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Resumen

En este trabajo se calcula el momento angular especifico (j) para grumos (”clumps”)
dentro de una simulacién hidrodindmica por medio de particulas suavizadas (SPH)
de la formacion y colapso de nubes moleculares gigantes impulsadas por turbulencia
inicial en decaimiento en el medio atémico tibio, sin contribucién por el feedback.
En ella los clumps son inicialmente definidos por diferentes umbrales de densidad
y para diferentes tiempos de la simulacion. Para cada clump se estima también su
tamano, encontrando que el conjunto sigue una relacion j o< R* con un valor de
a = 1.6 — 1.8 ligeramente mayor al tipico reportado de 1.5 — 1.6. Para entender
el origen de esta relacion, se siguié la evolucién de clumps individuales mediante
el rastreo del conjunto Lagrangiano de particulas SPH que los componen, tanto
hacia el pasado como hacia el futuro. Se comparé la evolucién de j para clumps
definidos como conjunto Lagrangiano de particulas con la de aquellos definidos
utilizando un umbral de densidad para el mismo intervalo de tiempo estudiado.
Nuestros resultados se pueden resumir como sigue: (i) la relacién observada para j y
R solo se recupera cuando los clumps se definen con un mismo umbral de densidad,
o cuando la dinamica de las particulas de un clump Lagrangiano esta influenciado
por la interaccién con sus alrededores; (ii) la aparicién de clumps compactos no es
el resultado del colapso monolitico de una nube mas grande, sino que resulta de
la fragmentacién de esta, y por lo tanto los cores intercambian momento angular
con sus alrededores; (iii) para que un fragmento de un clump se colpase, sus partes
externas deben dispersarse llevandose parte del momento angular. El mecanismo
de transferencia de momento angular se asemeja al de los discos de acrecién, donde
el material que pierde momento angular cae hacia el centro del disco, mientras el
material que lo gana se mueve hacia afuera; y (iv) la pendiente de la grafica j vs
R en observaciones de ntcleos y grumos en nubes moleculares puede ser derivada
semianaliticamente obteniendo una dependencia en la densidad columnar () que

tiene la forma j oc £V/2R3/2.
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CAPITULO

Introduccion

1.1. Problema del momento angular

El "Problema del Momento Angular'(AMP de aqui en adelante) es un problema que ha
persistido a lo largo de varias décadas y que no ha sido completamente resuelto. El concepto
fue bien ejemplificado por Spitzer [1978] y después retomado por Bodenheimer [1995], donde se
plantea como ejemplo a una nube interestelar filamentaria de unos 10 pc de longitud y con 0.2

pc de radio, la cual gira a lo largo de su eje mayor con una velocidad angular de Q = 1071 s,

tal como nuestra Galaxia. A una densidad de 20 particulas por cm™, se tiene una masa de 1 Mg,

Si la nube colapsa para formar una estrella con un radio de 6 x 10'° cm mientras el momento
angular se conserva, se trandra como resultado una velocidad de rotaciéon que corresponde a
un 20 % de la velocidad de la luz, con un cociente entre la fuerza centrifuga y la gravitacional
en el ecuador del orden de 10%. Tales condiciones resultan altamente inestables y causarian la
destruccién de la estrella misma. De acuerdo con Catalano and Stauffer [1991] (Tabla 1, pag.4)
el valor tipico para el momento angular especifico (j) para una nube molecular en escalas de
0.1 pc es de 10?! ¢cm? s7', mientras que para una estrella T Tauri j = 5 x 107 cm? s'. E1 AMP
surge entonces de la discrepancia entre el valor de j para un nicleo denso (ver Sec. 2.1 sobre la
jerarquia de las nubes) y una estrella T Tauri.

A pesar de que la diferencia parece ser bastante dramaética, debe notarse que, aunque una
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2 2

nube con j = 10 cm? s y 1 My, tienen un momento angular total J = 10°* g cm? s, una
estrella T Tauri con un disco moderado de unas 100 AU tiene apenas un valor de J uno o
dos 6rdenes de magnitud més pequeno. Esto significa que una nube con una velocidad de
rotacion ligeramente mas pequena de la tipica puede dar origen a un sistema estrella-disco bajo
un régimen de conservacion de momento angular total. E1 AMP se convierte entonces en un
problema de redistribuciéon de momento angular.

Por otro lado, sin tomar en cuenta las etapas cercanas a la formacién de una estrella, este
problema parece extenderse sobre un amplio rango de tamanos de nubes, observando que j
decrece con el radio para nubes que van desde decenas de parsecs a fracciones de parsec. Esta
aparente pérdida de momento angular especifico se puede ver en la Fig 1.1, donde hemos
compilado algunas medidas de j para nubes que van desde 0.1 pc a decenas de parsec. Se puede
ver [Chen et al., 2019a] para una compilacién mas amplia en el rango de 0.01 a 1 pc. Esta

relacion muestra tipicamente una dependencia j o< R* con a =~ 1.5 — 1.6.

e Goodman et al (1993)
e Tatematsu et al (2016)
24 e Blitz (1993)
10 34 ¢ Goldsmith & Arquilla (1985)
E —_— Fit (Rl.dﬁiﬂ.ﬂ?)
— 7]
T 1023
ILn 10-°{
NE 3
S 4
< 1022
10214 .

107! 100 10!
R (pc)

~ Figura 1.1: Compilacion de mediciones del momento angular especifico y el radio para muestras de "
clumps y cores reportados en Goodman et al. [1993], Tatematsu et al. [2016], Blitz [1993] y Goldsmith
and Arquilla [1985]. El ajuste correponde a una pendiente de 1.46 + 0.07. Los puntos con el mismo
simbolo representan al mismo clump o core en dos muestras diferentes.
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Hasta la década de los 90’s, el mecanismo mas recurrido para explicar la redistribucién del
momento angular fue el frenado magnético (ver Sec. 2.3.2.1). Tomando un valor tipico para el
campo magnético de 107 G y si el campo estd anclado al material, entonces se produce un
frenado en la rotacién de la nube donde el momento angular es transportado hacia afuera por
medio de ondas de Alfvén [Mestel, 1985; Mouschovias, 1977; Shu et al., 1987].

Sin embargo, en Mestel and Paris [1984] se encuentra que una condicién necesaria para que

el frenado magnético reduzca la velocidad de rotacién de manera eficiente en las nubes es que su

masa, M, sea mucho menor que su masa magnética critica, M., mientras que en Crutcher et al.

[2010] se muestra que las nubes son magneticamente supercriticas, es decir, M > 2M,.. Aunado
a esto, Jappsen and Klessen [2004] muestran que simulaciones numéricas como las usadas més
adelante en este trabajo, que no contienen campo magnético, continian mostrando una pérdida
sistematica de momento angular especifico. Estos autores atribuyen el transporte de momento
angular a torcas gravitacionales, las cuales son generadas por el ambiente turbulento y las

interacciones entre objetos protoestelares bajo un escenario gravoturbulento (ver Sec. 2.3.2.2).

En este trabajo tomaremos ventaja del dominio temporal en simulaciones SPH (ver Sec.

3.1), que utilizan particulas suavizadas para seguir el movimiento del fluido, estudiando el
comportamiento de las particulas individuales que conforman a un clump para seguir la evolucién
del momento angular especifico medido en los clumps a cada paso de tiempo, tanto hacia el
pasado como hacia el futuro. Veremos que la manera en la que se define un clump juega un
papel importante en la evoluciéon de j. Analizando y comparando la evoluciéon de los clumps
tomando en cuenta diferentes definiciones, nos dara una idea sobre cémo es la redistribucion
de 7 a medida que pasa el tiempo, exponiendo otros posibles mecanismos de transferencia de
momento angular sumados a los ya mencionados anteriormente, e interpretados bajo el esquema

de Colapso Jerarquico Global (ver Sec. 2.3.3).
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CAPITULO

Propiedades y estructura de las nubes moleculares

Antes de dar paso propiamente a los métodos y resultados de este trabajo, resulta conveniente
dedicar algunas lineas a la descripcion de nuestro objeto de estudio, es decir, a las nubes
moleculares. Es por esto que en esta seccion se describen algunas de las caracteristicas mas
relevantes de las nubes en el contexto de este estudio, haciendo ademas una revisién sobre

algunos de los modelos que buscan dar explicacion a estas caracteristicas.

2.1. Estructura de las nubes: jerarquia

Dadas las recientes observaciones sobre nubes moleculares, se ha dejado claro que las nubes
son ricas en estructura interna, partiendo de las estructuras mas grandes llamadas Nubes
Moleculares Gigantes (GMCs por su siglas en inglés), y culminando en los nticleos o cores
protoestelares que dardn paso a la formacién de estrellas. Las GMCs pueden llegar a tener

masas de entre 10° — 10° M, y tamaiios de decenas de parsecs, mientras que los cores con

tamanos < 0.1 pc tienen apenas unas cuentas masas solares pero a una densidad mucho mayor.

Entre estos dos extremos encontramos un amplio rango de subestructura, que se suele agrupar

principalmente en cuatro escalas:

GMC — Nube — Grumo o clump — ntcleo denso o core.
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2.1 Estructura de las nubes: jerarquia

IRVA
Nube Nube Crumo o Ntcleo o
Molecular core
Gigante molecular clump protoestelar
Tamario (pc) 10-60 2-20 0.1-2 <0.1
Densidad [n(Hs)/cm?] 100 — 500 10% — 10* 103 —10° > 10°
Masa (Mg) 10* — 10° 10% — 10* 10 — 103 0.1-10
Ancho de linea (km s) 5—15 1-10 03-3 0.1-0.7
Temperatura (K) 7T—-15 10 — 30 10 — 30 7—15
W3, M17, Orion- L1641, L1630,
Ejemplos Monoceros, W33, W3A,
Complejo Tauro-  B227, 1.1495,
Auriga-Perseus L1529

Tabla 2.1: Propiedades fisica de las nubes tomada de Mac Low and Klessen [2004].

Las caracteristicas principales de cada escala se muestran en la Tabla 2.1 presentada en Mac
Low and Klessen [2004], trabajo que serd usado como referencia principal para la primera mitad
de este capitulo.

En cuanto a la composicion quimica de las nubes, estas estan dominadas por hidrégeno
molecular (Hy) [Ferriere, 2001], que se forma en regiones suficientemente densas para ser
6pticamente gruesas a la radiacién ultravioleta fotodisociante en la Galaxia [Hartmann et al.,
2001]. Las diferentes moléculas observadas requieren también densidades criticas diferentes
para formarse. En la practica, la densidad critica se ha utilizado tradicionalmente como una
medida de la densidad a la que se excita una transicién particular y que se observa tipicamente
a longitudes de onda de radio. Sin embargo, dado que se pueden observar lineas moleculares por
debajo de su densidad critica, en ocasiones se recurre a la densidad efectiva de excitacion, que a
diferencia de la densidad critica, toma en cuenta interacciones radiativas en la emision de las
lineas. Algunas densidades criticas y efectivas para diferentes moléculas se encuentran tabuladas
en [Shirley, 2015].

