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Resumen

En el estudio de la formación estelar, la interacción entre la protoestrella y el disco protoplanetario,
remanente del colapso de la nube, ocurren cuando el sistema es evolucionado. Las observaciones
infrarrojas principalmente por el Spitzer, requieren detallar el escenario f́ısico de tal interacción
y con ello explicar variabilidades detectadas en sus bandas (3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 µm). El modelo:
disco interno - protoestrella, que incluye una pared curva interna axisimétrica y cuyos flujos de
acreción están canalizados completamente por las ĺıneas del campo magnético hacia el objeto central,
han sido simulados para evidenciar su papel sobre la SED del sistema y muestran un escenario
aparentemente muy estable y que no permite dar explicaciones a dichas variaciones en el flujo. Por
otra parte, en aquellos sistemas en los cuales el alcance efectivo de la magnetósfera (Rmag) de la
protoestrella es más grande que el radio de sublimación del polvo (Rsub) en el disco (Rmag > Rsub), se
hace perfectamente plausible considerar inestabilidades de Rayleigh-Taylor (R-T), que efectivamente
cambien el transporte de material, la morfoloǵıa de la pared, el área efectiva de re-emisión y por
ende su SED.
En este trabajo se discutió la pertinencia en considerar dicho modelo parametrizado; un poco más
sofisticado que los desarrollados en algunos estudios previos y con el que se puede dar una explicación
a esos cambios en la geometŕıa del disco interno en sistemas de formación de Enanas Marrón; los
cuales en un primer análisis cualitativo, mostraron un espacio de parámetros consistente para nuestro
modelo. Con todo esto, fue posible sustentar las inestabilidades de R-T como la causante de dichas
variabilidades. Aplicando todas estas consideraciones en un código que simula la SED del disco
+ la protoestrella, fue posible obtener variaciones en el flujo infrarrojo, generando cambios entre
20% hasta incluso un poco más del 100%, este último cuando se consideran diferentes escenarios
de inclinación principalmente. Al mismo tiempo, esto se traduce en cambios para las bandas del
Spitzer entre 0.3-1.0 mag, decayendo hacia mayores longitudes de onda respectivamente.



Abstract

In the study of stellar formation, the interaction between the protostar and the protoplanetary disk
remnant of the collapse of the cloud, occurs when the system is evolved. The infrared observations
mainly by Spitzer, require consider a physical scenario of such interaction related with it variabil-
ities detected in their bands (3.6, 4.5, 5.8 and 8.0 µm). The model: internal disc - protostar that
includes an internal curved wall whose accretion flows are completely canalized by the lines of the
magnetic field towards the central object, they have been simulated to show its role on the SED
of the system and show a scenario apparently very stable and does not allow explanations to such
variations in the observed flux. On the other hand, in those systems in which the effective magne-
tosphere radius (Rmag) of the protostar is larger than the radius of sublimation of the dust (Rsub)
on the disk (Rmag > Rsub), it becomes perfectly plausible to consider Rayleigh-Taylor instabilities
(R-T). This effectively change the transport of material, the morphology of the wall, the effective
area of re-emission and therefore the SED.
In this work, the pertinence in considering this parametrized model is discussed. A more sophisti-
cated than those developed in some previous studies and with which an explanation can be given
those changes in the internal geometry of the disk in systems forming Brown Dwarfs; which in
a first qualitative analysis, showed a consistent parameter space for our model. With all this, it
was possible to sustain the instabilities of R-T as the cause of the variabilities. Applying all these
considerations in a code that simulates the SED of the disk and the protostar, it was possible to
obtain infrared flux variations, between 20% and even a little more than 100%, when considering
different scenarios of inclinations mainly. At the same time, this translates into changes for the
Spitzer bands between 0.3-1.0 mag, decaying towards longer wavelengths respectively.
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A El código: 65
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servaciones de Adams et al. (1987), mientras que las ĺıneas son modelos teóricos de nubes
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en AU, para el caso de los ejes X y Y esta escalada a 10−2AU y en Z escalada a 10−3AU. . 44
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Nagel et al. (2013). Los parámetros f́ısicos de esta simulación concuerda con: M⋆ = 0.05M⊙,

R⋆ = 0.3R⊙, T⋆ = 2300, en donde la altura de la pared fue 0.007AU. En (a), se muestra

el perfil de la pared curva parecido al mostrado en la Figura 3.2(b) con la referencia de un

quiebre en la forma debido a la presencia de la magnetósfera (cerca de 0.015 AU), este quiebre
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