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Resumen

En este trabajo presentamos un método para describir los movimientos internos de las nubes
moleculares, a partir de la cinemdtica de sus estrellas[9].

Las nubes moleculares son las regiones mas densas y frias del medio interestelar. Las primeras
observaciones de gas molecular en las nubes moleculares con formacion estelar fueron realizadas en
1970 por Wilson et al.[45]. Estas observaciones mostraron que las lineas de CO exhibian anchos
de linea supersénicos. Cuatro anos mas tarde, Goldreich & Kwan (1974)[16] propusieron que estos
anchos supersonicos eran producto del colapso a gran escala de las nubes moleculares. Por otro
lado, Zuckerman & Evans (1974)[46] argumentaron que si las nubes moleculares estuvieran en caida
libre, entonces las tasas de formacién estelar en la Galaxia serian muy altas, y por tanto se agotaria
rapidamente su contenido de gas. En su lugar, estos autores propusieron que los anchos supersénicos
en los perfiles del linea eran originados por turbulencia supersénica a pequena escala, de tal manera
que la presion hidrodindamica de los movimientos turbulentos puede realizar un trabajo similar al
de la presion térmica en contra del colapso gravitacional, evitando asi el colapso global.

Trabajos como los de Vazquez-Semadeni et al. (2007)[44] , Heitsch & Hartmann (2008)[22],
Ballesteros-Paredes et al. (2011)[8] apoyaron el modelo de Goldreich & Kwan, y recientemente tra-
bajos de Ibdnez-Mejia et al. (2016)[26], Seifried et al. (2018)[38], refuerzan la idea. Por otro lado,
otros grupos apoyan la idea de que la turbulencia juega un papel importante en la estructura y

dindmica de las nubes moleculares, como se puede ver en los trabajos de Padoan et al. (2016)[35],
Burkhart (2016)[11], etc.

El objetivo de este proyecto es conocer el estado dindmico de las nubes moleculares a través de la
cinematica de sus estrellas, con el fin de saber si la nube molecular esta en estado de colapso global,
o en su lugar, se encuentra soportada globalmente por movimientos turbulentos. De esta forma,
si las estrellas recién formadas no han tenido el tiempo suficiente para interactuar dindmicamente
entre si, se podria esperar que los movimientos de las estrellas reflejen el movimiento del gas en el
que nacieron.

Para estudiar esto se credé un coédigo en lenguaje de programacién Python donde, dadas ciertas
caracteristicas fisicas de las estrellas, se puede describir el comportamiento dindmico de las nubes
moleculares. Este cédigo se puso a prueba usando observaciones sintéticas de simulaciones numéri-
cas de nubes moleculares con formacion estelar presentadas previamente por Ballesteros-Paredes et
al. (2015)[9], Kuznetsova et al. (2015)[31] y Zamora-Avilés et. al (en prep).

Se definieron las medidas de rotacion y expansién, a partir de las cuales, dados los movimientos
relativos de las estrellas con respecto al centro de masa del sistema, se describa el comportamiento

global de la nube molecular. Rivera et. al (2015)[37] definen las medidas de rotacién y expansién
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COImo:

MR =7y X du,

ME =7 - §vy.
donde 7 corresponde al vector unitario asociado a cada vector de posicidn 75 y dv, es la velocidad
de cada estrella, ambos relativos al centro de masa del camulo. El signo en la medida de expansién y
en la medida de rotacion indica la direccién preferente de movimiento de las estrellas: en la medida
de expansion, si el signo es negativo, entonces se tiene una nube en colapso, mientras que un signo
positivo se refiere a una nube en expansién. En la medida de rotacién, el signo positivo indica una
rotacién en sentido de la agujas de un reloj, y un signo negativo se refiere una rotaciéon con direccion
contraria a las agujas de un reloj.

Finalmente, para estimar las medidas de expansién y rotacién, se supuso que las simulaciones
se encontraban a una distancia d con respecto al observador, en una direccién «,d del cielo, y se
realizaron las transformaciones necesarias para expresar las posiciones y velocidades de las estrellas
simuladas con respecto al centro de masa de la nube.

Entre los escenarios analizados, se varié el niimero de estrellas observadas, representando posibles
variaciones de la extincién. También se analizé el caso en donde se tenian incertidumbres muy al-
tas en las posiciones y velocidades de las estrellas (representando datos de una observacién limitada).

En general, se encontré que las medidas de expansién y rotacion describen de forma efectiva

el movimiento sistematico de la nube molecular. Ahora, se espera aplicar este método a la tltima
liberacién de datos del catalogo de Gaia.

VIII



Capitulo 1

Introduccion

1.1. Nubes moleculares

Las nubes moleculares son las regiones mas densas y frias del medio interestelar. El estudio
de las nubes moleculares es de gran importancia, ya que éstas constituyen uno de los principales
componentes del medio interestelar. En las nubes moleculares, el gas, en su mayoria hidrégeno, se
encuentra casi en su totalidad en forma molecular, en comparacién con otras regiones difusas del
medio interestelar, donde el hidrégeno se encuentra en forma atémica o ionizada. Dentro de las
nubes moleculares ocurre la formacién estelar. Esta se origina debido al colapso gravitatorio de las
regiones mas densas de la nube.

Las nubes moleculares presentan un amplio rango de tamaios: los glébulos de Bok son nubes de
polvo y gas interestelar que destacan sobre un fondo de estrellas, pueden llegar a ser tan pequenos
como un parsec (como por ejemplo B68), con masas del orden de 1 Mg (Alves et al. 2001[I]). Por
otro lado, existen nubes moleculares gigantes, con tamanos de decenas de parsecs y masas del or-
den de 1059 Mg, como Orién (con una masa 2x10% Mg y un tamaiio de ~ 50 pc), o la nube de
Maddalena (masa de 1x10% M y un tamafio similar a la nube de Orién; Maddalena & Thaddeus
1985[34]). También existen nubes con tamanos de pocas decenas de parsecs y con masas del orden
de 10* Mg, como Ofiuco (10* Mg, ~ 10 pc; Ridge et al. 2006[36]), Tauro (2.6x10* M, 30 pc; Heyer
et al. 2009[24]), o Perseo (7x10* Mg, 30 pc; Ridge et al. 2006[36)).

Atn no resulta claro como medir los tiempos de vida de las nubes moleculares. Si bien se cree
que el tiempo de vida de las nubes moleculares es ~ 3x 107 afios (Blitz & Shu(1980)[10]), exis-
ten estudios donde se muestra que podria tratarse de tiempos de vida mas cortos, del orden de
5-10 Myr (Ballesteros-Paredes et al.(1999)[3]; Ballesteros-Paredes & Hartmann(2007)[6]; Jeffreson
& Kruijssen(2018)[28]).

Finalmente, pese a que la molécula de Hs es el componente fundamental de las nubes moleculares,
resulta poco apropiada para su estudio directo, ya que su momento dipolar es cero, es decir, no
tiene transiciones rotacionales detectables, las cuales son de baja energia y por ende, detectables
en radiofrecuencias. La molécula de CO ha sido utilizada como trazador del gas molecular, debido
a que es la molécula méas abundante después de la de Hs, y presenta transiciones rotacionales que
son observables en ondas milimétricas y de radio.
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1.2. Colapso gravitacional y criterio de Jeans

FEl criterio de Jeans permite conocer las condiciones necesarias para que una nube molecular se
vuelva inestable y comience a colapsar.

Asumiendo que se tiene una nube esférica con densidad uniforme y masa constante, la energia

potencial gravitacional de la nube es:

3 GM?2
W "5 R,

donde M, y R, corresponden a la masa y radio de la nube, respectivamente. Por otro lado, la energia
térmica de la nube es:

U= ;NkT

donde k& = 1.38 x 10716 erg K~! es la constante de Boltzmann, T la temperatura de la regién y N
es el numero total de particulas. Ademés:

M.
wmm

donde i es la masa promedio en unidades de my; de la particula y mp es la masa del hidrégeno.

N =

De acuerdo al teorema del virial (Apéndice , suponiendo que la temperatura de la nube
permanece constante y suponiendo que la presién externa es pequena en comparacion con la energia
interna e ignorando la contribucion del campo magnético, se tiene una configuracién de equilibrio
cuando la energia térmica es capaz de contrarrestar la energia gravitacional, es decir :

2U =| W |

Por otra parte, fuera de equilibrio, se tienen dos posibles situaciones: por un lado, si el doble
de la energia térmica excede el valor absoluto de la energia potencial gravitacional (2 U >| W |),
la fuerza debida al gradiente de presion del gas sera mayor que la fuerza de gravedad y entonces la
nube se expandird. Si en cambio, si la energia térmica es muy baja (2 U <| W |), entonces la nube
colapsara. La condicién para que ocurra el colapso es entonces:

3M:kT 3GM?
2 <=
2umpg 5 R.
Si se expresa el radio en términos de la densidad de masa pg (po =3M./ 47TR§’), la cual se ha

supuesto uniforme a lo largo de la nube, se obtiene la masa minima necesaria para iniciar el colapso
espontaneo de la nube:

(1.1)

M. > My

Esta condicién se conoce como el criterio de Jeans. M; se denomina la masa de Jeans, la cual
se expresa por la siguiente ecuacion:

3/2 1/2
My~ (AT 3 (1.2)
Gump 4mpo

El criterio de Jeans también puede expresarse en funcién del radio de la nube. Despejando R,

de la ecuacion (|1.1)):




Be < =57
y recordando que:
4
M. = po gwRi

se obtiene que:

15kT 1/2
R. > (5 )

4G pum po
es decir:
R.> Ry (1.3)
donde:
15T\ /2
Ry=(——— 14
! (47TGMmHPO> (14

R se conoce como el radio de Jeans y es el radio minimo necesario para que una nube, de densidad
po, colapse.