Por otro lado, las nubes se encuentran principalmente sobre el plano de la galaxia, contami-
nadas con elementos reprocesados por la estrellas, los cuales se pueden condensar en granos
de polvo o formar otras moléculas. La presencia de polvo juega un papel importante en la
profundidad éptica de la nube asi como en su calentamiento. La presencia de otras moléculas
también contribuye a los procesos de enfriamiento y calentamiento [Genzel, 1991].

Asi, la estructura de las nubes puede ser inferida a partir del estudio del polvo en la nube,
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en particular de su densidad columnar. Esta tltima puede ser observada mediante dos técnicas
principales: a partir de la emisién térmica del polvo a longitudes de onda milimétricas [Testi
and Sargent, 1998], o a partir de la extincién en el infrarrojo dado un fondo luminoso estelar
[Alves et al., 2001]. Para derivar la densidad o la masa a partir de la emisién térmica de polvo
se debe modelar el perfil de temperatura que depende de la emision 6pticamente gruesa para
una distribucion de densidad desconocida. Por otro lado, la extincién en el infrarrojo soélo
requiere de un fondo luminoso con estrellas adecuadas, arrojando un mayor rango dindmico de
densidades columnares que la extincion en el 6ptico. Este método fue ampliamente desarrollado
por Cambrésy et al. [2002], quien encontré que a mayor densidad columnar, mayor era también
la diferencia en extincién entre la regién y el fondo.

Sin embargo, la técnica més comtinmente usada para observar a las nubes es a partir de
lineas moleculares. Algunos candidatos resultan ser el 2CO, 3CO y el C*®O, donde el uso de
uno u otro depende tanto del objeto de estudio como de la escala a la que se observa. Ya que
el CO se congela sobre los granos de polvo a densidades muy grandes, sélo puede trazar gas a
densidades relativamente bajas, n < 10° cm™, y con un rango dindmico que abarca un par de
decenas en densidad columnar.

La jerarquia de las nubes es visible entonces sobre un amplio rango de escalas. Esto se puede
ver en la Fig. 2.1 con observaciones de *CO, 2CO y C*O del complejo Cygnus OB7 para tres
niveles de resolucién [Falgarone et al., 1992]. A medida que se aumenta la resolucién aparecen
nuevas estructuras, teniendo estructuras sin resolver incluso para la resolucién mas grande.

Los clumps detectados en este tipo de muestras se encuentran tipicamente dentro de un rango
de masas que va desde 1 Mg, hasta algunos cientos de Mg, y densidades de 50 < n(Hy) < 10*
cm. La distribucién de masas o espectro de masas de los clumps, entendido como el niimero
N de estructuras entre un rango de masas M y M + dM, esta bien descrita por una ley de

potencias de la forma

fli x M“, (2.1)
con —1.3 < o < —1.9 para mediciones a partir de lineas de emisién [Heithausen et al., 1998;
Kramer et al., 1998; Stutzki and Guesten, 1990], y —1.9 < a < —2.5 para estudios de emisién
de polvo [Motte et al., 1998; Testi and Sargent, 1998], los cuales se centran en regiones de mayor
densidad columnar. El espectro de masa suele interpretarse como una evidencia de la estructura
fractal de las nubes, sin embargo, no se ha determinado por completo la razén o proceso fisico que

lo origina. Por otro lado, el espectro de masas es susceptible a cambios dependiendo del trazador
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“ Figura 2.1: Mapas del gas molecular en Cygnus OB7. (a) Mapa de mayor escala observado con 3CO "
(J =1—0). El primer nivel y los espacio entre contornos son de 0.25 K. (b) Mapa de la misma transicién
a mayor resolucién (primer nivel y espacio entre contornos de 0.3 K). (c) Emisién 2CO (J = 1 —0).
(d) Emisién 13CO (J = 1 — 0) de regién transparente. (e) Emisién 3CO (J = 1 — 0). (f) Emisién C!20
(J =1—0) de la regién mas opaca. (g) Emisién 3CO (J = 1 — 0). (h) Emisién C®0 (J =1 —0) de una
region filamentaria. La imagen fue tomada de Falgarone et al. [1992]
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utilizado, o en su andlogo numérico, al algoritmo para definir una estructura (nube, clump o
core), ya que en general las fronteras de las nubes no se pueden determinar con exactitud.
Otra forma de cuantificar a la estructura de una nube es mediante la funcién de distribucion
de probabilidades o PDF por sus siglas en inglés, tanto para la densidad como para la velocidad.
Hasta cierto punto, los parametros fisicos que describen a un fluido pueden considerarse como
variables aleatorias ya que es imposible, en términos practicos, predecir el valor de una cantidad
como la densidad o la velocidad en un punto del espacio. La PDF de una variable aleatoria es una
funciéon que, integrada sobre un cierto rango, regresa la probabilidad de que la variable aleatoria
tome un valor dentro del rango integrado. Para el caso isotérmico en el que los flujos estan
modelados por una ecuaciéon politropica con v = 1, por ejemplo, la PDF de las fluctuaciones
de densidad tiene una forma lognormal (normal en el espacio del logaritmo de la densidad)
[Vazquez-Semadeni et al., 1998; Vazquez-Semadeni, 1994], determinada tanto por la serie de
choques sucesivos que dan paso a las fluctuaciones, como por las caracteristicas de la malla para

muestrear a la nube.

2.2. Relaciones de escala

En esta misma linea sobre la estructura de las nubes, existen relaciones muy bien observadas
para ciertos parametros de la nube como lo son el tamano, la densidad o la dispersion de
velocidades. Dos importantes relaciones son las reportadas por Larson [1981] para la dispersion
de velocidades-tamano y densidad-tamaio de las nubes, relaciones que se habian considerado
como universales hasta no hace muchos anos. Mas recientemente Heyer et al. [2009], mostraron
que las relaciones de Larson eran mas bien un caso especifico, proponiendo una generalizacién en
la que entraba en juego un nuevo parametro: la densidad columnar. Ambos trabajos se describen

en esta seccién.

2.2.1. Relaciones de Larson

Las graficas reportadas por Larson [1981] para las relaciones dispersién de velocidades-
tamaiio, densidad promedio-tamaifio y 2GM/o? vs L se presentan en la Fig. 2.2. Los datos
corresponden a més de 50 regiones observadas obtenidas de 38 referencias diferentes publicadas
entre los anos 1974-1979, y que van desde grandes complejos (Tauro, Orion, etc.) hasta nubes

individuales dentro de los complejos y clumps.
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" Figura 2.2: Graficas reportadas por Larson [1981] para mas de 50 regiones observadas obtenidas de 38
referencias diferentes publicadas entre los afios 1974-1979, y que van desde grandes complejos (Tauro,
Orion, etc.) hasta nubes individuales dentro de los complejos y clumps. Los ajustes denotados por las
lineas discontinuas corresponden a o(km s-1) = 1.10L(pc)*3® y (n(Hz))(cm-3) = 3400L(pc) 119) y
2GM/o*L = 0.92L(pc)°14, respectivamente.
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La relacién encontrada entre la dispersion de velocidades (o,) y el tamano (L) tiene la forma

Relaciéon dispersion de velocidades-tamaifio de Larson

Oy = Ovg (L)Ba (2.2)

Lo

donde L dada en parsecs corresponde a la dimensiéon maxima proyectada y que para fines
practicos se considera como el “didmetro” de la nube; o,y ~ 1 km s, Lo ~ 1 pcy 3 ~ 0.5. Esta
relacion es usualmente interpretada como evidencia de la naturaleza turbulenta de las nubes
con un espectro de energia Ej, < k=2, con k el ntimero de onda, y cuyo origen es independiente
de la relacién densidad promedio-tamano que se abordara mas adelante.

Por su parte la relacién entre la densidad promedio-tamano estd dada por

Relaciéon densidad promedio-tamano de Larson

donde ny = 3400 cm™ y x ~ 1.

En cuanto a la tercera relacién de Larson, 2GM/o? vs L, se puede demostrar que es posible
deducirla a partir de las dos relaciones de Larson vistas anteriormente. Retomando la idea de
equilibrio virial, se sabe que en este caso se debe satisfacer la igualdad |E,| = 2E}, con E; la

energia gravitacional y Ej la energia cinética no térmica. Explicitamente se tiene que

QEk M0'2
~ v, 2.4
\E,]  GM?/R (24)

Si se considera a L = 2R con R el radio de la nube, y se escribe M en términos de R como

M = pR3, entonces la Ec. 2.4 se vuelve ahora

2Ek 0'2
— v 2.
1E,] © GpR? (2:5)

Introduciendo ambas relaciones de Larson se llega finalmente a

26, R
E,] © GR R

=cte=a ~1, (2.6)

donde el valor numérico ~ 1 se obtiene de considerar todos los factores. De este resultado
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se deriva el argumento de que las nubes se encuentran en equilibrio virial, donde la energia
turbulenta es capaz de soportar a la nube contra el colapso gravitacional. Sin embargo, en una
seccién mas adelante sobre los modelos tedricos, se explicara mas a fondo como la equiparticion
de la energia no necesariamente implica que las nubes se encuentren en equilibrio virial. A « en
la Ec.2.6 se le conoce precisamente como pardmetro virial, y es un pardmetro utilizado para
determinar si una nube o estructura se encuentra ligada gravitacionalmente. Si o > 1, la energia

cinética no térmica domina sobre la gravedad, promoviendo la dispersién de la nube.

2.2.1.1. Desviaciones a las relaciones de Larson

De las observaciones se tiene evidencia de que algunos clump masivos con formacion estelar
activa no siguen la relacién dispersion de velocidades-tamano de Larson, lo que resulta inconsis-
tente con una cascada de energia turbulenta que se expande sobre un amplio rango de escalas
que van desde las GMCs hasta los clump masivos. Por ejemplo, en Loren [1989], tras mapear 81
clump sin estrellas embebidas en el complejo de p Oph se aprecia una relacién casi plana en la
grifica 0 vs R (o707 o< R7%9%) mientras que al agregar ocho clumps restante con formacién
estelar activa la relacién se vuelve apenas mas empinada (o707 o< R%1?). Y no sélo eso, sélo los
clumps mas grandes son las que parecieran encontrarse en equilibrio virial, mientras que los
mas pequenos presentan un exceso de energia cinética (ver Fig. 2.3). Otra posible explicacién
fue sugerida por Ballesteros-Paredes et al. [2011] en donde el origen de la relacién o, — L no
proviene de la turbulencia, sino més bien es un producto de la contraccién gravitacional global
de las nubes que se combina con un sesgo en las observaciones. Se hablara mas a fondo del
esquema de colapso global en la Seccion 2.3.3.

