Value
# Default Value
# Default Value
# Default Value
#

Default Value

Name of the problem file
Magnetohydrodynamic gas
Equation of state

Number of passive scalars
Self-gravity algorithm
resistivity algorithm
viscosity algorithm
conduction algorithm

no particles

coordinate system

Special relativistic?
Order of accuracy

Flux function

Unsplit integrator

Type of Real variables
Ghost cells included in output?
Is code MPI parallel enabled?
H-correction enabled?

FFT enabled?

Shearing box enabled?
FARGO enabled?

SMR enabled?
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out_level 0 # Default Value

err_level 0 # Default Value
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C

Especificacoes da simulacao para difusao Ambipolar,

com campo magnético intenso

Abaixo vemos uma repoducao do arquivo com o input do cédigo Athena, com todas as

especificagoes para a simulacgao:

<comment>

problem = 3D MRI

author = J.F. Hawley, C.F. Gammie, & S.A. Balbus

journal = ApJ 440, 742 (1995)

config = --with-problem=hgb --enable-shearing-box --with-gas=mhd

--with-eos=adiabatic --enable-resistivity --enable-mpi

<job>
problem_id = HGB # problem ID: basename of output filenames
maxout = 4  # Output blocks number from 1 -> maxout

1 # number of Domains in Mesh

num_domains

<outputl>

out_fmt = hst # History data dump

dt = 62.831853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = outl # Default Value

out = cons # Default Value

<outputé4>

out_fmt = vtk # VTK data dump
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dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out4d # Default Value

out = cons # Default Value

<output2>

out_fmt = bin # Binary data dump

dt = 628.31853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out2 # Default Value

out = cons # Default Value

<output3>

out_fmt = vtk # Binary data dump

out = Jsq

id = Jsq

usr_expr_flag = 1

dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

<time>

cour_no = 0.4 # The Courant, Friedrichs, & Lewy (CFL) Number
nlim = -1 # cycle limit

tlim = 157080.0 # time limit (25 orbits)

<domainl>

level =0 # refinement level this Domain (root=0)
Nx1 = 40 # Number of zones in X-direction

x1min = -0.5 # minimum value of X
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x1lmax
bc_ix1
bc_ox1
NGrid_x1
Nx2
x2min
x2max
bc_ix2
bc_ox2
NGrid_x2
Nx3
x3min
x3max
bc_ix3
bc_ox3

NGrid_x3

AutoWithNProc

<problem>
pres
iso_csound
gamma
beta

amp
ifield
ipert
eta_0

Q_A
Omega
gshear
Bdir
BtoBz
nwx

nwy

nwz

Q_H
d_ind
CASE

I
N N N

= -3.1415
= 3.1415

7.07e-4
0.00408

1.6666666666666667

2304.09
0.025

0.00
0.0175

1.000000000000000e-03
1.500000000000000e+00
1.000000000000000e+00
0.000000000000000e+00

0.000000000000000e+00
0.000000000000000e+00

# O # # O H O#H O OH OH O H OH OH OHF OH OH OH O H =

maximum value of X

boundary condition flag for inner-I (X1)
boundary condition flag for outer-I (X1)
with MPI, number of Grids in X1 coordinate
Y-direction

minimum value of Y

maximum value of Y

boundary condition flag for inner-J (X2)
boundary condition flag for outer-J (X2)
with MPI, number of Grids in X2 coordinate
Number of zones in X3-direction

minimum value of X3

maximum value of X3

boundary condition flag for inner-K (X3)
boundary condition flag for outer-K (X3)
with MPI, number of Grids in X3 coordinate

Default Value

Pressure

Isothermal sound speed squared

gamma = C_p/C_v

Plasma beta

dP/P <= amp

1 for zero-net-flux Bz, 2 for constant Bz
1 for random d,P, 2 for uniform Vx
Magnetic diffusivity due to Ohm Effect.
Magnetic diffusivity due to Ohm Effect.
Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

Default Value

H OH H O H OH H OH H O H OH OH OH OH H OH OH H OH =

Default Value
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<configure>
problem = hgb # Name of the problem file
gas = mhd # Magnetohydrodynamic gas
eq_state = adiabatic # Equation of state<problem>
pres = 7.07e-4 # Pressure
nscalars =0 # Number of passive scalars
self-gravity = OFF # Self-gravity algorithm
resistivity = ON # resistivity algorithm
viscosity = OFF # viscosity algorithm
thermal conduction = OFF # conduction algorithm
particles = none # no particles
coord = Cartesian # coordinate system
special relativity = no # Special relativistic?
order =3 # Order of accuracy
flux = roe # Flux function
integrator = ctu # Unsplit integrator
precision = double # Type of Real variables
write_ghost = no # Ghost cells included in output?
mpi = yes # Is code MPI parallel enabled?
H-correction = no # H-correction enabled?
FFT = no # FFT enabled?
ShearingBox = yes # Shearing box enabled?
FARGO = no # FARGO enabled?