El tiempo caracteristico en el que una nube molecular colapsaria debido a su propia gravedad,
se conoce como tiempo de caida libre. Para derivar este tiempo, se considera la aceleracién generada
debido al colapso:

7~ —
o

donde R es el radio aproximado de la nube y ¢ es el tiempo de caida libre. Despejando 7g:

R
TR R T
VTR

Como —# = g ~ GM/R?, la ecuacién anterior toma la forma:

R3
GM

Finalmente, sustituyendo el valor de la densidad promedio:

T ~

p~ M/R?
el tiempo de caida libre es aproximadamente igual a:

1
oy — L.
i Gp (15)



1.3. Modelos dinamicos de nubes moleculares:
turbulentos/gravitacionales

Existen dos modelos dindmicos de nubes moleculares. Por un lado, los modelos de colapso, y
por otro, los modelos de soporte turbulento. Ambos modelos se propusieron en 1974, poco después
de las primeras observaciones de gas molecular en las nubes moleculares, las cuales mostraron que
las lineas de CO exhibian anchos de linea supersénicos (Wilson et al.(1970)[45]). A fin de explicar
estos anchos, Goldreich & Kwan (1974)[16], propusieron que los anchos supersénicos encontrados
eran producto del colapso a gran escala de las nubes moleculares. Sin embargo, Zuckerman & FEvans,
(1974)[46], argumentaron que si las nubes moleculares estuvieran en caida libre, entonces las tasas
de formacion estelar en la Galaxia serfan muy altas, y por tanto se agotaria rapidamente su conte-
nido de gas. En su defecto, estos autores propusieron que los anchos supersonicos en los perfiles del
linea eran originados por turbulencia supersénica a pequena escala, de tal manera que la presion
hidrodindmica de los movimientos turbulentos, P, = pdv?, podia realizar un trabajo similar al de
la presion térmica en contra del colapso gravitacional, evitando asi el colapso global.

De hecho existen varias razones para considerar que la turbulencia juega un papel importante
en la estructura y dindmica de las nubes moleculares:

1. El namero de Reynolds, definido como la proporcién entre las fuerzas de inercia y viscosidad:

Re = —
v
donde U es la velocidad tipica del fluido, L es la longitud de escala caracteristica del fluido y
v la viscosidad cinematica, es muy grande en sistemas astrofisicos. La viscosidad cinematica
tiene unidades de velocidad por longitud, esto es:

l/:UTl

donde vr es la velocidad aleatoria de las particulas, y [ corresponde al camino libre medio.
Cuando U ~ v entonces:

L
Re ~ —.
7
Para el gas neutro, [ «~ 1cm, y L = 1AU, entonces Re >> 1, lo cual indica que el campo de

velocidad debe ser fuertemente turbulento (Elmegreen & Scalo 2004[14]).

2. Las nubes muestran una estructura fractal, lo cual es caracteristico de los fluidos turbulentos
(Falgarone et al. 1991[15]).

3. Por otro lado, los anchos observados en las lineas espectrales indican que dicha turbulencia
debe ser supersénica (Ballesteros-Paredes et al. 1999af4]; Hopkins 2012[25]).

Por tanto, la turbulencia podria estar intrinsecamente relacionada con la estructura de las nu-
bes moleculares. Sin embargo, la interpretacién estandar de que la turbulencia supersénica puede
evitar el colapso global de las nubes moleculares tiene varios problemas: la turbulencia consiste
en una jerarquia de movimientos cadticos a lo largo de un amplio rango de escalas. Las mayores
fluctuaciones de velocidad ocurren a escalas grandes. Esto significa que los movimientos inducidos
por la turbulencia estan lejos de ser movimientos de tipo térmico, isotrépicos a pequena escala, ca-
paces de proporcionar la presion interna necesaria para soportar el colapso en contra de la gravedad
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(Ballesteros-Paredes(2006)[7]).

Por otra parte, se sabe que la turbulencia es un fenémeno disipativo. Por ello, para que ésta
permanezca estable, se debe anadir energia turbulenta a la misma velocidad a la que se disipa a
escalas més pequenas. Si no se ailade esta energia, entonces la turbulencia decae gradualmente en
escalas de tiempo similares al tiempo dinamico de la nube (Mac Low et al.(1998)[32]; Stone et
al.(1998)[42]; Mac Low(1999)[33]).

Se piensa que la energia turbulenta es inyectada principalmente por dos mecanismos: el primero
es a través de inestabilidades hidrodinamicas que ocurren durante la etapa de formacion de las
nubes (Audit & Hennebelle(2005)[2]; Heitsch et al.(200)[21]; Ballesteros-Paredes et al.(2007)[5]); el
segundo es debido a la retroalimentacién estelar, provocada por vientos, radiacion de ionizacién
(Ibdnez-Mejia et al.(2016)[26]) o explosiones de supernova (Seifried et al.(2018)[39]; Padoan et
al.(2016)[35]).

Sin embargo, simulaciones numéricas de formacién de nubes moleculares, sugieren que el nivel
de turbulencia generado por varias inestabilidades es significativamente menor que el nivel tipico
observado en las nubes moleculares (Koyama & Inutsuka(2002)[30]; Heitsch et al.(2005)[20]; Audit
& Hennebelle(2005)[2]; Vazquez-Semadeni et al.(2007)[43]) . Por otro lado, con respecto a la retro-
alimentacién estelar, simulaciones numéricas han mostrado que las nubes moleculares con una masa
de 102 - 10 M, son facilmente destruidas por la radiacién de fotoionizacién o por explosiones de
supernovas de estrellas masivas, mientras que para nubes de alta masa, es dificil de evitar que co-
lapsen (Seifried et al.(2018)[39]; Padoan et al.(2016)[35]; Colin et al.(2013)[12]). Por tanto, ninguno
de los dos mecanismos parece reproducir las magnitudes observadas en los movimientos no térmicos
de la nube.

Uno de los modelos més estudiados de formaciéon de nubes moleculares sugiere que éstas se
forman debido a compresiones a gran escala (Ballesteros-Paredes et al.(1999)[3]; Hartmann et
al.(2001)[18]) del medio caliente, difuso y térmicamente biestable (Vazquez-Semadeni(2007)[44];
Heitsch & Hartmann (2008)[22]). Conforme estas nubes acumulan masa y se enfrian, se vuelven
gravitacionalmente inestables. Esto provoca que la gravedad comience a dominar los movimientos
dentro de la nube, aumentando la velocidad debido al colapso, y dando lugar a una equiparticién de
energia entre la gravedad y los movimientos no térmicos de colapso. Este modelo ha sido comparado
con diferentes pruebas observacionales, demostrando que el colapso global de estructuras irregulares
genera movimientos internos turbulentos y desordenados (Heitsch et al.(2009)[23]). Asi, el ancho
supersénico encontrado en los perfiles de linea podrian ser generados por movimientos inhomogénos
a gran escala, de origen gravitacional, mas que por la turbulencia de la nube.

1.4. Objetivo

El objetivo de este proyecto es conocer el estado dinamico de las nubes moleculares a través de
la cinematica de sus estrellas, con el fin de conocer si la nube molecular se encuentra en estado de
colapso global, o en su lugar, se encuentra soportada globalmente por movimientos turbulentos.

De esta forma, si las estrellas recién formadas no han tenido el tiempo suficiente para interactuar
dindmicamente entre si, se podria esperar que sus movimientos reflejen el movimiento del gas en el
que nacieron. Entonces, se tienen los siguientes escenarios:

1. Una nube que se encuentra en colapso (o expansién) deberia mostrar estrellas cuyos movi-
mientos se dirigen hacia un centro de colapso (o expansién)(Figura a).
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2. Una nube en la cual domine la rotacion, deberia mostrar estrellas rotando en una direccion
preferencial (Figura [L.1}b).

3. Una nube con varios centros de colapso (o expansién) deberia mostrar diversos grupos de
estrellas colapsando (o expandiéndose) localmente hacia un centro de colapso (o expansion)

(Figura|l.l}c).

4. Una nube en colapso (o expansién) global podria mostrar diversos grupos de estrellas colap-
sando (o expandiéndose) conjuntamente (Figura [L.1}d).

5. Una nube que no esta en colapso, expansién o rotacion, deberia tener estrellas con movimientos
desorganizados, sin una direccién preferencial (Figura [L.1te).

Figura 1.1: Posibles escenarios que muestran los movimientos cinematicos de las estrellas en una
nube molecular: (a)nube en colapso (o expansién), (b)nube en rotacién, (c)nube con diversos grupos
de estrellas en colapso (o expansién) local, (d) nube con diversos grupos de estrellas en colapso (o
expansién) global, (e) nube sin colapso, ni expansion, ni rotacion.



Para poder distinguir entre un escenario y otro, es necesario tener un parametro que nos indique,
de manera razonablemente objetiva, el estado cinematico de las estrellas. Se pondra a prueba este
pardametro con datos de simulaciones numéricas, donde estos datos “simulardn”datos de una obser-
vacion. Y se determinara la utilidad de dicho método para, en trabajos futuros, aplicar este método
a datos observacionales reales, incluyendo datos del catalogo de Gaiaﬂ asi como otros catdlogos
disponibles.

!Gaia es una misién espacial de astrometria cuyo objetivo principal es crear el mapa tridimensional més preciso
de nuestra Galaxia. La sonda espacial fue lanzada el 19 de diciembre del 2013 y tendrd una duracién de cinco afios.
Gaia proporcionaréd posiciones y movimientos propios de estrellas hasta con magnitudes G =~ 20 mag, y velocidades
radiales de estrellas con magnitudes de hasta G ~ 16 mag (http://sci.esa.int/Gaia/).
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Capitulo 2

Metodologia

Como se menciond en el capitulo anterior, el objetivo de este trabajo es caracterizar el movimien-
to sistematico de las nubes moleculares a través de la cinematica de las estrellas. Para ello resulta
necesario definir cantidades que permitan describir si las estrellas presentan algin tipo de movi-
miento, ya sea de rotacién, expansién, contraccién, o movimientos aleatorios. Ya que se desea aplicar
estas cantidades a datos observacionales, primero se aplicaran a datos de simulaciones numéricas
con el fin de observar qué tan confiables son estas mediciones. También se busca conocer cudndo
la cinemética de las estrellas es representativa de la cinemadtica de la nube, la cual se conoce a
priori debido a que son datos de simulaciones. De esta manera, esta tesis pretende caracterizar la
cinematica de grupos estelares en las simulaciones para ver si es posible determinar la dindmica de
las nubes donde nacieron. De ser confiable este resultado, el método podria aplicarse en un futuro
a datos observacionales, a fin de determinar el estado dindmico de las nubes moleculares.