En cuanto a la relacion densidad-tamano de Larson, se vera en la siguiente seccién que
esta relacion podria ser el resultado de un artificio observacional mas que tratarse de una ley
universal. Scalo [1990] sugirié que los posibles efectos de seleccién pueden deberse a que: se
utilizaron técnicas particulares en la estimacion de los parametros de las nubes de cada muestra;
algunas muestras se encuentran a distancias diferentes pero con la misma resoluciéon angular,
por lo que la resolucién lineal es diferentes y da paso a que los gradientes de densidad internos
se interpreten como una relacion inversa entre la densidad y el tamaiio; o que simplemente por
errores en la estimaciéon de la distancia pueda aparecer una correlacion donde no la hay.

Aunado a esto, Scalo [1990] hace notar que las observaciones tienden a ser sensibles a un
intervalo reducido de densidades columnares, ya que se encuentran acotadas, por arriba por

saturacion, y por abajo por sensitividad. En otras palabras, el rango comprendido entre la
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densidad columnar minima detectable para el telescopio y la densidad columnar en la que la
nube se vuelve épticamente gruesa, abarca alrededor de un orden de magnitud. Esto tultimo se
puede ver mas claramente en la Fig. 2.4a, donde las observaciones parecen concentrarse en un
régimen de densidad columnar casi constante.

Si bien ahora se cuenta con més resolucién para resolver la subestructura de las nubes y
las distancias se vuelven cada vez mas precisas, sigue siendo un hecho que el trazador juega
un papel importante durante las observaciones, lo que limita el rango dinamico de densidades
columnares que somos capaces de ver. Esto se convierte entonces en un problema técnico mas

que tecnologico.

n(cm™3)

© Larson, heterogeneous
10'f/= Myers, NH 5

+ Leung et al.'2c0,'3co "%y
4 Dame ef al,,'2CO ____HI, reddening,

10°F / optical lines
I ] | |

0.0l 0.10 | 10 100
R (pc)

(a) Relacién densidad volumétrica-tamano en

observaciones

~ Figura 2.4: Relacion entre la densidad volumétrica y el tamaiio para diferentes muestras de clumps
recopiladas en Scalo [1990]. Algunas etiquetas hacen referencias a las especies observadas o a las
diferentes técnicas. Las dos lineas diagonales sélidas que siguen a la relacion denotan las limitaciones en
densidad columnar al observar con 12CO y 13CO.
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2.3 Modelos tedricos

2.2.2. (Generalizacion de Heyer

Por su parte Heyer et al. [2009], haciendo uso del Boston University-FCRAO Galactic Ring
Survey para emisiéon *CO J = 1 — 0, analizé nubes moleculares en el plano Galdctico que ya
habfan sido estudiadas previamente por Solomon et al. [1987] en 2CO, pero con el beneficio de
que el 13CO resulta ser una linea épticamente delgada que permite distinguir estructuras densas
y pequenas, permitiendo un mayor rango dindmico en densidad columnar. Las nubes estudiadas

por Solomon et al. [1987] eran consistentes con ambas relaciones de Larson mostradas en la

seccion anterior. Sin embargo, el mayor rango dindmico de las observaciones de Heyer et al.

[2009] hizo evidente que las nubes moleculares no tienen todas la misma densidad columnar,

invalidando la relaciéon densidad-tamano de Larson. Adicionalmente, de los datos de Heyer et al.

[2009] se observa que el cociente o,/R'?, que deberia ser constante de acuerdo a la relacién
dispersion de velocidades-tamano de Larson, no lo es, sino que depende de la densidad columnar
como ¥/2 (Fig. 2.5).

Sin embargo, a pesar de la dependencia con ¥, las nubes en la muestra de Heyer et al.

[2009] parecen seguir cumpliendo con la condicién de equilibrio virial cuando se considera 3 no

constante; es decir, la relacion ahora esta dada por

Relacién densidad promedio-tamano de Larson

oy TG 1/2
iz ™ 3 . (2.7)

Esta ecuacién puede entenderse como la generalizacién de la relacion de Larson para el caso
de X no constante, ya que se sigue directamente de la Ec. 2.4 introduciendo la sustitucion
¥ = M/nR%.

2.3. Modelos teodricos

En esta seccion se explicaran los modelos de formacién estelar dominantes a lo largo de los
anos. En concreto se abordaran cuatro principales modelos, partiendo del modelo de colapso
generalizado (también llamado teorfa clasica), para pasar después a los modelos de soporte
tanto magnético (o modelo estandar) y turbulento (o modelo gravoturbulento). Finalizaremos
con el modelo mas reciente de colapso jerarquico global, bajo el cual hemos interpretado los

resultados de este trabajo. A medida que se describe cada modelo, se dara una descripcién
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" Figura 2.5: 0,/ R'/?vsY. para nubes moleculares en el plano Galactico presentadas en Heyer et al. [2009]."

Los circulos blancos y negros corresponden a la misma muestra pero con fronteras definidas con criterios
diferentes.

global del escenario asi como los problemas que presenta.

2.3.1. Modelo de colapso generalizado o teoria clasica

La propuesta del modelo de colapso gravitacional generalizado surgié como una primera
interpretacion a la presencia de anchos de linea supersénicos en las nubes moleculares [Wilson
et al., 1970]. Fue propuesto por Goldreich and Kwan [1974], quienes descartaron la idea de
turbulencia a pequena escala como mecanismo generador de estas lineas bajo el argumento de
que, tanto las lineas mas abundante y opacas como las mas débiles y 6pticamente delgadas,
tenfan una forma similar. Dado que con las lineas épticamente delgadas se podian observar
regiones mas internas, entonces estas deberian verse mas afectadas por la naturaleza turbulenta
de la nube a diferencia de las lineas opacas, cuya temperatura de brillo observada seria mas una

medida de la temperatura de excitacion cercana al promedio de la nube completa. Es asi como
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optan por la idea de que las nubes se encuentran en colapso global. Sin embargo, esta teoria
no tardé en ser refutada en el mismo ano por Zuckerman and Evans [1974] y Zuckerman and

Palmer [1974] con base en los siguientes argumentos:

= si las nubes se encontraran en colapso global sin mayor resistencia, entonces la tasa de

formacion estelar (SFR por su siglas en inglés) serfa mucho mas grande de la observada;

= por otro lado, dado el movimiento de caida de las capas exteriores de la nube, las lineas
en absorcion observadas deberian presentar un corrimiento sistematico, lo que en general

no se observa.

En vista de estos aparentes problemas de la teoria clasica, fue que se abrieron paso los

modelos de soporte, en los que se trata de encontrar un mecanismo que ofrezca resistencia ante

el colapso, siendo capaz de frenarlo de manera que la tasa de formacién estelar se vea reducida.

Algunos de los modelos de soporte que se han propuesto se describen en la siguiente seccion.

2.3.2. Modelos de soporte

En esencia, los modelos de soporte plantean un mecanismo de retraso para el colapso
gravitacional. Algunos de ellos aqui mencionados recurren a dos consideraciones para desacelerar
el colapso: la presencia de campo magnético en las nubes y la naturaleza turbulenta de las
mismas. Aunque efectivamente retrasan el colapso, ambos modelos presentan inconsistencias con
las observaciones. Se verd también como cada uno de estos escenarios da respuesta al problema

del momento angular recurriendo a procesos fisicos diferentes.

2.3.2.1. Soporte magnético

En esta secciéon abordaremos el primero de los dos casos mencionados anteriormente, y que se
refiere a la importancia del campo magnético en las nubes moleculares. A medida que la ionizacién
es suficientemente grande como para ligar al campo magnético con la materia, entonces el flujo
magnético dado por ® = 7R?B, con B el campo magnético, deberia permanecer constante, de
acuerdo a la ecuaciéon de conservacién de flujo magnético de la MHD. Asi, si bien el campo
magnético no produce ninguna oposicion ante el colapso al principio de la contraccion, ejercera
una mayor influencia a medida que la lineas de campo también se compriman y sean igualmente

deformadas por el material ligado a ellas. De la expresién de equilibrio virial considerando al
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campo magnético y despreciando los términos superficiales, se puede obtener la masa critica
que debe ser superada para que la atraccion gravitacional pueda vencer al soporte magnético, y

que esta dada por

%2 B n \2( B Y
M>M,=—————=(4x 100, <> — 2.8
4872 G3/2p ( °) lem—3 3 uG (28)
donde las constantes numéricas estan calculadas para una esfera uniforme y n, la densidad

0~ g cm™. Para

numérica, ha sido calculada con una masa media por particula de p = 2.11 x 1
valores tipicos del medio interestelar difuso, la masa en la Ec. 2.8 es considerablemente mayor
que la masa de incluso las nubes moleculares mas grandes en la Galaxia, lo que supondria que
la mayoria de las nubes en este estado tenderian a ser subcriticas, i.e., con M < M, (las nubes
con M > M., son llamadas supercriticas). La expresion de la Ec. 2.8 se escribe comtinmente en

términos del cociente masa-flujo como sigue

Cociente masa-flujo magnético

5)-() (e) 29

donde las constantes de igual manera estan calculadas para una esfera uniforme.

Un problema a resolver en este contexto es el de la fragmentacion. Si la materia esta ligada
al campo magnético, ;jcomo pueden colapsar subregiones de la nube para formar estrellas?
Este problema fue resuelto via Difusion Ambipolar [Mestel and Spitzer, 1956]. Este efecto
consiste en la separacion de la materia neutra atraida por la gravedad, de los iones cargados que
permanecen ligados al campo magnético. De esta forma, parte de la masa puede colapsar para
formar estrellas, pero en un tiempo considerablemente mayor al tiempo de caida libre, puesto
que, de calculos precisos, se obtiene que el cociente entre el tiempo de caida libre y el tiempo en
el que actia la difusién ambipolar, tap/trs, es de entre 10-20 [Shu et al., 1987]. Este resultado
favorece también que se obtengan tasas de formacion estelar mas pequenas a diferencia de la
predichas con la teoria clasica.

La presencia de campos magnéticos fuertes es utilizada para describir los movimientos
supersonicos en las nubes como un conjunto de ondas de Alfvén, que transportan momento
angular hacia afuera, resolviendo el problema del momento angular en lo que se conoce como
frenado magnético [Mouschovias, 1977]. Dado que se supone que el campo magnético permea

tanto a la nube como al medio circundante, si la nube comienza a girar, entonces las lineas de
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campo se enrollan, oponiéndose al movimiento y generando ondas magnetohidrodinamicas que
transportan momento angular hacia afuera.
Siguiendo a Ballester et al. [2018, Sec. 7.3.3], algunos de los problemas que presenta esta

teoria y por los cuales perderia fuerza en anos recientes se describen en los siguiente puntos.

» Frenado magnético catastréfico Krasnopolsky and Konigl [2002] y Galli et al. [2006]
ven que tanto numérica como analiticamente el efecto del frenado magnético resulta
demasiado fuerte en condiciones de magnetohidrodindmica (MHD) ideal. A este fenémeno
se le conoce como frenado magnético catastrofico, donde se elimina tanto momento angular
del disco protoestelar, que el resultado es la formacion de un pseudo-disco con rotacién no

Kepleriana y por ende, no soportado por rotacion.