#

SMR = no SMR enabled?



D

Especificacoes da simulacao para difusao Ambipolar,

com campo magnético fraco

Abaixo vemos uma repoducao do arquivo com o input do cédigo Athena, com todas as

especificagoes para a simulacgao:

<comment>
problem = 3D MRI
author = J.F. Hawley, C.F. Gammie, & S.A. Balbus
journal = ApJ 440, 742 (1995)
config = --with-problem=hgb --enable-shearing-box --with-gas=mhd --with-eos=adiabatic

--enable-resistivity --enable-mpi

<job>
problem_id = HGB # problem ID: basename of output filenames
maxout = 4  # Output blocks number from 1 -> maxout

1 # number of Domains in Mesh

num_domains

<outputil>

out_fmt = hst # History data dump

dt = 62.831853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = outl # Default Value

out = cons # Default Value

<outputé4>

out_fmt = vtk # VTK data dump
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dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out4d # Default Value

out = cons # Default Value

<output2>

out_fmt = bin # Binary data dump

dt = 628.31853 # time increment between outputs
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

id = out2 # Default Value

out = cons # Default Value

<output3>

out_fmt = vtk # Binary data dump

out = Jsq

id = Jsq

usr_expr_flag = 1

dt = 62.831853 # time step between output of Jsq
time = 0.000000000000000e+00 # Default Value

num =0 # Default Value

level = -1 # Default Value

domain = -1 # Default Value

<time>

cour_no = 0.4 # The Courant, Friedrichs, & Lewy (CFL) Number
nlim = -1 # cycle limit

tlim = 157080.0 # time limit (25 orbits)

<domainl>

level =0 # refinement level this Domain (root=0)
Nx1 = 40 # Number of zones in X-direction

x1min = -0.5 # minimum value of X
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x1lmax
bc_ix1
bc_ox1
NGrid_x1
Nx2
x2min
x2max
bc_ix2
bc_ox2
NGrid_x2
Nx3
x3min
x3max
bc_ix3
bc_ox3

NGrid_x3

AutoWithNProc

<problem>
pres
iso_csound
gamma
beta

amp
ifield
ipert
eta_0

Q_A
Omega
gshear
Bdir
BtoBz
nwx

nwy

nwz

Q_H
d_ind
CASE

I
N N N

= -3.1415
= 3.1415

7.07e-4
0.00408

1.6666666666666667

4000
0.025

0.00
0.0175

1.000000000000000e-03
1.500000000000000e+00
1.000000000000000e+00
0.000000000000000e+00

0.000000000000000e+00
0.000000000000000e+00

# O # # O H O#H O OH OH O H OH OH OHF OH OH OH O H =

maximum value of X

boundary condition flag for inner-I (X1)
boundary condition flag for outer-I (X1)
with MPI, number of Grids in X1 coordinate
Y-direction

minimum value of Y

maximum value of Y

boundary condition flag for inner-J (X2)
boundary condition flag for outer-J (X2)
with MPI, number of Grids in X2 coordinate
Number of zones in X3-direction

minimum value of X3

maximum value of X3

boundary condition flag for inner-K (X3)
boundary condition flag for outer-K (X3)
with MPI, number of Grids in X3 coordinate

Default Value

Pressure

Isothermal sound speed squared

gamma = C_p/C_v

Plasma beta

dP/P <= amp

1 for zero-net-flux Bz, 2 for constant Bz
1 for random d,P, 2 for uniform Vx

Magnetic diffusivity due to Ohm Effect.

Default Value
Default Value
Default Value
Default Value
Default Value
Default Value
Default Value
Default Value

Default Value

H OH H O H OH H OH H O H OH OH OH OH H OH OH H OH =

Default Value

Magnetic diffusivity due to Ambipolar diffusion.
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<configure>
problem

gas

eq_state
nscalars
self-gravity
resistivity

viscosity

thermal conduction

particles
coord
special rela
order

flux
integrator
precision
write_ghost
mpi
H-correction
FFT
ShearingBox
FARGO

SMR

<log>
file_open =

iflush

out_level

err_level =

= hgb
= mhd

= adiabatic

=0
= OFF
= oN
= OFF

OFF

= none

= Cartesian

tivity = no
=3
= roe

= ctu

= double

= no
= yes
= no
= no
= yes
= no

= no

0 # Default Value
1 # Default Value
0 # Default Value

0 # Default Value

# O # # O HF O#H O OH OH O HF OH OH OHF H OH OH OH OH OH O H OH OH O H

Name of the problem file
Magnetohydrodynamic gas
Equation of state

Number of passive scalars
Self-gravity algorithm
resistivity algorithm
viscosity algorithm
conduction algorithm

no particles

coordinate system

Special relativistic?
Order of accuracy

Flux function

Unsplit integrator

Type of Real variables
Ghost cells included in output?
Is code MPI parallel enabled?
H-correction enabled?

FFT enabled?

Shearing box enabled?
FARGO enabled?

SMR enabled?
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