En el presente trabajo estudiaremos diferentes casos:

a) Cuando se utilizan directamente los datos de la simulacién con y sin incertidumbres en las
posiciones y velocidades de las estrellas simuladas.

b) Suponiendo que la simulacién es nube que se encuentra a una distancia d del observador, en
una direccién («, d) del cielo.

¢) Mismo caso que el inciso b), pero incluyendo diferentes valores de incertidumbres. De esta
forma se observard a partir de qué valor en las incertidumbres, deja de ser confiable la medicion.

2.1. Medidas de rotacion y expansion.

Como vimos en el capitulo anterior, para poder caracterizar la dindmica de las nubes molecu-
lares, se hard uso de la cinemadtica de las estrellas dentro de la nube, de tal forma que, conocidas
las posiciones y velocidades de las estrellas, se pueda determinar si existe algin tipo de movimiento
organizado. Para ello se definen las medidas de rotacién y expansion, a partir de las cuales, dados
los movimientos relativos de las estrellas con respecto al centro del sistema, se describe el compor-
tamiento global de la nube molecular.

Las medidas de rotacién y expansién se obtienen de la siguiente manera (Rivera et al.(2015)[37]):
Si se tiene una nube que presenta expansion (o contraccién), se espera que el vector de velocidad,
de cada estrella, se encuentre aproximadamente alineado con su vector radial de posicién (ver



Figura . Por otro lado, si la nube se encuentra en rotacién, entonces el vector de velocidad
serd perpendicular al vector radial de posicién. De esta forma, al realizar el producto escalar o el
producto cruz, del vector de posicién con el vector de velocidad, se podra conocer la cineméatica de
las estrellas: Si se tiene un caso donde dominen los movimientos expansivos (o de contraccién), el
producto escalar serd mayor y positivo (o negativo) con respecto al producto cruz. Por otro lado, si
domina la rotacién, entonces el producto cruz serd mayor en comparacién al producto escalar.

(a) (b)

Figura 2.1: Imagen representativa sobre las medidas de rotacién y expansiéon. En ambas imégenes,
las flechas negras denotan el vector de posicién de cada estrella con respecto al centro de masa del
sistema. (a) Nube en rotacién: El vector de velocidad (flecha naranja) es perpendicular al vector de
posicién de la estrella. Por tanto, al realizar el producto cruz del vector de posicién por el vector de
velocidad, se obtiene el plano sobre el cual rota la estrella (flecha verde). (b)Nube en expansién: el
vector de velocidad (flecha verde) es aproximadamente paralelo al vector de posicién de la estrella
(flechas negras). La flecha café indica la proyeccién del vector de velocidad a lo largo del vector de
posicién.

A fin de cuantificar la posible rotacién, expansion o contraccién de una nube, Rivera et al.(2015)[37]
definieron las medidas de rotacion y expansién como:

N

— 1 R
MR =17, X vy = NZ;T*”' X Vi (2.1)
1=
1 N
ME:f*V*:N ‘ 1f*,i-v*7i (22)
1=

donde 7, corresponde al vector unitario asociado a cada vector de posicién 7, y v, es la velocidad
de cada estrella, ambos relativos al centro de masa del cimulo.

Nétese que las cantidades, M Ry M E tienen unidades de velocidad (km/s), es decir, se obtiene
una magnitud fisica que nos da informacién sobre la velocidad a la que se expande, contrae, o rota
el sistema de estrellas y, presumiblemente también, la nube que dio origen al sistema. Finalmente,
el signo en la medida de expansién indica la direccién de movimiento de las estrellas: si el signo
es negativo, entonces se tiene una nube en colapso, mientras que un signo positivo se refiere a una
nube en expansién.
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2.2. Muestra de datos

2.2.1. Simulaciones Numéricas

Se estimaron las medidas de expansién y rotaciéon para un conjunto de simulaciones numeéricas,
donde cada una de éstas representaba una nube molecular con diferentes condiciones iniciales (ver

Tablas [2.1] y [2.2)).

— Simulacién Caso 1: Nube en colapso

La primera simulacién fue elaborada por Ballesteros-Paredes et al.(2015)[9]. Las caracteristicas
principales de esta simulacién se encuentran en la Tabla La simulacién representa el
interior de una pequefia nube molecular de un tamano aproximado de 1 parsec (pc, por su
abreviacion), sin rotacion inicial y condiciones iniciales de un campo turbulento con un niimero
de Mach M= 8, donde el niimero de Mach (M) se define como el cociente de la velocidad de
flujo local (Aw) sobre la velocidad del sonido en el medio (Cy):

Au
Cs

M =

Los autores utilizaron el c6digo GADGET-2 de hidrodindmica de particulas suaves (SPH, por
sus siglas en inglés) con autogravedad (Springel(2005)[41]) y con la creacién de particulas
sumidero (sink) jugando el papel de estrellas é grupos de estrellas (Jappsen et al.(2005)[27]).
No se incluy6 retroalimentacion estelar, por lo que la interaccién de las particulas sumidero
con el gas fue tnicamente por medio de fuerzas gravitacionales. La simulacion se realizé usando
6 millones de particulas, con una masa total 1000 M), en una caja ctibica de 1 pc por lado,
por lo que el tiempo de caida libre (ecuacién es de tg =~ 0.25 millones de anos (de ahora
en adelante Myr por su abreviacién en inglés).

En la Figura |2.2| se muestran mapas de densidad columnar de la simulacién, donde se observa
que conforme ésta colapsa, las estrellas van cayendo hacia en centro de la nube molecular.

— Simulacién Caso 2: Nube con rotacion

La segunda simulacién fue elaborada por Kuznetsova et al.(2015)[31]. Al igual que la simu-
lacién anterior, se utilizé un cédigo de tipo SPH para simular un colapso frio de una nube
molecular finita con formacion estelar. La simulacién contiene una masa de 2320 My y evo-
luciona en el orden de un tiempo de caida libre. Los autores se basaron en el modelo de
Hartmann & Burkert (2007)[19], para crear una geometria elipsoidal inicialmente homogénea,
la cual representa parte de una nube molecular que se encuentra en colapso. Inicialmente la
nube tiene una rotacion a lo largo del eje mas elongado.

En la Figura se muestran mapas de densidad columnar de la simulacién a diferentes
tiempos de evolucién, donde se puede apreciar parte de la rotaciéon que experimenta a lo largo
del tiempo.

En la Tabla [2.1] se encuentran las caracteristicas principales de esta simulacién.

— Simulacién Caso 3: Nubes moleculares gigantes

En este caso se analizaron un total de 24 simulaciones elaboradas por Zamora-Avilés et al.(en
prep.). Todas las simulaciones inician con una nube esférica de masa de M = 10°M y un
radio de 30 pc. La densidad inicial es de p ~ 5.9 x1072? g cm ™3, y la temperatura inicial
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Tabla 2.1: Caracteristicas principales del Caso 1 y Caso 2.

Simulaciéon | Masa | Tamano | M tig thinal B | Rotacién Colapso | Retroalimentacion
M) | (pc?) (Myr) | (tem)
Caso 1 1000 [ 1x 1 x 1| 8 0.25 1 No No Si No
Caso 2 2320 [ 3x2x 1| 8 0.85 0.9 | No Si Si No

es Tg ~ 36 K. La velocidad del sonido isotérmica es de Cs = 0.36 km s~!, mientras que el
tiempo de caida libre es tg ~ 2.72 Myr. En todas las simulaciones se incluyé autogravedad,
calentamiento, enfriamiento y formacién estelar.

En la Tabla se presentan las condiciones iniciales para este conjunto de simulaciones.

El campo de velocidad inicial es el mismo que en el Caso 1, y solo se reescala para tener
turbulencia inicial con niveles de M = 8, 16 y 32.

El cizallamiento es un gradiente de velocidad generado por dos parcelas contiguas de gas,
moviéndose hacia la misma direccién y con diferentes velocidades. Para reproducir el cizalla-
miento en la nube, los autores incluyeron un gradiente de velocidad Aw al inicio del campo de
velocidad turbulenta, donde se utilizaron los valores de Av = 0.1, 0.3 y 1.0 km s~! pcL.

Por otra parte, para anadir rotacién a la nube, se incluyé una componente de velocidad
tangencial (Av, ) alrededor del eje z con una velocidad angular constante w. Igual que en el

caso del cizallamiento, se utilizaron los valores de w = 0.1, 0.3 y 1.0 km s~! pc!.

En la Figura [2.4] se muestra mapas de densidad columnar de la simulacién de los diferentes
numeros de Mach utilizados. Estos casos no se anadio ni cizallamiento ni rotacién inicial.

Finalmente, para el caso de M16 se incluyeron modelos magnéticos. En este caso, la caja
numérica fue permeada con un campo magnético uniforme a lo largo de la direcciéon z. Se
consideraron los valores de 3, 6 y 10 uG.

2.3. Medidas de rotacion y expansion para datos de simulaciones
numeéricas

La simulaciéon numérica nos da informacién sobre las posiciones (2, Y, 2«) y velocidades (vz, vy, vz)
de las particulas sumidero ( “estrellas”), asi como de las posiciones de las particulas de gas (z4, Yy, 2¢),
a lo largo del tiempo.