= Discrepancia con las escalas de tiempo observadas. Segin el modelo, si la etapa
preestelar dura al menos un orden de magnitud més que el tiempo de caida libre, entonces
se deberia ver un numero proporcionalmente mayor de cores en esta etapa que en la
protoestelar. Sin embargo, del cociente entre el nimero de cores protoestelares y el
niumero de clumps sin estrellas, se obtiene que la escala de tiempo sin formacion estelar
es apenas tres veces mayor que la estapa protoestelar, siendo entre 2-44 veces mas corto
que el predicho por el modelo [Lee and Myers, 1999]. Intentos de reconciliar al tiempo
de difusién ambipolar con el tiempo de caida libre [e.g., Ciolek and Basu, 2001] implican

poca importancia relativa del campo magnético en la nube.

= El cociente masa flujo como condicion de frontera. Dada la expresion V - B = 0,
que implica que las lineas de campo no terminan, se tiene que, en realidad, las lineas de
campo se extienden indefinidamente mas alla de lo que se establece como las fronteras de
la nubes. Teniendo esto en mente, en general es posible encontrar un segmento del tubo
de flujo suficientemente largo para considerarse supercritico. A esta longitud se le conoce
como longitud de acumulacion [Hartmann et al., 2001; Mestel, 1985; Vazquez-Semadeni

et al., 2011]. La longitud de acumulacion [ para formar una nube magnéticamente critica

z~43o< b )( e )pc, (2.10)

5uG ) \1em=3

se puede escribir como

donde las constantes numéricas provienen de suponer un campo magnético Galactico y
una densidad de hidrégeno como la de la vecindad solar [Hartmann et al., 2001]. Es por

esto que el cociente masa-flujo se vuelve mas una condiciéon de frontera subjetiva que
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un parametro universal; esto es, es determinado por la posicion de las fronteras relativa
a la longitud de acumulacién, y puede cambiar de un punto a otro de la misma nube

[Vazquez-Semadeni et al., 2011].

= Gradiente del cociente masa-flujo magnético en cores densos. En el modelo, la
concentracion de material en el core se da via difusion ambipolar, por lo que, de conservarse
el flujo magnético, entonces el cociente masa-flujo magnético normalizado, u, deberia
aumentar en comparacion al del resto de la nube, . Por el contrario, si los cores son
ensamblados por acumulacién sobre las lineas de campo, sin difusién ambipolar, entonces
se espera que la parte central tenga un valor menor del cociente masa-flujo. En particular,
en Vazquez-Semadeni et al. [2005] muestran que el valor de u estard acotado entre los

valores

14
Hop <M< o, (2.11)

para una subregion de tamano ¢ dentro una nube completa de tamano L. Crutcher et al.
[2009] encuentran que en efecto, el valor de p en las partes centrales de los cores es menor
que en sus envolventes, lo que sugiere que el escenario de acumulacion es el que tiene lugar

en los cores.

= Ausencia de observaciones de nubes y cores magnéticamente subcriticos. Estu-
dios estadisticos detallados [Crutcher et al., 2010], arrojan dos resultados importantes en
contra del modelo: (a) para densidades de n 2 300 cm™, B escala como ~ n%% 1o que
estd en acuerdo con los modelos donde el campo magnético es demasiado débil como para
sostener a la nube; y (b) casi no se encuentran observaciones de cores magnéticamente

subcriticos, lo que sugiere que las estrellas se forman generalmente de nubes supercriticas.

» Discrepacia en los perfiles de densidad de los cores. Los cores parecen tener perfiles
de densidad planos en el centro, contrario a lo que se tiene en la esfera isotérmica singular,
la cual fue propuesta como punto de partida segtin los modelos de Shu [1977]. Por otro
lado, condiciones como la de la esfera isotérmica singular son dificiles de encontrar en la

naturaleza, porque es el estado de equilibrio esférico mas inestable

» Llegada de las simulaciones. Como se comenté anteriormente, el modelo suponia que
la presencia del campo magnético lograba evitar la disipacién rapida de la turbulencia.
Con la llegada de modelos numéricos se vio que el campo magnético no jugaba un papel

importante en impedir la disipacién de la turbulencia. Stone et al. [1998] y Mac Low [1999]
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mostraron que la turbulencia supersonica decaia en menos de un tiempo de caida libre

para condiciones dentro de una nube molecular, ya sea que esta esté magnetizada o no.

Por las razones mencionadas arriba, el modelo de soporte turbulento perdi6 fuerza durante los
90’s, dando paso a otro nuevo paradigma que habria de llamarse modelo de soporte turbulento

o gravoturbulento, y del que se hablara en la siguiente seccion.

2.3.2.2. Soporte turbulento o modelo gravoturbulento

El modelo gravoturbulento, como su nombre lo indica , resalta la importancia del carécter
turbulento del medio interestelar, donde la turbulencia es capaz de inhibir el colapso gravitacional
de manera global, permitiendo a su vez colapsos locales por medio de choques, que después
dardn lugar a estrellas.

Dado que el campo magnético no era suficiente para detener el colapso como se vio en la
seccién anterior, la pregunta seguia abierta para qué otro mecanismo podia hacerle frente a la
gravedad. Cabe hacer notar que para entonces se seguia manteniendo la idea de que las nubes
debian encontrarse en equilibrio debido a la equiparticion de energias cinética y gravitacional
con la que se observaba. En la siguiente secciéon se discutird que no necesariamente este estado
involucra un estado de equilibrio.

La pregunta es entonces: jpuede la turbulencia por si sola frenar el colapso gravitacional

mas alla de un tiempo de caida libre? Modelos numéricos tempranos entre los afios de 1987 y

2000 (Bonazzola et al. [1987], Passot et al. [1988], Leorat et al. [1990], Vazquez-Semadeni et al.

[1995]) de turbulencia altamente compresible con autogravedad, resaltaron la importancia de
las fluctuaciones de densidad generadas por la turbulencia, con el fin de entender y explicar el
mecanismo de soporte contra la gravedad.

Sobre esta linea, modelos numéricos de turbulencia forzada con autogravedad, como en
Leorat et al. [1990] y Klessen et al. [2000], muestran que el colapso ocurre pese a que se inyecte
una cantidad de energia equiparable a la energia gravitacional, a menos que se inyecte en
escalas menores que la longitud de Jeans [Leorat et al., 1990]. Adicionalmente, la turbulencia
supersonica produce choques, que a su vez producen fluctuaciones de densidad. Al considerar
que el soporte turbulento tiene origen en flujos supersénicos que pueden comprimir al gas, y si
se trata de un gas isotérmico con densidad p, entonces la densidad post-choque serd p = M?p,
con M el nimero de Mach. Asi, la longitud de Jeans turbulenta, A; o< p'~/2, cae por un factor

de M en un choque isotérmico, promoviendo el colapso local. Para que una fluctuacién de
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t=6.0
M* - 5%
-4 -2 0 2 4

log, p

~ Figura 2.6: Fluctuaciones de densidad para (a) un modelo de inyeccion de energia turbulenta a gran”
escala para un tiempo en el que 5% de la masa total ha sido acretada por las protoestrellas; y (b) un
modelo con inyeccion de energia turbulenta a pequeiia escala. La inyeccion de energia a gran escala
resulta en una distribuciéon mas organizada de protoestrellas (puntos negros) cerca de las regiones mas
densas las cuales presentan una estructura mas rica y un contraste mayor con el resto de la nube; mientras
que la inyeccion de energia a pequeiia escala resulta en una estructura mas aleatoria con estrellas mas
dispersas. [Klessen et al., 2000].

densidad colapse en este modelo, es necesario que las fluctuaciones de densidad alcancen valores
suficientemente grandes para que la masa de Jeans local se vuelva menor que la masa de las
fluctuaciones mismas.

Si bien el modelo requiere la inyeccién constante de energia turbulenta, es importante
determinar también las escalas en la que se lleva a cabo la inyeccion, puesto que determinaran
la estructura de los flujos turbulentos y por ende, la localizacion de las regiones de formacién
estelar (ver Fig. 2.6). Pese a que pueden existir contribuciones a la turbulencia desde escalas tan
grandes como la Galactica, Mac Low and Klessen [2004] sugieren que la inyeccién de energia
es dominada por explosiones de supernova en galaxias que presentan formacion estelar, y que

suelen estar dispersas en la cercania de la nube.
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Por otro lado, la energia que es inyectada a escalas grandes se transmite a las pequenas
mediante una cascada turbulenta de energia que se disipa en escalas de cores densos (~ 0.1 pc).
Asi, los clumps en las escalas intermedias entre la inyeccion y la disipacion son internamente
turbulentos, y se cree que estan soportados contra su propia autogravedad debido a esta
turbulencia interna, de manera que se dara paso al colapso cuando la turbulencia se disipe.

Este modelo ha sido el mas aceptado después de que el modelo estandar o modelo de soporte
magnético perdiera fuerza. Sin embargo, también ha sido recientemente criticado por diversos
autores exponiendo algunas inconsistencias. Siguiendo a Vazquez-Semadeni et al. [2019] y las

referencias citadas ahi, los principales problemas que presenta esta teoria son:

= Se encuentra que la dispersion de velocidades medida en nubes con formacion estelar es
similar a la de nubes sin formacion estelar, por lo que la inyeccion de energia por estrellas

masivas locales no puede explicar los movimientos supersénicos en dichas nubes.

= Las nubes suelen encontrarse cerca de la equiparticion entre las energias gravitacional y
cinética (salvo a bajas densidades columnares donde parece observarse un exceso de energia
cinética). Usualmente esto se interpreta como equilibrio virial, de modo que la inyeccion
de energia deberia ser regulada con precision para alcanzar un estado de equilibrio. En
principio, no hay ninguna razon para suponer que la turbulencia inducida alcance dicha

condiciéon.

= Como se vio en la Seccién 2.2.2 y también en Ballesteros-Paredes et al. [2011], las nubes

presentan una relacion de escala que va como

% ~ VG, (2.12)
(Ver Fig. 2.7). Esta relacion no se cumple en el caso de turbulencia agitada por explosiones
de supernova que no contiene autogravedad, sino que cumplen que o, < R*/? 0 o,R™'/? =
cte. Este ultimo resultado es consistente con observaciones de nubes moleculares gigantes
ubicadas en las regiones externas de la Galaxia [p. ejm., Padoan et al., 2016], pero no
representan a la mayoria de las nubes moleculares con formacién estelar [p. ej., Heyer
et al., 2009; Leroy et al., 2015]. Ademaés, Ballesteros-Paredes et al. [2011] mostraron que
la relacién (2.12) se cumple no s6lo para nubes moleculares, sino también para los clumps

y cores que ellas contienen.
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" Figura 2.7: Grafica tomada de Ballesteros-Paredes et al. [2011] para la relacién 6v/r'/? contra la densidad -

columnar Y para nubes reportadas observacionalmente.

2.3.3. Modelo de colapso jerarquico global

Para este seccién se tomara como referencia principal a Vazquez-Semadeni et al. [2019] y las
referencias citadas ahi.

A partir de las criticas al modelo de colapso generalizado (ver Seccién 2.3.1) de Zuckerman
and Evans [1974] y Zuckerman and Palmer [1974], estos mismos autores sugirieron entonces
que los anchos de linea supersénicos tenian su origen en la turbulencia a pequena escala mas
que en el colapso global monolitico, lo que dio paso al modelo de soporte turbulento presentado
en la seccién anterior, y cuyas ideas auin permanecen hasta el dia de hoy. Al no considerar la
contribucion de movimientos a gran escala en este modelo, se evitaba entonces la prediccion del
corrimiento de las lineas entre las regiones de la envolvente y el core. Sin embargo, se ha sugerido
también que esta teoria presenta una serie de problemas importantes, como se menciono en la
secciéon anterior.

Desde el punto de vista observacional, existen evidencias de que las nubes, mas que estar
soportadas por turbulencia, se encuentran en colapso global después de todo. Tal es el caso

de Peretto et al. [2007], donde el clump elongado NGC 2264-C parece estar en colapso y
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fragmentacion a lo largo de su eje mayor. Para recrear la dindmica de este clump en simulaciones,
esos autores tuvieron que considerar un cociente entre la energia turbulenta y la gravitacional
de apenas ~ 5%, por lo que se sugiere que el clump habia sido estructurado principalmente por
la gravedad. Otras contribuciones observacionales a la idea de colapso global multiescala en las
nubes se pueden ver en Galvan-Madrid et al. [2009], Peretto et al. [2013], Yuan et al. [2018],
Barnes et al. [2019]; y con respecto a evidencia de flujo longitudinal en los filamentos se pueden
ver Peretto et al. [2014], Gong et al. [2018], Chen et al. [2019Db].

Por su parte, desde el punto de vista numérico, simulaciones de formacién de nubes molecu-
lares gigantes mediante perturbaciones en el medio atémico difuso, han arrojado una serie de
resultados que si bien retoman la importancia de la gravedad, sugieren un paradigma diferente
al de la teoria clasica de colapso monolitico y al del soporte turbulento. Los resultados de estos

trabajos se resumen a continuacion.

[ Tanto las nubes mismas como su subestructura (clumps, cores) son capaces de acretar
material de escalas mas grandes, de su medio ambiente difuso, por lo que su masa es
variable [Ballesteros-Paredes et al., 1999; Banerjee et al., 2009; Galvan-Madrid et al.,
2009].

IT En simulaciones en la que la turbulencia es generada a partir de la compresion de material
[Audit and Hennebelle, 2005; Heitsch et al., 2005, 2006] a escalas de clumps individuales
(< 1pe) se encuentra que la turbulencia resulta ser s6lo moderadamente supersonica, con
numeros de Mach sénicos My ~ 3, que son significativamente més pequenos que los valores

tipicos reportados para escalas de GMCs [Heyer and Brunt, 2004].

III Debido al punto anterior, la turbulencia no es capaz de soportar a la nubes moleculares
gigantes, las cuales colapsarian tan pronto adquirieran una masa mayor a su masa de
Jeans [Carroll-Nellenback et al., 2014; Vazquez-Semadeni et al., 2007].

IV El colapso, por su parte, resulta un proceso acelerado altamente no-lineal, que inicia

lentamente y termina rapidamente [Girichidis et al., 2011].

V El colapso, lejos de ser monolitico y homélogo, es jerdrquico, y consiste en colapsos a

pequena escala dentro de colapsos a mayor escala [Vazquez-Semadeni et al., 2009].

VI Debido a la etapa inicial de colapso lento, no hay formacion estelar durante los primeros
mega-anos, tanto en el caso no magnético [Heitsch and Hartmann, 2008; Vazquez-Semadeni

et al., 2007] como en el magnético [Fogerty et al., 2016; Vazquez-Semadeni et al., 2011].
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VII Como se vio en la seccion anterior, las nubes en simulaciones con turbulencia agitada
debido a explosiones de supernova que no contienen autogravedad, no siguen la relacion
de escalamiento de acuerdo a la Ec. (2.12) [Ibanez-Mejia et al., 2016; Padoan et al.,
2016], siendo que se ha determinado que la mayoria de las nubes observadas lo hacen
[Ballesteros-Paredes et al., 2011; Heyer et al., 2009].

En vista de los resultados anteriores, y con el objetivo de recuperar la idea de colapso
global, Vazquez-Semadeni et al. [2019] proponen soluciones a los dos argumentos presentados
anteriormente en Zuckerman and Evans [1974]. Con respecto a la tasa de formacién estelar, una
solucion alternativa consiste en tomar en cuenta el feedback de las primeras estrellas formadas
dentro de la nube, de manera que solo una fracciéon de la masa del gas se convierte en estrellas
[Elmegreen, 1983; Franco et al., 1994]. Asi, mas que un periodo de formacién estelar constante
que perdura durante toda la vida de la nube, se tienen periodos de alta formacion estelar
intermitentes que provocan la destrucciéon de la nube antes de que la mayor parte de la masa se
convierta en estrellas.

Se ha sugerido a partir de simulaciones numéricas que la radiacion ionizante de las primeras
estrellas (bajo ciertas condiciones) es capaz de dispersar nubes con masas de < 10° Mg, [Colin
et al., 2013; Haid et al., 2019], mientras que para masas mayores se requiere de la ayuda de otros
mecanismos (p.ej. vientos, presion térmica o presion de radiacién) [Rahner et al., 2017]. Pero en
cualquier caso, se ha determinado observacionalmente que los cimulos o asociaciones estelares
dispersan el gas en sus alrededores en un periodo de 5 — 10 Myr [ver p. €j., Lada and Lada,
2003; Leisawitz et al., 1989], disminuyendo la taza de formacién estelar de ahi en adelante.

Con respecto al problema del corrimiento de las lineas, el que no seamos capaces de observar
este fendmeno puede ser debido a la misma geometria de la nube. La prediccion del corrimiento
de las lineas supone un colapso esféricamente simétrico y monolitico, dirigido hacia un mismo
centro geométrico. Sin embargo, es bien sabido ahora que las nubes usualmente estan lejos de ser
objetos esféricos. Por el contrario, suelen presentar una compleja red de filamentos y clumps en
su interior [Arzoumanian et al., 2011; Busquet et al., 2013], aunado a un fenémeno de acreciéon
multiescala en diferentes direcciones [Peretto et al., 2014]. Asi que, en principio, no hay motivo
para pensar en un corrimiento sistematico de las lineas debido al material alrededor de los
clumps centrales. Cabe mencionar que en estudios recientes [Barnes et al., 2018] se ha encontrado
evidencia de colapso a partir de la diferencia sistematica en los centroides de velocidad de las
lineas de CO (que mapea el gas en las regiones externas) y *CO (para mapear al gas en las

regiones internas).
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Habiendo restaurado la idea del colapso global de Goldreich and Kwan [1974], es claro
ahora que este no tiene lugar bajo un colapso esféricamente simétrico y monolitico, sino mas
bien jerarquico y anisotrépico. El mecanismo de colapso en este esquema fue esencialmente
presentado por Hoyle [1953] y desarrollado matematicamente por Hunter [1962]. En resumen, este

mecanismo se basa en el hecho de que, en un medio cercanamente isotérmico (o con exponente

politrépico efectivo v < 4/3), la masa de Jeans decrece a medida que la densidad incrementa.

Asi, si una nube de masa fija M se contrae gravitacionalmente, el nimero de masas de Jeans
que contiene incrementara con el tiempo, de modo que algunas regiones internas se volveran
gravitacionalmente inestables iniciando su propia etapa de colapso. Este proceso se repite
hasta escalas en las que el medio deja de comportarse isotérmicamente a medida que se vuelve
6pticamente grueso, es decir v > 4/3, y que tipicamente ocurre cuando los fragmentos alcanzan
masas de ~ 0.1 Mg, y densidades ~ 101 cm™ [Masunaga and Inutsuka, 2000]. A recordar, v se
define como el cociente entre las capacidades calorificas a presiéon y volumen constantes, i.e.,

v = C,/Cy, que representa al caso adiabatico de la ecuacién politropica pV™ = cte con n = 7.

t, R

t>t, R<R

M,~3M

M ~1M
0 J0

~ Figura 2.8: Representacion esquematica de la primera etapa de la fragmentacion. Partiendo de una’
nube con masa M que resulta ligeramente mayor que su masa de Jeans )M ;, comienza a colapsarse
gravitacionalmente. A medida que la densidad promedio incrementa, su masa de Jeans disminuye, por lo
que tiempo después el numero de masas de Jeans que contiene sera mayor y procedera a fragmentarse
en objetos con masas del orden de su masa de Jeans instantanea. Los fragmentos iniciaran su propia
etapa de colapso mientras participan también del colapso a gran escala. Vazquez-Semadeni et al. [2019]
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Escenario global

El mecanismo propuesto para el escenario de colapso jerarquico global se resume en los siguientes

puntos, vy que de manera grafica puede verse en la Fig. 2.8.

1. Este mecanismo consiste esencialmente en una cascada de masa y energia de escalas
grandes a pequenas, impulsada por la misma autogravedad de la nube [Field et al., 2008].
Asi, para un cierto tiempo, cada estructura/subestructura estard acretando material de

escalas mas grandes.

2. Los movimientos no térmicos del gas tienen dos contribuciones principales: un fondo
con turbulencia moderadamente supersénica y un flujo de caida dominante debido a la

contraccion gravitacional.

3. Los flujos debidos al colapso poseen una naturaleza jerarquica. Mientras los flujos a gran
escala (usualmente en forma de filamentos) se dirigen a los minimos de potencial a gran
escala, los de pequena escala se dirigen a los minimos de potencial locales, provocando una
fragmetacion tipo Hoyle [Gomez and Vazquez-Semadeni, 2014; Vazquez-Semadeni et al.,
2009]. Este tipo de flujos usualmente se asocian con las tipicas cintas transportadoras de

las fabricas, de ahi el nombre de flujos conveyor belt en inglés [Longmore et al., 2014].

4. El proceso de colapso jerarquico consiste en la desestabilizacion secuencial de fluctuaciones
de densidad a escalas cada vez més pequenas. A medida que el colapso global incrementa
la densidad promedio en la nube, pequenas fluctuaciones turbulentas se vuelven gravi-
tacionalmente inestables, iniciando su propio proceso de colapso después del inicio del

colapso de la escala mas grande.

5. A medida que la densidad promedio de la nube aumenta con el tiempo y la masa de Jeans
promedio disminuye, el cociente entre la masa de la nube y la masa de Jeans aumenta, y el
colapso a gran escala se acerca a un régimen sin presion. Esto hace que los movimientos de
colapso amplifiquen las anisotropias [Lin et al., 1965] y se formen estructuras tipo sdbanas

y filamentos [Gémez and Vazquez-Semadeni, 2014].