Para obtener las medidas de rotacién y expansién a partir de este conjunto de datos, es necesario
encontrar, primero, la posicién y velocidad del centro de masa del sistema. Se consideré que todas
las estrellas poseian la misma masa, ya que frecuentemente no se tiene informacion detallada sobre
la masa de las estrellas en regiones de formacién estelar (ver, p. €j., Rivera et al.(2015)[37]).

La posicion del centro de masa se obtiene mediante la expresion:

N
> T
=1

oM = (2.3)

N

> m;

i=1
derivando con respecto del tiempo la ecuacion anterior, se obtiene la velocidad del centro de masa.
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Tabla 2.2: Caracteristicas principales para el Caso 3: Nubes Moleculares Gigantes

Condiciones iniciales

Nombre del modelo

Numero de Mach  Cizallamiento Rotacién |Bp| Tamaifio

My (km spe!) (kms~'pel) (uG)  (pe)

M8 8 0 0 0 70
M8-5S0.1 8 0.1 0 0 70
M8-50.3 8 0.3 0 0 70
MS8-51.0 8 1.0 0 0 140
MS8-R0.1 8 0 0.1 0 70
MS8-R0.3 8 0 0.3 0 70
MS8-R1.0 8 0 1.0 0 140
M16 16 0 0 0 70
M16-S0.1 16 0.1 0 0 70
M16-50.3 16 0.3 0 0 70
M16-S1.0 16 1.0 0 0 140
M16-R0.1 16 0 0.1 0 70
M16-R0.3 16 0 0.3 0 70
M16-R1.0 16 0 1.0 0 140
M16-B3 16 0 0 3 70
M16-B6 16 0 0 6 70
M16-B10 16 0 0 10 70
M32 32 0 0 0 140
M32-50.1 32 0.1 0 0 140
M32-50.3 32 0.3 0 0 140
M32-S1.0 32 1.0 0 0 140
M32-R0.1 32 0 0.1 0 140
M32-R0.3 32 0 0.3 0 140
M32-R1.0 32 0 1.0 0 140
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Figura 2.2: Simulacién numérica realizada por Ballesteros-Paredes et al.(2015)[9].
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Tabla 2.3: Links de las simulaciones analizadas.

‘ Simulacién ‘
Caso 1 | https://goo.gl/SQHKDA
Caso 2 | https://goo.gl/Vcb4Cj
Caso 3 | https://goo.gl/cN8nob

N
> Ml
om = S (2.4)

> m;
i=1
Por tanto, los vectores de posicién y velocidad con respecto al centro de masa son:

T =T—TCM (2.5)

Uy = U — Uom (2.6)

donde 7y ¥ corresponden a las posiciones y velocidades de cada estrella simulada, respectivamente.
Por otra parte, como ya se habia mencionado, para estimar las medidas de rotacién y expansion,
el vector de posicién debe ser expresado en términos del vector unitario de posicién. Este se define
como:

(2.7)

donde | 7} |= /22 + y2 4 22, corresponde a la norma del vector de posicién. Finalmente, una vez
construidos 7 y vy, se pueden estimar las medidas de rotacién y expansion del sistema:

MR =7, X dvx

ME =7, - v,

Al trabajar con los datos directos de la simulacién, resulta sencillo estimar las medidas de
rotacion y expansién del sistema, asi como comprobar los resultados obtenidos, ya que se conoce
con certeza el tipo de movimiento que presenta la nube simulada.

Sin embargo, como se mencioné anteriormente, a fin de medir cémo las incertidumbres pueden
afectar nuestra conclusién, se compararon las medidas de rotacién y expansién del mismo cubo, pero
suponiendo que se observaba a una cierta distancia d en una cierta direccién («, 0) (Ver Figura
2.5)). Para ello, es necesario realizar una transformacién de coordenadas. Primero, se realiza una
translacién en las posiciones de las estrellas simuladas:

Tx = Tx sim + dz
Y« = Yssim T dy

Zx = Zxgim T d,

donde ., ¥«, 2+, corresponden a la nuevas posiciones de las estrellas de la simulacién. La ascension
recta, declinacién y distancia se definen como:
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a = arctan <y*> , (2.8)

T

/22 1 02
9 = 90° — arctan (W) ; (2.9)

Zsx
dye = /22 +y2 + 22 (2.10)
Az

S

A AN
~
[=%]

AR

=y

7/

Q
7/

(a)

Figura 2.5: Observacién sintética: La caja simboliza la simulacién numérica que ha sido colocada a
una distancia d del origen con el fin de simular una observacion real.

Por otra parte, el vector de velocidad de una estrella respecto a un observador puede descom-
ponerse en dos componentes, uno a lo largo de la linea de visiéon y otro perpendicular a éste. El
componente a lo largo de la linea de visién se conoce como la velocidad radial, v,., mientras que
el segundo componente corresponde al movimiento propio u, el cual se define como el cambio de
posicién de un objeto celeste en el plano del cielo en un intervalo de tiempo dado.

A fin de conocer la velocidad radial y los movimientos propios de las estrellas en las simulaciones,
una vez que se ha supuesto que la caja se encuentra a una distancia dada, en una cierta posicion
en el plano del cielo, se tomé un intervalo At (At = 1 Myr) y se calcularon las nuevas posiciones

(ag, 02, d2):

Qg = arctan <y2> , (2.11)

Z2
/oD 2
do = 90° — arctan <$2+y2> , (2.12)
22
do = \/ 23 + y3 + 23 (2.13)
donde:
xo = (vgy *x At) + .y, (2.14)
y2 = (vy * At) + ys, (2.15)
20 = (U % At) + 2. (2.16)
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Asi, la velocidad radial (v,) y los movimientos propios en ascensién recta (u,) y declinacion (ps)
estan dados por:

dy—d,

U= (2.17)
Q9 — @) - cosd
o = (2229 (2.18)
01— 0

Hasta este punto, usando datos de una simulaciéon numérica, se ha creado un catalogo muy
similar al que se obtendria directamente de una observacién real, donde las posiciones y velocida-
des de cada estrella simulada se encuentran en coordenadas ecuatoriales. Para poder obtener las
medidas de rotacién y expansién, por simplicidad, es mas conveniente expresar las posiciones y ve-
locidades en coordenadas cartesianas. Ademds, en términos practicos, resulta més sencillo expresar
primero las posiciones y velocidades en coordenadas Galacticas (1,b) y posteriormente realizar la
transformacion al sistema cartesiano Galactico, ya que existen diversos programas que realizan estas
transformaciones.

Las posiciones de las estrellas simuladas, en el sistema cartesiano Galactico, estan dadas por:

X =r cosb cosl
Y =r cosb sinl

2.20
Z =r sinb ( )

donde 7 es la distancia a la estrella y (1,b) corresponden a la longitud y latitud Galdctica, respecti-
vamente. Por tanto, en un intervalo de tiempo At, las nuevas posiciones de estas estrellas simuladas
seran:

X9 =r9 cosby cosly
Y5 =r9 cosby sinly

. (2.21)
ZQ =79 SIn b2

donde, (l2, b2) se obtiene al despejar (ag, d2) de las ecuaciones y mientras que 79 se obtiene
de la ecuacién Entonces, la velocidad U, V, W en el sistema cartesiano Galéctico es:

X - X,

At

Y-Y

At (2.22)
7 — Zy

At

W =

De esta forma, se ha logrado construir, nuevamente, un vector de posicién ¥ y un vector de
velocidad v, representado por las ecuaciones [2.20]y [2.22] respectivamente. A estas nuevas posiciones
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y velocidades expresadas en el sistema cartesiano Galactico, les llamaré de datos transformados.

El proceso de transformar coordenadas ecuatoriales a coordenadas Galacticas y finalmente pasar
a un sistema cartesiano Galéctico parece excesivo e innecesario teniendo datos de las simulaciones.
Sin embargo, nos permite verificar que el proceso de transformacion de coordenadas que se aplicara
a datos observacionales funciona correctamente.

Finalmente, para estimar la medida de expansién y rotacién utilizando los datos transformados,
es necesario expresar los vectores de posicién y velocidad con respecto al centro de masa del sistema,
asi como expresar el vector de posicién en términos del vector unitario de posicién. De esta forma:

ME =7, - dv,

MR =7, X dv,

2.4. Incertidumbres

En toda observacién existen incertidumbres que afectan los parametros observados. Por tal moti-
vo si se busca que los datos de la simulacién representen datos de una observacion real, es necesario
que a la posicién y a la velocidad de cada estrella simulada se le sume un error similar al error
observacional que se esperaria. Tanto para los datos directos de la simulaciéon como para los datos
transformados, el error anadido se gener6 a partir de un conjunto de niimeros aleatorios, con una
distribucién normal (o Gaussiana), centrada en cero y con una desviacién esténdar o.

Para los datos directos de la simulacién, la desviacién estandar o correspondia a un error por-
centual dado, mientras que para los datos transformados, la desviacién estandar o esta asociada a
los errores esperados por el proyecto de Gaia.

El error esperado por Gaia se obtuvo a través de un programa numeérico elaborado por Dr. Jests
Herndndez (IA-Ensenada, comunicacién privada), donde dada la masa de la estrella en la simula-
cién (sink), suponiendo una edad de 10° Myr, una distancia, densidad columnar, ley de extincién
y posicién en el cielo, permitia conocer el error esperado en las posiciones, distancia, movimientos
propios y velocidad radial. Estos errores astrométricos y espectroscopicos dependen principalmente
del tipo espectral de la estrella, asi como de su magnitud Gﬂ

Se espera que al cabo de la misién Gaia, los errores en las posiciones y movimientos propios sean
del orden de microsegundos de arco (pas), mientras que para los paralajes sean de pocas centenas
de milisegundo de arco o mas (https://www.cosmos.esa.int/web/gaia/science-performance).