6. El colapso a cada escala comienza en un tiempo finito durante la evolucion de la nube,

con un radio inicial finito y una velocidad de caida local de cero [Ballesteros-Paredes et al.,
2018].
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7. Mientras las escalas pequenas estan sufriendo su propio colapso, estas simultaneamente
son parte del colapso a gran escala de la nube, es decir, ellas mismas estan cayendo hacia

los minimos de potencial a gran escala.

Volviendo al tema que compete a este trabajo, el papel del momento angular en escalas tanto
de nubes como de cores densos no ha sido del todo estudiado, asi como tampoco su importancia

en los procesos de fragmentacion y formaciéon estelar. En particular, se estudiara la importancia

del momento angular en estos procesos bajo el enfoque del modelo de colapso jerarquico global.

Antes de pasar a describir en detalle los métodos seguidos en este trabajo y los resultados,
se hara una breve revision de lo métodos numéricos ocupados en los diferentes tipos de codigos

que usualmente se usan en la descripcion del medio interestelar.
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CAPITULO

Métodos numéricos SPH

Dado el reciente avance tecnologico y las cada vez mas pequenas limitaciones observacionales,
se ha optado por recurrir a las simulaciones numéricas en las diferentes ramas de la astrofisica.
En particular, las simulaciones han tenido una gran relevancia en el desarrollo teérico sobre el
medio interestelar, y por ende en el estudio de las nubes moleculares. Es por eso que en este
capitulo se describiran las caracteristicas de los cddigos SPH, que al igual que otros codigos,
describen al medio interestelar como un fluido, ademés de ser el tipo de codigo que se utilizé en
este trabajo. Otro tipo de codigos ampliamente usados son los basados en métodos de malla, en
sus variantes de malla adaptativa o fija, pero que no seran discutidos aqui. Para ver una breve

descripcion de estos codigos y los métodos numéricos que emplean, se puede el Apéndice A.

3.1. Cdbdigos SPH

Para esta seccién se tomard como referencia principal el Review de Monaghan [2005], aunque
el método haya sido descrito desde Gingold and Monaghan [1977], e independientemente el

mismo ano por Lucy [1977].

Hidrodinamica de particulas suavizadas o SPH por su siglas en inglés, es un método que,

como su nombre lo indica, consiste en obtener soluciones aproximadas a las ecuaciones de la
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dindmica de fluidos mediante el reemplazo del fluido mismo por un conjunto de particulas.

Desde el punto de vista matematico, las particulas representan puntos de interpolacion sobre
los que se calculan las propiedades del fluido. Mientras que en fisica, las particulas pueden
ademads ser tratadas como particulas materiales las cuales se comportan como cualquier otro
sistema de particulas.

Monaghan [2005] presenta seis ventajas de este método, y que se enlistan a continuacion.

1. El término de adveccion de las ecuaciones de la hidrodinamica se puede tratar de manera
exacta. Asi, si se conoce el valor de una cantidad A para cada particula y sus velocidades,

entonces el transporte de A en el sistema de particulas es exacto.

2. Si el fluido estd compuesto de dos materiales diferentes, cada uno descrito por su propio
conjunto de particulas, los problemas de interface pueden ser triviales en ocasiones, en

comparacion con la dificultad que pueden presentar en el esquema de diferencias finitas.

3. Este método conecta de manera natural al continuo y a la fragmentacion. De ahi su

aplicacion a problemas de fracturacion en materiales sélidos.

4. Como cuarta ventaja se tiene que la resolucion se puede hacer depender de la posicion y

el tiempo, lo que resulta muy atractivo en campos como la geofisica o astrofisica.

5. En cuanto a ventajas computacionales, dado que los calculos sélo tienen lugar donde esta
la materia (las particulas) y no en todo el espacio, se tienen entonces una reduccion en

almacenamiento y calculo.

6. Finalmente, debido a la similitud de este método con la dindmica molecular, es posible en

ocasiones introducir procesos fisico complejos con relativa facilidad.

Si bien la idea de un fluido formado de particulas es facil de visualizar, el problema no tan
obvio reside en qué tipo de interacciones entre las particulas logran reproducir la dinamica de
un fluido. La idea propuesta por Gingold, Monaghan y Lucy, e impulsada por otros métodos
estadisticos, fue derivar las ecuaciones de movimiento usando una técnica de estimacién basada
en un kernel, y asi estimar las densidades de probabilidad a partir de una muestra. Hacer una
interpolacién permite estimar el valor de funciéon en cualquier punto usando valores de la funcién
en la posicion de las particulas, y para garantizar que dicha funcién sea diferenciable, entonces

el kernel también debe serlo.
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Un concepto importante a tener en cuenta es la longitud de suavizado de una particula, la
cual puede o no ser la misma para cada particula del fluido, y que en la practica consiste en la
definicién del nimero de vecinos de una particula las cuales tendran influencia en el calculo de
alguna cantidad para la particula de interés.

Por otro lado, si bien las ventajas del método son claras, ha siso también criticado por su
falta de precisién para resolver choques, en comparacién con los resultados obtenidos al utilizar
los conocidos Riemann solvers. Sin embargo, Monaghan [2005] senala que, aunque el método de
particulas no pueda resolver bien los choques, lo relevante es poder recrear los valores pre y pos
choque de las variables fisicas de interés, lo que si es posible con SPH.

Aunque el método SPH es directamente aplicable en astrofisica (pues se suele simular al
medio interestelar como un fluido), en las siguientes lineas s6lo nos concentraremos en explicar

los fundamentos del método y como se pueden reescribir las ecuaciones en este esquema.

3.1.1. Interpoladores sumatorios y sus kernels

La interpolacién en el esquema SPH de una cantidad A, la cual es una funcién de las

coordenadas espaciales, esta basada en el interpolador integral

Ai(r) = / AW (r — r')dr (3.1)
donde W es el kernel y dr’ es un elemento de volumen diferencial. Si el kernel es una funcién
delta entonces se recupera A de manera exacta, aunque en la practica el kernel es una funcién
que tiende a la funcion delta a medida que la longitud de suavizado h tienda a cero. Gingold and
Monaghan [1977] utilizaron un kernel Gaussiano de la forma W (z, h) = exp(—2?/h?)/(h\/T),
mientras que Lucy [1977] utiliz6 otro de la forma W (r, h) = 105/(167h®)(1 — r/h)*>(1 + 3r/h)
en 0 < r < hy cero en otro caso. Sin embargo, el kernel mas comin se basa en los M,, splines,
que son funciones por partes continuas con soporte compacto, es decir, que decaen a cero en
una distancia finita, y cuyas derivadas hasta (n — 2) son también continuas.

De entre los M,, splines el mas usado es My, al que también se le llama spline ctibico, ya que
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es un polinomio ciibico por partes, que tiene la forma

(2= —4(1—¢q)*], para 0<q<1,
My(x) = %(2 —q)°, para 1< q<2, (3.2)
0, para q > 2.

Para aplicar una interpolacion a un fluido, primero se divide es pequenos elementos de masa,
de modo que el elemento a tendra una masa m,, densidad p, y posicion r,. El valor de A para

la particula a se denota entonces como A,. La interpolacién integral se puede escribir como

7

/ ?é:/;p(r,)dr/, (3.3)

donde el elemento de masa es pdr . Para el caso de un conjunto de particulas discretas entonces

el interpolador sumatorio se escribe como
Ap
Ag(r) => mpy—W(r — 1y, h), (3.4)
b Pb
donde la suma se lleva a cabo sobre todas las particulas. En la practica, la suma sélo se realiza

sobre los vecinos, ya que W cae rapidamente con la distancia. Asi, por ejemplo, si A es la

densidad p, entonces la interpolaciéon toma la forma
p(r) = mpyW(r — 13, h). (3.5)
b

Dado que las ecuaciones de la dindmica de fluidos tienen la forma

dA
o = f(A7 VA, I'), (36>
dt

donde J 5

es la derivada Lagrangiana o derivada que sigue al movimiento, resulta de interés conocer cémo

se escriben las derivadas de una interpolacién. En particular, se expondra aqui el caso de la
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3.1 Coédigos SPH

primera derivada.
Como se mencioné antes, si W tiene la caracteristica de ser diferenciable, una manera sencilla
de aproximar la primera derivada es escribiendo
0A, Apd W

Sin embargo, si A es constante en todo el fluido, la ecuacién 3.8 no se cancela en la forma en la
que esta escrita. Una manera sencilla de asegurarse que efectivamente se cancele cuando A es

constante es escribir

JA 1 (6((1)/1) _A(5<D>7 39)

Sr @ ox ox

donde ® puede ser cualquier funciéon diferenciable. Incluyendo 3.9 en 3.8, entonces se tiene

JA\ 1 , W
(), = @ S a0, 310

con Wy, = W(r, — rp, h). Se pueden hacer muchas elecciones para ®, pero una forma simple es

escoger ¢ = 1, entonces se tiene

5Wab
3.11
6% zb: (5:r:a ( )
o escoger ® = p, de modo que
5Aa 1 (5Wab
. Ay — A, . 3.12
0%q  Pa Zb:mb( ’ ) 0% (3.12)

Finalmente, algo que conviene saber escribir en el esquema SPH es una divergencia. Por
ejemplo, en el caso de la ecuacién de continuidad (o ecuacién de convergencia como la llama

Monaghan [2005]) se escribe como

y que dadas las dos opciones para ® presentadas aqui, se puede escribir 3.13 como

dp,

= p Y T - VW, (3.14)

b Pb
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dpq
dt

= Zmbvab : vaVVabu (315)
b

con vy, = v, — vp. Para ver derivadas de orden superior se puede consultar a Monaghan [2005].
Con estas reglas para reescribir las ecuaciones en el esquema SPH se pueden incluir otros
procesos en las simulaciones tales como transferencia de calor. A medida que se escriben las
ecuaciones se deben tener en cuenta las leyes fisicas del proceso que se quiere describir. Asi, por
ejemplo, en el caso de la transferencia de calor, las ecuaciones se deben escribir considerando
que el calor siempre fluye de un cuerpo ”caliente” a uno "frio”.
Finalmente, algunos ejemplos de cédigos SPH que han sido usados en la simulacién de nubes

muleculares son:

Gu1zMO (http://www.tapir.caltech.edu/~phopkins/Site/GIZMO.html)

GADGET-2 (https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/gadget/), utilizado en este traba-

jo.

PHANTOM (https://phantomsph.bitbucket.io/)

monash.edu.au/~dprice/ndspmhd/index.html)

Cabe mencionar que ahora existen c6digos que recogen las ventajes de los codigos de malla y de
los c6digos SPH, como es el caso del cédigo AREPO (https://arepo-code.org/about-arepo),
donde se tiene una malla que es capaz de moverse y deformarse.

En el capitulo siguiente se describen mas en detalle las caracteristicas de la simulacién asi
como la metodologia que se siguié para estudiar al momento angular especifico en los clumps

detectados dentro de la simulacion.
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CAPITULO

Metodologia

En este capitulo se describiran los métodos empleados en el estudio de la evolucion del
momento angular especifico para los clumps seleccionados dentro de la simulaciéon, describiendo
las caracteristicas de la misma, asi como la manera en la que se determinaron las propiedades

fisicas de los clumps tales como el radio y momento angular especifico.

4.1. Datos numéricos

4.1.1. La simulacion

Para este trabajo se empleé una simulaciéon SPH (ver Seccién 3.1), la cual se describe
ampliamente en Heiner et al. [2015]. Fue realizada mediante el c6digo GADGET-2 [Springel
et al., 2001], con 2963 &~ 2.6 x 107 particulas dentro de una caja de 256 pc por lado. La masa
de cada particula se fijo en 0.06 My, por lo que la masa total en la caja resulta 1.58 x 10°
Mg v la densidad promedio es de 3 cm™>. En esta versién se incluyé una prescripcién para
los sinks (particulas estelares) de Jappsen et al. [2005], fijando la densidad umbral para la
formacién de un sink en 3.2 x 10® ng, con ng = 1 cm~3. De igual manera se incluyeron procesos
radiativos de enfriamiento y calentamiento de Vazquez-Semadeni et al. [2007], al igual que

un algoritmo rpSPH de Abel [2011], el cual reporta mejoras en el manejo de inestabilidades
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fisicas tales como Kelvin-Helmholz y Rayleigh-Taylor, eliminando varios efectos no fisicos que

presentan los codigos SPH estandar. Por otro lado, no se incluyeron efectos del feedback estelar.

La temperatura inicial fue fijada en 730 K; tales condiciones simulan el ambiente en un brazo
espiral de la galaxia.

La simulacién comienza con la aplicacion de turbulencia en el espacio de Fourier que después
se deja decaer. En este caso la turbulencia estd compuesta por modos puramente selenoidales
con numeros de onda que van de k = 1 a k = 4, aplicados durante los primeros 0.65 Myr. Para

este tiempo, la dispersiéon de velocidades méxima alcanzada es o ~ 18 km s .

4.1.2. Definiciéon y busqueda de clumpss

Como se ha visto en el Capitulo 2.1, las nubes presentan estructura, por lo que es necesario
establecer una manera de definirla dentro de la simulacion. Numéricamente definiremos a un
grumo o clump como el conjunto conexo de particulas para que la densidad minima corresponda
al umbral de densidad seleccionado alrededor de un maximo local de la densidad. Los clumps
definidos de esta manera pueden a su vez contener subestructura, por ejemplo, niicleos densos,
que se encuentran completamente por arriba de la densidad umbral.

Para buscar y seleccionar los clumps bajo la definicién dada previamente, se hizo uso de

un algoritmo de bisqueda de clumps (clump-finding algorithm) descrito en Camacho et al.

[2016], y que consiste en lo siguiente. Primeramente, se encuentran todas aquellas particulas que
posean una densidad mayor a la densidad umbral (ny,). De entre estas particulas se selecciona
aquella con la densidad mas alta asigndndole el niimero uno y todas aquellas particulas que se
encuentren dentro de una longitud de suavizado de esta particula seran asignadas al clump con
el mismo numero. Dentro de las particulas asignadas al clump se encuentra a la particula con la
siguiente densidad mas alta y de igual forma se incluyen al clump las particulas dentro de su
longitud de suavizado y que no han sido agregadas previamente. El proceso se repite hasta que
no quedan mas particulas en esa regién que se encuentren por arriba de la densidad umbral. Si
aun quedan particulas sin asignacion a un clump, implicard que estas se encuentran en otra
region de la caja, por lo que se tomara a la particula sin asignar con la mayor densidad para
definir el clump nimero dos, repitiendo el proceso hasta que todas las particulas que cumplan
la condicién estén asignadas a un clump. En la Fig. 4.1 se presenta un esquema de la forma en

la que opera el algoritmo de busqueda de clumps.
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~ Figura 4.1: Esquema 2D de la operacion del algoritmo de busqueda de clumps utilizado. Primero, se

detectan todas las particulas que poseen una densidad por arriba de cierta densidad umbral (particulas
azules), escogiendo a la mas densa de entre ellas (particula 1) que definira al clump 1. Todas las particulas
dentro de su longitud de suavizado seran asignadas al clump 1 (particulas rosa), para seleccionar después
a la siguiente particula mas densa (particula 2) y repitiendo el proceso hasta que todas las particulas
azules son asignadas.
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4.1.3. Muestra de clumps

La muestra de los clumps a estudiar se seleccioné a partir de tres tiempos en la simulacién,
antes y después de la formacion de sinks. Los tiempos corresponden a t = 14.60, 19.78 y 19.92
Myr, donde los dos tltimos corresponden a dos capturas (snapshots) consecutivos. La diferencia
entre snapshots es entonces ~ 0.13 Myr.

Se aplico el algoritmo de busqueda de clumps sobre la caja numérica completa para los
siguientes umbrales de densidad ny, = 103, 3 x 103, 10%, 3 x 10*, y 10°ny. De los clumps
encontrados so6lo se seleccionaron aquellos que contaran con un ntimero mayor a 80 particulas
para garantizar que estuvieran bien resueltos. Esto porque la longitud de suavizado se tomé de
tal manera que incluyera a 40 particulas vecinas, de manera que nuestro criterio de seleccién de
clumps corresponde al doble del volumen de suavizado.

Como se mencion6 anteriormente, la masa de las particulas m,, se fijé en 0.06 Mg, de manera
que la masa en gas de un clump serd My,; = N.m,, donde N, es el nimero de particulas que
conforman al clump. A tiempos tempranos en la simulacién, cuando atiin no ha comenzado la
formacion de sinks, toda la masa de los clumps estara contenida en forma de gas. Para tiempos
posteriores a la formacion de sinks, algunos clumps habran colapsado para formar objetos
estelares y serdn afectados por el feedback estelar. Dado que la simulaciéon no incluye efectos
del feedback, es necesario establecer un criterio para evitar tomar en cuenta a los clumps cuya
eficiencia de formacién estelar (SFE por sus siglas en inglés) sea mayor a cierto valor, para
los cuales, el efecto del feedback no puede ser despreciado. Para este trabajo requerimos que

nuestros clumps cumplan la condicién

Eficiencia de formacién estelar

M. M,
Mtot B M* + Mgas

< 50 %, (4.1)

donde M, es la masa contenida en estrellas (sinks). Un sink serd asociado con un clump si este
se encuentra dentro de la caja definida por las posiciones minima y maxima de las particulas
que lo conforman, en cada eje coordenado, y sera considerado en el calculo de la SFE como una
contribucién en M,.

Por otro lado, teniendo nuestra muestra de clumps y con el fin de estudiar la evolucién del
momento angular especifico, se rastrearon clumps de manera Lagragiana, es decir, inicialmente

definidos como un mismo conjunto conexo de particulas SPH, en dos casos diferentes: para
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cinco de los clumps mas masivos definidos a diferentes umbrales de densidad y que forman
parte de una misma nube madre; y para cinco clumps definidos al mismo umbral de densidad
sobre diferentes regiones de la caja. Tomando ventaja de las propiedades de un c6digo SPH
y conociendo el “nombre” o identificador de cada particula (ID), se rastrearon las particulas

que conforman a un clump a tiempos tanto anteriores como posteriores al momento en el que

fueron detectados, calculando el momento angular especifico y el radio en cada paso de tiempo.

El rastreo se llevo a cabo por un periodo de 2.65 Myr, que representan 20 snapshots en la
simulacién.

Finalmente, se identificaron dos clumps al tiempo ¢t = 19.92 Myr para los que se aplicé el
algoritmo de busqueda de clumps por umbral de densidad sobre la misma regién del espacio
por algunos snapshots. Se fij6 la misma densidad umbral ny, = 10% cm?® para todos los tiempos,
de manera que el clump era capaz de crecer, ya fuera gradualmente, por acreciéon continua de
material, o mediante la incorporacién de otro clump maéas pequeno. A medida que la densidad
maxima de un clump aumenta por contraccién gravitacional, es probable que en algiin momento
el clump forme sinks. Cuando una particula SPH cae en un sink, pasa a tener un nimero
de identificacién negativo con el mismo valor que el nimero de identificaciéon del sink, pero
mantiene su nimero de identificacién original en un ID secundario. Pese a que estas particulas
visualmente desaparecen, pueden ser rastreadas por su ID secundario. Sin embargo, al caer a un
sink, se congelan en el espacio. Es por esto que, tras comenzar a formar sinks, a cada paso de
tiempo se deben eliminar del clump las particulas SPH que caen a un sink, lo que provoca una
pérdida de masa en gas.

A manera de ejemplo, en la Fig. 4.2 se presenta un muestra de clumps que fueron detectados
con diferentes umbrales de densidad al mismo tiempo en la simulacién (t = 19.92 Myr), y que
forman parte de la misma nube madre. Se puede ver que los clumps detectados poseen diferentes

morfologias y tamaifios.

4.2. Parametros fisicos

En esta seccion se explicara mas a detalle la manera en la que fueron calculados los parametros

fisicos de los clumps, tales como la masa (ver Seccién 4.1.3), radio y el momento angular especifico.
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~ Figura 4.2: Muestra de clumps detectados a diferentes umbrales de densidad al mismo tiempo t ="
19.92 Myr. Los ejes corresponden a las coordenadas espaciales en pc, mientras que la densidad numérica
se aprecia mediante el cédigo de color. Las densidades umbrales corresponden a (a) n;, = 10%n, (b)
nen = 3 x 10%ng, (€) ng = 10*ng, (d) ny, = 3 x 10%ng y (e) ny = 10°ng. Los clumps son parte de la
subestructura de la misma nube madre. Como se puede ver, las morfologias son variadas.
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4.2.1. Estimacion del radio

Como se puede ver en la Fig. 4.2, debido a la forma amorfa que suelen tener los clumps,
establecer un radio puede resultar ambiguo. Como una primera aproximacion, el radio ha sido
calculado como la raiz cibica del volumen total del clump determinado a partir de la densidad
de cada una de las particulas que conforman al clump, es decir, R = (3V/ 47r)1/ 3. Siguiendo
a Camacho et al. [2016], para un conjunto discreto de particulas el volumen total puede ser

calculado como sigue

Volumen de un clump a partir de las particulas SPH que lo componen

Debe notarse que esta manera de calcular el radio sélo aplica en el caso de particulas
“conectadas”, o dicho de otro modo, para el tiempo en el que el clump fue detectado. Durante el
rastreo de los clumps definidos como conjunto Lagrangiano de particulas, las particulas se alejaran
unas de otras de modo que el radio calculado a partir de la Ec. 4.2 no reflejara la verdadera
extension del clump, pues otras particulas que inicialmente ese encontraban en el exterior del
clump pueden posteriormente ingresar a él. En este caso, el radio serd determinado como el
promedio geométrico de las maximas diferencias en posicion de las particulas constitutivas del

clump, dividido por dos, sobre cada eje coordenado. Esto es,

Radio para clumps rastreados en el tiempo

- L L\
<$max Tmin " Ymaz — Ymin % Zmaz me) . (43)

2 2 2

4.2.2. Calculo del momento angular especifico

El momento angular especifico, j, serda calculado a partir de los vectores de posicion y
velocidad de cada particula del clump, calculados con respecto al centro de masa del mismo; es

decir,
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Momento angular especifico del clump con respecto a su centro de masa

L= rem X PpcMm =rceMm X mpVceM, (44)

donde el subindice C'M representa a las cantidades medidas con respecto al centro de masa.