Sin embargo, con respecto a los errores en la velocidad radial, se tendran errores superiores a 20
km s~! para estrellas con magnitudes superiores a G' = 17 mag. Por tal motivo, para evitar que las
incertidumbres en la velocidad radial afectaran las medidas de rotacién y expansion, se conservaron
unicamente aquellas estrellas con magnitudes menores a G = 16.5 mag.

'La magnitud G es una magnitud definida por Gaia en la banda G que abarca desde ~ 330-1050 nm.
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Capitulo 3

Resultados

Se estimé la medida de expansién y rotacion en cada una de las simulaciones mencionadas en el
capitulo anterior, primero utilizando los datos directos de la simulacion, y posteriormente usando
los datos transformados.

3.1. Datos directos de la simulacion

Como se habia mencionado anteriormente, los datos directos de la simulacién corresponden a
los datos de las posiciones y velocidades de las estrellas simuladas que no fueron transformados a
otro sistema de coordenadas.

Uno de los objetivos de este trabajo es conocer el nivel maximo de incertidumbre hasta el cual
aun se podria estimar el estado cinematico de la nube a partir de la cinematica de sus estrellas.
Por tanto a cada posicion y velocidad de las estrellas en la simulacién se le afiadié un cierto error
porcentual, tal y como se esperaria en una observacion real. Entonces la medida de expansién y
rotacion se obtuvo de la siguiente manera:

1. Se seleccioné aleatoriamente un cierto porcentaje de estrellas en un tiempo de evolucién de la
nube.

2. Dado el conjunto de estrellas, se estimé el valor RM éﬂ de las posiciones y velocidades de esta
muestra. Posteriormente se estimo el error porcentual respecto al valor RM .S, donde el error
porcentual se define como el cociente entre el error absoluto y el valor exacto de la medida,
expresado en porcentaje.

3. Una vez calculado el error porcentual, este error fue anadido a cada posicién y velocidad.

4. Finalmente, dadas las nuevas posiciones y velocidades de las estrellas, se estimaron la medida
de expansion y rotacion del sistema.

Este procedimiento se realizé un total de 100 veces. Al promedio de estas 100 mediciones se le
llamé senal, mientras que a la desviacién estandar de esta senal se le llamé ruido:

'En el caso de un conjunto de n valores (X1, X2, ..., Xn), el valor RM S se define como:

1
Xrms = \/ﬁ(m% +z3+ ... +22)
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Senal= < ME >1g
Ruido = 0-<ME>100

De esta forma, al considerar diferentes valores del error porcentual y diferentes porcentajes de
estrellas detectadas, se pudo identificar cudl era el nivel maximo de incertidumbre con el cual aun
se podria medir el movimiento de la nube molecular simulada.

3.1.1. Simulaciones Caso 1 y Caso 2.

Como ya se habia mencionado en la Seccién la simulaciéon Caso 1 corresponde a una
pequena nube molecular, sin rotacién inicial, y en colapso. En este caso se espera que la medida de
expansion sea negativa y alta, comparada con la medida de rotacién.

Por otra parte, con respecto al Caso 2, se sabe que la nube de forma elipsoidal, presenta una
pequeiia rotacién inicial y un colapso conforme la nube evoluciona. Por tanto, en este caso, la me-
dida de rotacién deberfa ser mayor que la medida de expansién (negativa), ya que el colapso no es
tan vigoroso como en el Caso 1.

Los resultados se presentan en la Figuras y Las graficas corresponden a isocontornos
del promedio de la medida de expansién (color morado) y el promedio de la medida de rotacién
alrededor de los ejes 7, 7, k (colores naranja, azul y verde, respectivamente). Sobre el eje x se
muestran distintos valores del error porcentual, mientras que sobre el eje y se muestran diferentes
porcentajes de estrellas observadas, lo cual se relaciona directamente con la extincién presente en
una nube molecular. Finalmente, la linea de color negro en cada una de las graficas, indica una senal
a ruido (S/N) igual a 3. Unicamente aquellos valores con una S/N>3 fueron considerados como
buenas mediciones: a mayor nimero de estrellas, o a menor incertidumbre, la S/N mejora.

Para la simulacion Caso 1 se analizé el tiempo t ~ 0.25 Myr = ltg, mientras que para la si-
mulacién Caso 2 se analizd el tiempo ~ 0.57 Myr ~ 0.67 tg. Se estudiaron diferentes tiempos de
evolucién en cada una de simulaciones ya que, a partir de estos tiempos, se tiene un nimero muy
grande de estrellas, por lo que la estadistica es buena.

En la Figura se muestra la medida de expansién obtenida para el Caso 1 (Figura a) y
el Caso 2 (Figura b). En ambas graficas del lado superior izquierdo se muestra el valor de la
medida de expansién real (MEmy,e), la cual se obtiene considerando el 100 % de las estrellas y no
tomando en cuenta las incertidumbres generadas para las posiciones y velocidades. Dado que la
medida de expansién para el Caso 1 tiene signo negativo (Figura a), se puede afirmar que, en
efecto, se puede detectar la contracciéon en la nube molecular simulada. Se observa también que,
aunque se tenga una incertidumbre hasta del orden de 100 %, mientras se detecte al menos el 30 %
(109 estrellas) de la muestra total de estrellas ain se podria detectar la contraccién en la nube.
Sin embargo, para encontrar una medida de expansién cercana al valor real, se deben tener errores
porcentuales menores al 50 % y al menos el 20 % (73 estrellas) del total de estrellas presentes en
la nube. Un resultado similar se obtendria incluso si las estrellas tienen la misma distribucién de
posiciones, pero una velocidad 10 veces mas pequena que el valor original, ya que el valor del error
porcentual es proporcional a la magnitud del vector de velocidad. Entonces si la velocidad es 10
veces més pequena, también lo serd en magnitud el valor del error porcentual.

Por otro parte, con respecto al Caso 2, en la Figura B.I}b se observa que se puede detectar
la contraccién de la nube siempre y cuando se tenga al menos el 60 % (355 estrellas) del total de
estrellas y errores porcentuales menores al 80 %. Esto es, a mayor error porcentual se necesitara un
mayor nimero de estrellas para asegurar que la nube presenta un colapso.
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Figura 3.1: Isocontornos de la medida de expansién. (a) Simulacién realizada por Ballesteros-Paredes
et. al (2015)[9]. (b) Simulacién realizada por Kuznetsova et al.(2015)[31]. Sobre el eje x se grafican
diferentes valores del error porcentual, mientras que sobre el eje y se muestan distintos porcentajes
de estrellas observadas. En ambas graficas la linea negra corresponde a una S/N = 3. Aquellos
valores que cumplen con S/N>3, son considerados como buenas mediciones.

Por tanto, ambos resultados son congruentes con lo observado en las simulaciones. Finalmente,
como en el Caso 2 la medida de expansion negativa es aproximadamente 8 veces mas pequena que en
el Caso 1, se necesita un mayor nimero de estrellas para poder detectar este movimiento en la nube.

Con respecto a la medida de rotacion, se sabe que para el Caso 1 la simulacién no tiene rotacién
inicial. La medida de rotacién no contabiliza la rotacién de todo el sistema (a nivel global), inica-
mente estima la rotacién en un determinado tiempo de evolucién, dado un conjunto de estrellas. Por
ello, en el Caso 1 para ltg, se detecta una pequena pero significativa rotacién alrededor del eje y (ver
Figura ¢, isocontorno de color azul). La medida de rotacién detectada es de aproximadamente
0.2 km s™1, es decir, es 10 veces méas pequeiia que el valor encontrado para la medida de expansién.
Ademas, esta medida tinicamente podria detectarse si se tiene poco més del 60 % (218 estrellas) de
la muestra total de estrellas, y errores porcentuales menores al 30 %. Finalmente, en los otros dos
ejes de rotacién (Figura ay e), se detecta también una ligera rotacién cuando se tiene mas del
80 % (290 estrellas) de estrellas e incertidumbres menores al 20 %.

En el Caso 2 se sabe que la nube simulada tiene una rotacién inicial a lo largo del eje z. Para
detectar esta rotacién fue necesario tener al menos al 30 % (178 estrellas) de la muestra total de
estrellas y errores porcentuales menores al 40 % (Figura f, isocontorno de color verde). Con
respecto a los otros dos ejes de rotacion (Figura by d), también podria detectarse una rotacién
si se tiene méas del 70 % (414 estrellas) de estrellas y errores porcentuales menores al 10 %.

Este es un resultado muy relevante ya que en el trabajo de Rivera et al.(2015)[37], se utilizé un
total de 7 estrellas para concluir que la regiéon de Tauro presentaba una pequena rotacién, a pesar
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de que este ntimero de estrellas representa apenas el 5% del total de proto-estrellas presentes en
esta regién. Por otro lado, en el trabajo de Dzib et al.(2018).[13], se estimé la medida de expansién
y rotacién a un grupo de regiones pertenecientes al Cinturén de Gould. En cada region se calculd
una posicién («a,0), velocidad (pa, its, vyr) y distancia (d) promedio, y posteriormente se estimé la
medida de expansion y rotacién. Entre los resultados se encontré que el Cinturén de Gould presenta
una expansién a una velocidad aproximada de 2.5 km s ~!. Nosotros no analizamos este tipo de
configuraciones, donde a través de la cinemdtica de grupos de estrellas se estima la medida de
expansién y rotacién. Sin embargo, como trabajo a futuro, seria interesante analizar este tipo de
configuraciones para conocer si el resultado encontrado en la Figura [3.1] es también representativo
de este tipo de casos.

3.1.2. Simulacién Caso 3.

El Caso 3 corresponde a un conjunto de simulaciones numéricas que comparten una serie de
condiciones iniciales: el tamano de la nube, la masa, su tiempo de caida libre, asi como su tempe-
ratura inicial (ver Seccién [2.2.1)). Uno de los objetivos de analizar estas simulaciones es estudiar el
efecto en la evolucion de la nube cuando se tiene una turbulencia inicial con diferentes niveles de
numero de Mach.

Entonces se calcularon las medidas de expansién y rotacién para cada uno de los modelos mos-
trados en la Tabla En todos los modelos las medidas estimadas corresponden a un tiempo de
2.75 Myr (~1tg) .

Dado que estas simulaciones contienen 293 masas de Jeans, se espera que, si se tiene como con-
dicién inicial una rotacién y un cizallamiento igual a cero, entonces la medida de expansion deberia
ser negativa y considerablemente mayor que la medida de rotacién. Ademads, a mayor nimero de
Mach tanto la medida de expansién (negativa) como la medida de rotacién, deberfan tener valores
bajos ya que las posiciones y velocidades tienden a ser mas aleatorios. Entonces en los isocontornos
de senal, se deberian tener senales altas a niimeros de Mach pequenos.

Por otra parte, si se tiene una rotacion inicial diferente de cero, se tienen 3 posibles casos:

1. Si la rotacién inicial es muy pequena en comparacién con la velocidad promedio de las estrellas
entonces se espera que la medida de expansion sea negativa y mayor que la medida de rotacion.

2. Si la rotacién inicial es comparable la velocidad promedio de las estrellas, se esperaria entonces
que la medida de expansién sea negativa y del orden de la medida de rotacion.

3. Si la rotacién inicial es muy grande, entonces la medida de expansion serd positiva y quizds
poco mayor que la medida de rotacion.

En cambio, si se tiene un cizallamiento inicial diferente de cero se esperara que, en general, la
medida de expansion sea negativa y que ademds ésta sea mayor que la medida de rotacién, ya que
el cizallamiento no contribuye a la rotacién generada por el mismo colapso de la nube.

En la Figura se comparan los resultados cuando no se incluye rotacion ni cizallamiento inicial
en los diferentes nimeros de Mach. Por otro lado, en las Figuras y se encuentran los
resultados para el caso M16, cuando se incluye rotacién, cizallamiento o campo magnético inicial.
Por cuestiones de espacio y dado que M8 y M32 siguen el mismo comportamiento que M16, no
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Figura 3.2: Isocontornos de la medida de rotacién alrededor de los ejes %, j, k (colores naranja, azul y
verde, respectivamente). Columna izquierda, simulacién realizada por Ballesteros-Paredes et. al (2015)[9].
Columna derecha, simulacién realizada por Kuznetsova et al.(2015)[31]. Ejes, igual que en la Figura En
ambas graficas la linea negra corresponde a una S/N=3. Unicamente aquellos valores con una S/N>3 fueron
considerados como buenas mediciones
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presentamos aqui esos resultados. Sin embargo, el lector interesado puede consultarlos en links
mostrados en la Tabla [3.1]
Se tienen los siguientes resultados:

1. Primero se analizé como variaba la medida de expansién y rotaciéon dependiendo del nimero

de Mach utilizado (ver Figura [3.3)).

Con respecto a la medida de expansion (columna izquierda), tanto para M8, M16 y M32
se encuentran unas muy buenas senales a ruido: para M8, por ejemplo, se tiene una buena
medida de expansién negativa cuando los errores porcentuales son menores al 40 % y al menos
hay el 40% (54 estrellas) del total de estrellas. Sin embargo para M16 y M32 la senal a
ruido tiende a mejorar aiin més, ya que en ambos casos se pueden tener errores porcentuales
hasta del 60 % y poco més del 30% (46 estrellas) para M16 y 40 % (61 estrellas) del total
de estrellas para M32. Sin embargo en éste tltimo modelo, para que la medida de expansién
negativa detectada sea cercana a la real se necesitan que los errores porcentuales sean menores
al 10 %, y al menos mas del 35 % (53 estrellas) del total de estrellas de la muestra, de acuerdo
con la regién més clara con valores entre -8.0 y -8.8 km s~ !pc™! de la Figura columna
izquierda. Entonces, contrario a lo que se esperaba, se obtiene una buena senal a ruido a
ntmeros de Mach grandes. Esto puede deberse a que a niimeros de Mach grandes las estrellas
se forman més rapidamente, por lo que entonces han tenido un mayor tiempo de colapso; es
decir, las estrellas que se formaron antes llevan consigo un velocidad de colapso maés vigorosa
en comparacion con las estrellas que se formaron mucho después y que apenas han comenzado
a colapsar.

Finalmente, con respecto a la medida de rotacion, en la Figura (columna derecha) se
muestra tinicamente la rotacién alrededor de la direccién l%, ya que por el momento no se
tienen datos de las otras dos proyecciones. Entonces, en general se observa una senal a ruido
muy baja en los diferentes nimeros de Mach. Esto se debe principalmente a que la nube
colapsa mucho més de lo que rota.

2. En la Figura se muestran los resultados para M16 donde se incluye una rotacién inicial
diferente de cero.

En la medida de expansién, cuando la rotacién inicial es de 0.1 km s~ !'pc™! y 0.3 km s 'pc™!

se obtienen muy buenas senales a ruido (Figura columna izquierda). En ambos casos se
detecta una medida de expansiéon negativa, y se pueden tener errores porcentuales hasta el
80 % y al menos el 20 % del total de estrellas. Sin embargo, para el caso donde la rotacién inicial
es de 1 km s~ !pc~! la medida de expansién es positiva, ya que la rotacién inicial ha provocado
que la nube se disperse. En este caso, la sefial a ruido ya no es tan buena comparada con los
dos casos previos, ya que para tener una buena medida de expansién negativa se necesitara que
los errores porcentuales sean menores al 2% y que al menos se detecte el 10% (10 estrellas)
de la muestra total de estrellas.

Con respecto a la medida de rotacién (Figura columna derecha), se encuentra una mejor
senal a ruido cuando la rotacién inicial es de 0.3 km s~ 'pc™! en comparacién con la rotacién
inicial de 0.1 km s~'pc~!. Por otro lado, cuando la rotacién inicial es de 1 km s~ 'pc™! se
necesitan errores porcentuales menores al 30% y casi el 100% del total de estrellas para
detectar la rotacién de la nube. Por lo tanto, cuando se tiene una condicién inicial con una
rotacion diferente de cero, entonces la medida de rotacién es comparable y en algunos casos

cercana a la medida de expansion.

3. En la Figura (3.5 se muestran los resultados cuando el cizallamiento inicial es distinto de cero.
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Figura 3.5: Medida de expansién (columna izquierda) y medida de rotacién alrededor del eje k
(columna derecha) de las simulaciones del Caso 3, elaboradas por Zamora-Avilés et al.(en prep).
Fila superior corresponde a un cizallamiento inicial de 0.1 km s~'pc~!, fila central un cizallamiento
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3.2.

Se observan unas buenas sefiales a ruido cuando el cizallamiento inicial es de 0.1 y 0.3 km
s~'pc!, donde para ambos casos, se requieren errores porcentuales menores al 40 % y més
del 40 % del total de estrellas. También en ambos casos, la medida de expansién es negativa,
es decir, la nube se contrae.

Por otro lado, cuando el cizallamiento inicial es de 1 km s !'pc™! la medida de expansién es
positiva, es decir, sucede el mismo comportamiento como cuando la rotacién inicial es de 1
km s~!'pc~!. Entonces, para poder detectar la expansién de la nube se requiere observar mas
del 10 % de estrellas en la nube y tener errores porcentuales muy pequenos, del orden del 1%

Con respecto a la medida de rotacién, en los 3 diferentes valores de cizallamiento inicial,
efectivamente se encuentra una senal a ruido muy baja; esto quiere decir que, para poder
detectar alguna rotacién en la nube se requiere observar casi el 100 % del total de estrellas y
tener errores porcentuales menores al 2 %.

En la Figura se muestran los resultados para M16 cuando se varia la intensidad de campo
magnético inicial.

Se observa que a mayor intensidad de campo magnético la senal a ruido empeora: cuando el
campo magnético tiene una intensidad de 3 uG se necesitan errores porcentuales menores al
50% y al menos observar el 50 % del total de estrellas. Sin embargo, cuando la intensidad es
de 10uG, ahora es necesario tener minimo el 20 % del total de estrellas y errores porcentuales
del orden del 1%, y conforme este error porcentual aumenta, se necesitard un mayor nimero
de estrellas. Lo que sucede es que el campo magnético funciona como un efecto de presién, por
lo que forma una cantidad menor de estrellas conforme la intensidad aumente. A intensidades
altas, hay maés soporte en contra del colapso y por tanto se tienen bajas sefiales a ruido.

Finalmente con respecto a la medida de rotacion, se observa que para los tres casos de inten-
sidades de campo magnético, la senal a ruido es muy baja debido a que la nube tiene una
rotacién minima comparada con la magnitud del colapso.

Tabla 3.1: Animaciones de las medidas de expansién y rotacién para el Caso 3.

Numero de Mach ‘ Con rotacioén inicial ‘ Con cizallamiento inicial ‘
M8 ME: https://goo.gl/s66MNm | ME: https://goo.gl/gBMbEr
MR: https://goo.gl/weY1f9 | MR: https://goo.gl/1UA3uH
M16 ME: https: //goo.gl/anMQU_Whttps ://goo.gl/RFeJAj T
MR: https://goo.gl/wfhpsT | MR: https://goo.gl/V2X4U8
Ma32 ME: https://goo. gl/ADi?zz_Whttps ://goo. gl/bQXGhz__
MR: https://goo.gl/KvQtm2 | MR: https://goo.gl/KBvmF6

Datos transformados

En la Seccion se mencion6 que los datos transformados corresponden a las posiciones y velo-
cidades de las estrellas simuladas que han sido expresadas colocando la simulacién en una direccion
(ar,6) a una distancia “d” del observador, con el objetivo de simular una observacién real.

31


https://goo.gl/s66MNm
https://goo.gl/gBMbEr
https://goo.gl/weY1f9
https://goo.gl/1UA3uH
https://goo.gl/znUM9U
https://goo.gl/RFeJAj
https://goo.gl/wfhpsT
https://goo.gl/V2X4U8
https://goo.gl/ADi7zz
https://goo.gl/b2xGhz
https://goo.gl/KvQtm2
https://goo.gl/KBvmF6

3.2.1. Simulaciones Casos 1 y 2.

Para comprobar que la transformaciéon de coordenadas de un sistema a otro se habia realizado
de forma correcta (Seccién, primero se estimaron las medidas de expansién y rotacion sin tomar
en cuenta las incertidumbres, utilizando tanto los datos directos de la simulacién como los datos
transformados.

No. de estrellas “detectadas” No. de estrellas “detectadas”
0.0 5 21 64 126 210 363 5 5 21 64 126 210 363
= 50.0 pc 2.0 == Datos directos simulacién
g —0.51 F\ 1.8+ — Datos transformados sin error
=_1.01 élﬁ d =50.0 pc
5 =
B 15 S 141
5 l;) E 7
K20 512
™ S 101
225 ;3 1.0
[} 3 : i
= 301 == Datos directos simulacién = 0.81
. —e— Datos transformados sin error 0.6
.01 1
0.20 0.21 0.22 0.23 0.24 0.25 0.20 0.21 0.22 0.23 0.24 0.25
Tiempo [Myr] Tiempo [Myr]

(a) (b)

Figura 3.7: (a) Medida de expansién y (b) Medida de Rotacién estimada usando los datos directos
de la simulacién (color negro) y los datos transformados (color morado). Sobre el eje x se muestran
diferentes tiempos de evolucién de la nube molecular simulada, en la parte superior de este mismo
eje se muestra el nimero de estrellas “detectadas” en cada uno de los tiempos correspondientes, y
sobre el eje y se tiene el promedio de la medida de expansién y rotacion, respectivamente. Para este
ejemplo se utiliz6 la simulacién elaborada por Ballesteros-Paredes et. al (2015)[9].

En la Figura [3.7] se muestran estos primeros resultados. Se estimé la medida de expansién y
rotacién a la simulacién elaborada por Ballesteros-Paredes et. al (2015)[9] (Caso 1). Sobre el eje =
se encuentran diferentes tiempos de evolucién de la nube molecular simulada, y en la parte superior
de este mismo eje, se muestra el total de estrellas “detectadas” en cada uno de los tiempos, mientras
que sobre el eje y se muestra el promedio de la medida de expansién (lado izquierdo) y rotacién
(lado derecho). En ambas graficas, la linea en color negro corresponde a las medidas estimadas con
los datos directos de la simulacién, y la linea en color morado representa las medidas estimadas con
los datos transformados.

Se observa que el nimero de estrellas aumenta conforme la nube va evolucionando. Ademas,
el hecho de que se haya obtenido la misma medida de expansién (y rotacién) utilizando los datos
directos de la simulacion y los datos transformados implica que la transformacion de coordenadas
se realiz6 correctamente.

Como siguiente paso, a cada una de las posiciones y velocidades pertenecientes a los datos trans-
formados, se le aniadié un error proporcional al que esperaria de una observacién real. Como ya se
habia mencionado, dicho error corresponde al error esperado por el proyecto Gaia (ver Seccidn [2.4)).
También se menciond que para evitar tener incertidumbres tan grandes en las medidas de expansién
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y rotacién, unicamente se conservaron aquellas estrellas con magnitudes menores a G = 16.5 mag

(ver Seccién [2.4)).

Ya que el error esperado por Gaia depende tanto de la posicién en el plano del cielo como de la
distancia a la que se observan las estrellas, se estimé la medida de expansion y rotacién 100 veces a
lo largo de diferentes distancias. Por cuestiones de espacio inicamente se presentan los resultados
cuando se consideraron las distancias de 50 pc, 500 pc y 1000 pc. Sin embargo, el lector interesado
puede consultar el resto de los resultados en los links mostrados en la Tabla

d =50.0 pc d =500.0 pc d = 1000.0 pc
No. de estrellas “detectadas” No. de estrellas “detectadas” No. de estrellas “detectadas”
0.0 4 13 44 88 167 310 2 4 8 19 39 772 3 7 15 28 55
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Figura 3.8: Medida de expansién estimada con los datos directos de la simulacién (color negro) y
los datos transformados (color morado) usando la simulacién realizada por Ballesteros-Paredes et.
al (2015)[9] (Caso 1). Lado izquierdo: medida estimada a una distancia de 50 pc; parte central,
medida estimada a 500 pc; lado derecho, medida estimada a 1000 pc.
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Figura 3.9: Misma explicacién que la F igura pero ahora usando la simulacién de Kuznetsova et
al.(2015)[31].

En la Figura [3.8] se muestran los resultados para el Caso 1 cuando la simulacién se encuentra
a una distancia de 50 pc, 500 pc y 1000 pc: el color morado corresponde la medida de expansion
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obtenida con los datos transformados, y en color negro se muestra la medida obtenida con los datos
directos de la simulacién. Se graficaron ambos conjuntos de datos con el fin de observar qué tanto
se desviaba una medida con respecto a la otra. Las barras de error en cada uno de los tiempos de
evolucién indican la desviacion de cada una de las medidas estimadas.

En la parte superior del eje x, se muestra nuevamente el niimero de estrellas “detectadas” para
los datos transformados. Se observa que conforme la distancia aumenta, el nimero de estrellas
en cada uno de los tiempos de evolucién disminuye, ya que unicamente se estdn detectando las
estrellas mas brillantes. Sin embargo para los datos directos de la simulacién, el niimero de estrellas
permanece constante, ya que estos datos no dependen de la distancia a la que se ubica la simulacién.

Se puede observar también, que la medida de expansién detecta efectivamente que la nube se
encuentra en colapso, inclusive a una distancia de 1000 pc. A esta distancia el valor de la medida de
expansion (M Epedido = -2-2 & 1.6 km s™1) no serfa tan lejano al valor real (M Eyye ~ -2.58 km s™1).

Por otra parte se observa que, entre mas lejos se ubique la simulacién, el nimero de estrellas
observadas disminuye, debido a que tUnicamente se van detectando las estrellas mas luminosas de
la nube. Esto a su vez provoca que las barras de error en cada uno de los tiempos analizados se
incrementen, ya que a menor nimero de estrellas la estadistica empeora.

Un comportamiento similar ocurre con los datos del Caso 2 (Figura. Se detecta que la nube
se encuentra en colapso, y que ademds éste aumenta ligeramente conforme la nube evoluciona. Sin
embargo, a diferencia del Caso 1 donde a una distancia de 1000 pc atin se detecta contraccion, para
el Caso 2 a esta misma distancia, pareciera que la nube se expande. Esto se debe principalmente
a que la medida de expansién para el Caso 2 es aproximadamente 8 veces menor que la medida
de expansion del Caso 1. Entonces para el Caso 2, solo se podria seguir detectando la contraccién
hasta una distancia maxima de 700 pc. Mas alla de esta distancia, ya no se podria asegurar cudl es
el movimiento global de la nube.

Con respecto a la medida de rotacién, los resultados se muestran en las Figuras y Los
colores naranja, azul y verde corresponden a las medidas de rotacién obtenidas con los datos trans-
formados, en coordenadas Galacticas, alrededor de los vectores unitarios 2, 7, 12:, respectivamente; y
en el mismo lugar, en color negro, se graficé la medida de rotacién obtenida con los datos directos
de la simulacién.

Tanto para el Caso 1 como para el Caso 2, se observa que la medida de rotacién a lo largo de cada
eje coordenado obtenida con los datos directos de la simulacion no es la misma a la obtenida con los
datos transformados, ya que las gréaficas no coinciden. Esto se debe a que en el sistema de referencia
de la simulacién, el eje = apunta en direccién del punto vernal, y al realizar la transformacion
de coordenadas de un sistema ecuatorial a un sistema Galdctico, ahora el sistema de referencia
corresponde al sistema de reposo local (SLR).

Para el Caso 1, a una distancia de 50 pc se detecta un ligera rotacién alrededor de la direccién
7 a 1ltg. Sin embargo, conforme la distancia, aumenta, tanto la medida de rotaciéon como las barras
de error también aumentan. Es decir, en general si se puede detectar una rotacién de la nube pero
el valor detectado probablemente sera alejado al valor real.

Con respecto al Caso 2, con los datos transformados se detecta una rotacién alta alrededor de
la direccién j, mientras que con los datos directos de la simulacién esta rotacién es mdas notoria

alrededor de la direccion k. Entonces, a pesar de que se detecta una rotacién diferente con cada
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conjunto de datos, lo relevante es que se preservé la rotacién de la nube después de haber realizado
una rotacién de ejes al pasar de un sistema de coordenadas a otro.

Tabla 3.2: Animaciones de las medidas de expansién y rotacién utilizando los datos transformados
para el Caso 1 y Caso 2.

‘ Medida de Expansién ‘ Medida de Rotacién ‘

Caso 1 | https://goo.gl/DHYXbQ | https://goo.gl/NCsybo
Caso 2 | https://goo.gl/qvDj89 | https://goo.gl/upn8ddG
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Figura 3.10: Medida de rotacién alrededor de los ejes 2, j,l% estimada con los datos directos de la
simulacién (color negro) y los datos transformados (colores naranja, azul y verde, respectivamente)
usando la simulacién realizada por Ballesteros-Paredes et. al (2015)[9] (Caso 1). Medida estimada
a una distancia de (a) 50 pc, (b) 500 pc, ¢) 1000 pc.
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Figura 3.11: Medida de rotacién alrededor de los ejes 1, j,l% estimada con los datos directos de la
simulacién (color negro) y los datos transformados (colores naranja, azul y verde, respectivamente)
usando la simulacién realizada por Kuznetsova et al.(2015)[31] (Caso 2). Medida estimada a una
distancia de (a) 50 pc, (b) 500 pc, ¢) 1000 pc.
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Capitulo 4
Discusion

A continuacion se discuten los resultados encontrados en el Capitulo [3] para la simulacién Caso
3, elaborada por Zamora-Avilés et al.(en prep).

A 1 tg, en todos los modelos e independientemente de la condicién inicial utilizada, se observa
que a mayor numero de Mach la medida de rotacién y la medida de expansién negativa tienden a
disminuir. Esta disminucién se debe a que entre mayor sea el nimero de Mach entonces mayor serd
la turbulencia generada en la nube, y por tanto las posiciones y velocidades de las estrellas tienden
a aleatorizarse maés.

Por otro lado se observa que el nimero de estrellas aumenta a nimeros de Mach grandes. A
numeros de Mach grandes ocurren choques fuertes, lo cual a su vez genera muchas zonas con den-
sidades muy altas, ocasionando que el cédigo forme muchas estrellas en poco tiempo.

Ahora, ya que todos los modelos utilizados (M8, M16 y M32) siguen aproximadamente el mismo
comportamiento, para el siguiente andlisis se trabajara inicamente con el modelo M16. Los resulta-
dos de los otros modelos pueden consultarse en la Tabla En la Tabla |4.1| se muestran la medida
de expansién, la medida de rotacién y el ntimero de estrellas para el modelo de M16, cuando se

incluye una rotacién inicial y un cizallamiento inicial de 0.1, 0.3 y 1 km s~ !pc!.

Cuando la rotacién inicial es de 0.1 km s~ 'pc™! se tiene una medida de expansién de -13.80
km s~!. Esta medida es més cerca a cero cuando la rotacién inicial es de 0.3 km s~ 'pc™!, ya que
ahora se tiene una medida de expansién de -5.78 km s~ 'pc~!. Entonces, un ligero incremento en la
rotacion inicial genera que la contraccion disminuya. Sin embargo, con la cantidad de estrellas su-
cede lo contrario: hay un mayor niimero de estrellas cuando la rotacién inicial es de 0.3 km s~ !'pc~!
en lugar de 0.1 km s~ 'pc~!. Lo que sucede es que posiblemente la rotacién desempena un papel
de soporte en la nube: entre menos rotacién inicial, entonces hay menos soporte y si existe menos
soporte entonces la nube colapsa més répido (se tiene una mayor medida de expansién negativa).
Sin embargo, como a mayor rotacién se tiene un mayor soporte, entonces esta rotacién provocara
que la nube tenga una mayor fragmentacién, y por ende un mayor ntimero de estrellas. Finalmente,
cuando la rotacion inicial es demasiado grande, la nube se expande y por lo tanto el colapso dismi-
nuye. Es por ello que en este caso la medida de expansién resulta positiva y el niimero de estrellas

es pequeno (ver ultima fila, Tabla [4.1]).
Con respecto al cizallamiento inicial (Figura , columna derecha), cuando se incrementa el

cizallamiento de 0.1 a 0.3 km s ~'pc™!, la medida de expansién, negativa, se hace cada vez mas
pequena en valor absoluto y ademés aumenta ligeramente el niimero de estrellas. Pareciera entonces
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que ocurre el mismo efecto que en la rotacién inicial, aunque en este caso el incremento en estrellas
es muy poco. Esto podria significar que el cizallamiento no provoca que la nube se fragmente tanto
como la rotacién inicial. Sin embargo, se necesitan méas simulaciones con diferentes valores de ciza-
llamiento inicial para poder asegurar la relacién entre el cizallamiento y la fragmentacién de la nube.

Ahora, si se compara la rotacién y el cizallamiento inicial vemos que en cualquiera de los dos
valores (0.1 y 0.3 km s ~1) las medidas de expansién negativa son muy cercanas. También se observa
que hay un mayor nimero de estrellas cuando se utiliza una rotacién inicial distinta de cero (ver
primeras dos filas, Figura en lugar de un cizallamiento distinto de cero. Nuevamente, pareciera
que la rotacion genera maés soporte que el cizallamiento, y por tanto produce una mayor fragmen-
tacion y un mayor nimero de estrellas.

Tabla 4.1: Medida de expansién, medida de rotacion y niimero de estrellas en un 1¢g de la simulacion
elaborada por Zamora-Avilés et al.(en prep) para el modelo M16. Se muestran los valores cuando
se considera una rotacién inicial (R;) y un cizallamiento inicial (S;) distinto de cero.

’ M16 | ME¢ue [km s ~1] | MRirye [km s ~1] | No. estrellas ‘

’ [km S_lpC_l] ‘ R; ‘ Si | R; ‘ Si ‘ R; | Si ‘
0.1 -13.79842 | -13.69866 | 4.04762 | 0.17091 | 152 145
0.3 -5.78208 -6.85483 | 5.36484 | 0.29235 | 204 159
1.0 8.74589 4.37524 | 5.12041 | 0.18823 | 96 260
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Capitulo 5

Conclusiones

Se calcularon las medidas de expansiéon y rotacién para un conjunto de simulaciones numéricas,
las cuales representaban nubes moleculares con diferentes propiedades fisicas. Se supuso que las
simulaciones se encontraban a una distancia d, en una direccién (a,d) del cielo, y se realizaron las
transformaciones necesarias para expresar las posiciones y velocidades de las estrellas simuladas con
respecto al centro de masa de la nube. Se analizaron los casos donde se varié tanto el nimero de
estrellas observadas (representando una nube con diferentes niveles de extincién), como el valor de
las incertidumbres en las posiciones y velocidades (representado datos de una observacién limitada).
También se analiz el efecto de la distancia sobre las medidas de expansion y rotacién, tomando
valores en un rango de 50 pc a 1000 pc.

Se encontré que las medidas de expansién y rotacién caracterizan de forma efectiva el movi-
miento global de la nube molecular simulada, con cierto grado de confianza: en las simulaciones
donde se presentaba un colapso vigoroso se detectaron medidas de expansién negativas y altas. Por
otro lado, hubo casos donde la nube simulada presentaba una expansion generada por una rotacion
inicial 6 un cizallamiento inicial. Para estos casos, se detecto una medida de expansion positiva y alta.

Por otra parte, se encontré que entre mayor sea el niimero de estrellas detectadas (més 10 % del
total de estrellas) y menos sea el nivel de incertidumbre, se tendra una buena medida de expansién
y rotacién. Incluso, aunque se tengan errores hasta del 50 % en posiciones y velocidades, atin se
podria seguir detectando el movimiento global de la nube molecular, aunque la medida detectada
serd lejana al valor real. Con respecto a la distancia, entre més cercana se encuentre la nube, se
tendran mejores valores tanto para las posiciones y velocidades de las estrellas, y por consiguiente
se tendrd una mejor medida de expansién y rotacion.

A través de estds simulaciones se comprobé que la medida de expansién y rotacion cuantifican
de forma efectiva el movimiento sistematico de la nube molecular, tanto en situaciones ideales donde
exista poca extincion, incertidumbres bajas y una muestra grande de estrellas, como en el peor de
los casos, donde las incertidumbres son altas y la muestra de estrellas es pequeinia debido a la alta
extincién presente en la nube. En este dltimo caso, a pesar de obtener medidas de expansién y
rotacion lejanas al valor real, atin se podria detectar el movimiento global de la nube molecular.

Como trabajo a futuro, se utilizarda datos del catilogo de Gaia-DR2 para aplicar el método
de la medida de expansién y rotacion. También se desarrollard un método que permita estimar la
medida de expansién y rotacién sobre el plano del cielo (2D) para comparar si éstas medidas son
representativas con el caso en 3D.
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Apéndice A
Teorema del virial

Por medio del teorema del virial (TV) se puede realizar un analisis sobre el balance energético de
las nubes moleculares. Considere una masa M, confinada en un volumen V', por un medio externo
caliente de presion P..;. La ecuacién de balance de fuerzas estd dada por:

8¢ 0P

0=— -
paxi 8.%'2

(A1)

es el campo gravitacional debido a la nube de gas:

¢
donde — 3

T
3 !
G/ — P )i~ ) 3, (A.2)

Al multiplicar la ecuacién ((A.1]) por un vector de posicién z;, e integrar sobre un volumen V', se
obtiene el teorema del virial tensorial:

0¢ 0P\ 5
Y A.
0 /v< pT oz, x 8xi>d x (A.3)

El segundo término de la ecuacién (A.3|) puede reescribirse como:

B T oy (A4

OP 4
8xzd B _/V

Usando el teorema de divergencia de Gauss, esta ultima expresion se puede expresar como:

Luego:

aax’(xiP)d?)a: +3 / Pd3z. (A.5)
% 14

8P
8@

3
donde U = 3 I Pd3z es la energia interna (o térmica) de la nube. Ademsds, se ha usado el hecho

de que =

Por 1ltimo, para el término gravitacional tiene:
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A excepcién del término x; y el signo menos en (z; — x;), el integrando es simétrico con respecto
. . . !
a las variables primadas y no primadas. Entonces, reemplazando z; por (z; — x;)/2, y tomando el
/ / / .
hecho de que (z; — z;)(z; — x;) = | x —x |* se tiene:

3 3./
/pla% //‘X X,gd vds =W (A.8)

donde W representa la energia autogravitacional del gas, dentro del volumen V.
Juntando los términos de las ecuaciones (A.6]) y (A.8]), se obtiene el teorema virial escalar:

(A7)

W+2U = Pe$tfxiﬁi dsS (Ag)

Ya que la presién superficial es pequefia en comparaciéon con la energia térmica dentro del
volumen V', entonces la integral de superficie puede despreciarse, por lo que se tiene:

W+2U =0 (A.10)

Tradicionalmente la ecuacién se ha interpretado como un “equilibrio virial”, es decir un estado
dinamico en el cual la nube no se colapsa ni se expande.
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