Asi, el momento angular especifico estard dado como L/Myqs.

Es conveniente mencionar que en algunos casos durante el rastreo de los clumps, las particulas
pueden cruzar las fronteras peridédicas de la caja numérica, de modo que una parte del clump
puede encontrarse del otro lado de la caja a un cierto tiempo. Para evitar los errores que
introduce este efecto numérico sobre 7, el clump es trasladado al centro de la caja mediante una

transformacién de coordenadas.

4.2.3. Disipaciéon del momento angular intrinseco del cédigo

Es bien sabido que los codigos de particulas SPH introducen diferentes tipos de disipacion
no fisicos con el objetivo de resolver las interacciones entre particulas. Para conocer el grado de

disipacién intrinseco de la simulaciéon hemos calculado el momento angular de la caja completa

con respecto al origen de coordenadas para tres tiempos diferentes: 13.28, 13.94 y 14.60 Myr.

La diferencia entre cada tiempo corresponde a 5 snapshots de la simulacion. Se encontrd una
pérdida del 5.8 % durante los 10 snapshots de prueba. Pese a esta pérdida sistemédtica, creemos
que nuestros resultados no se veran afectados ya que la pérdida de momento angular observada
en las nubes recorre varios érdenes de magnitud (ver Fig. 1.1). Por esta razon, ignoraremos los

efectos de la disipacién numérica.
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CAPITULO

Resultados

Para discutir los resultados, los casos tanto de medicién del momento angular especifico a
tiempos fijos en la simulacién, asi como del rastreo de los clumps, seran divididos en secciones

individuales, para después compararlos entre si y dar paso a la discusion.

5.1. Momento angular especifico a tiempos fijos en la
simulacién

En la Fig. 5.1 se ha graficado el momento angular especifico contra el radio a tiempos fijos en

la simulacion, para compararlos después con el ajuste realizado a partir de las observaciones. Se

puede ver que nuestras muestras de clumps parecen tener un tendencia similar a las observaciones.

Se puede observar también que, a tiempos tempranos en los que la simulacién no ha formado
sinks, la muestra de clumps densos es significativamente mas pobre comparada con tiempos
posteriores a la formacion de sinks. Esto se debe a que a estos tiempos existen pocos clumps con
las densidades requeridas. Por otro lado, el codigo de color representa los valores del llamado

cociente de Larson y del pardmetro virial, dados por
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5.1 Momento angular especifico a tiempos fijos en la simulacién
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~ Figura 5.1: Relacion entre el momento angular especifico y el radio para la muestra de clumps selec-" b:.o
cionada. El cédigo de color representa los valores para el cociente de Larson y el parametro virial. Los c
tiempos para cada muestra son (a) y (b) para ¢t = 14.60 Myr, (c) y (d) para t = 19.78 Myr, (e) y (f) para ©
t = 19.92 Myr. La linea negra representa el ajuste hecho a las observaciones mientras que la linea roja _8
es el ajuste a los datos, siendo esta ultima mas empinada. c
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5.2 Evolucion del momento angular especifico
IRVA

Cociente de Larson y Pardametro virial

respectivamente, donde la expresion para o,/ R'/? ya ha sido discutida previamente en el Capitulo
2. Si bien estas férmulas representan un método observacional para estimar estos parametros,
en una simulacién numérica conocemos cada una de las componentes de la velocidad de cada
particula, por lo que la dispersién de velocidades (o) es medida como
N —\2

o — 2 (‘R[_ v) 7 (5.2)
siendo v la velocidad promedio de las particulas, vi la velocidad individual de cada particula y
N el nimero total de particulas en el clump. Ambos parametros en 5.1 son tradicionalmente
interpretados como una medida de cantidad de energia cinética respecto de la energia gravi-
tacional. Se puede ver en la Fig. 5.1 que aquellos clumps que se encuentran por arriba de la
relacion observacional, es decir, que poseen un valor de 7 mas grande, tienden a tener también
los valores mas grandes para estos parametros. Interpretando a la dispersion de velocidades o
como una muestra de la rotacion, entonces las particulas en estos clumps giran mas rapido y
por ende poseen un valor de 7 mas grande. Por otro lado, no debemos olvidar que el movimiento
de las particulas no necesariamente involucra rotacion, sino que puede tratarse de movimientos

de contraccién, expansion o de cizalla (o deslizamiento).

5.2. Evolucion del momento angular especifico

Para seguir la evolucion del momento angular especifico a partir de la muestra de clumps
seleccionada (Sec. 4.1.3), se realiz6 el mismo célculo que para la seccién anterior estimando j y
R pero a través de varios snapshots de la simulacién, equivalentes a algunos Myr. Esto se hizo
tanto para clumps definidos como un conjunto Lagrangiano de particulas (masa fija), como para
clumps definidos sobre el mismo umbral de densidad a cada paso de tiempo. Los resultados se

presentan a continuacién.
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5.2 Evolucion del momento angular especifico
IRVA

5.2.1. Seguimiento de un conjunto Lagrangiano de particulas

5.2.1.1. Seguimiento hacia el pasado de subestructuras Lagrangianas de un mismo

clump

Se identificaron cinco clumps definidos a diferentes densidades umbrales al tiempo ¢t = 19.9
Myr, los cuales forman parte de la misma nube madre. Definidos como el mismo conjunto inicial
de particulas, se rastrearon estos mismos cinco clumps a tiempos anteriores al tiempo de su
deteccion; es decir, hacia el pasado. El rastreo se llevé a cabo por un periodo de 2.66 Myr. En
la Fig. 5.2 se puede ver la evolucién de uno de estos clumps, que inicialmente fue detectado con
un umbral de densidad de ny, = 10*ny. A medida que nos vamos més atras en el tiempo, las
particulas del clump comienzan a dispersarse y a disminuir su densidad, mostrada en el c6digo
de color. La evolucién de j se presenta en la Fig. 5.3b, mientras que el esquema grafico en 2D de
los clumps se puede ver en la Fig 5.3a. Se puede apreciar que los clumps definidos con umbrales
de densidad mayores se encuentran en regiones mas internas del clump y poseen valores mas
pequenos de j. El clump de la Fig. 5.2 corresponde al clump en color morado de la Fig. 5.3b.
Dado que el rastreo se realizé hacia atras en el tiempo, la direccion de la evoluciéon temporal en
la Fig. 5.3b es de derecha a izquierda, donde el punto en el extremo izquierdo de cada traza
corresponde al tiempo en el que los clumps fueron detectados.

Se pueden identificar dos periodos de evolucion principales: un periodo temprano con una
evolucon a lo largo de una pendiente similar a la relacion dada por las observaciones y uno
tardio a 7 aproximadamente constante. La evolucién a j constante se da cuando el clump es
ya muy compacto. El periodo de pérdida de momento angular se da cuando las particulas del
clump se encuentran dispersas. Solo el clump mas grande y definido con una densidad umbral
menor evoluciona con j ~ cte. durante todo el periodo de rastreo.

Esto abre paso a una primera consideracion. A medida que rastreamos el clump a tiempos
mas tempranos en los que las particulas se encontraban mas dispersas, es posible que otras
particulas que no formaran parte del clump definido en el futuro se encontraran en ese momento
mezcladas entre las particulas rastreadas. Llamaremos “particulas intrusas” a las particulas no
rastraedas que se encuentran dentro de la caja definida por las posiciones minima y maxima en
cada eje coordenados de las particulas rastreadas. Si el niimero de particulas intrusas llega a ser
una fraccién considerable del total dentro de la caja donde se encuentra el clump, las particulas
rastreadas pueden interactuar con las particulas intrusas intercambiando momento angular,

por ejemplo. Este tultimo efecto se refleja como una aparente pérdida de momento angular por
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IRVA

5.2 Evolucion del momento angular especifico

t=17.26 Myr t=17.93 Myr t=18.59 Myr t=19.25 Myr t=19.92 Myr

130 130 130 130 130

128 128 * 128
g z

126 126 126

128

126

n (cm™)

" Figura 5.2: Clump detectado al tiempo ¢ = 19.92 Myr con un umbral de densidad n;;, = 10*n, y rastreado -
a tiempos mas tempranos usando el mismo conjunto Lagrangiano de particulas. La diferencia entre el
tiempo inicial y final corresponde a 20 snapshots de la simulacion. Se puede ver la contracciéon de clumps
a medida que pasa el tiempo, incrementando la densidad de sus particulas mostrada en el cédigo de
color.

parte de las particulas rastreadas. Con el objetivo de estudiar el efecto de las particulas intrusas
sobre la dinamica del clump, se definié un paralelepipedo que encierra al clump y cuyos lados
coinciden con las coordenadas minima y méaxima de las particulas en cada eje coordenado. Se
calculd el porcentaje de masa que ocupan las particulas intrusas dentro de la caja, como se
puede ver en la Fig. 5.4. Comparando visualmente con la Fig. 5.3b, se puede ver que los tiempos
donde ocurre la caida en porcentaje de la masa en particulas intrusas corresponden a tiempos
de evolucién con j constante.

Una posible conclusién a partir de este resultado es que, una vez la dinamica del clump
estd dominada por un tnico conjunto de particulas, entonces j permanece constante durante
la evoluciéon. Esto da paso a pensar que el mismo conjunto de particulas puede evolucionar
conservando su momento angular como se esperaria de la teoria, mientras que el “problema” de
pérdida de momento angular aparece cuando las particulas que lo conforman tienen contrapartes
con las que intercambiar (y perder) momento angular, como se verd mas adelante. El clump azul,
por lo tanto, pese a que posee un numero muy grande de particulas intrusas, es suficientemente

grande y masivo como para que la dinamica siempre esté dominada por sus propias particulas y
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5.2 Evolucion del momento angular especifico

IRYA
| 25 | - ny=103n0(1)
86 10 J - nu=3x103n0(2)
5 | 1 -e nw=10%n0(3)
- 1024E - ng=3x10%ny(3)
84 '-I' 3 Ny, = 105n0(3)
NU) ] —— Observations
83 23 |
> g 10
82 ngy = 103, : i
i ng =3 x 1030y 1022 3
81 + Ny =10%, g
80 ¢ m=3x 10%ny 1
ney = 10°ng 1021‘§
| | | | | | ‘ ‘ T — T — T
249 250 251 252 253 254 255 256 1071 10° 10!
X R(pc)
(a) Estructura interna (b) Evolucién de j

~ Figura 5.3: (a) Muestra de clumps detectados usando diferentes umbral de densidad dentro de una misma -
nube madre. Los clumps detectados con umbrales de densidad mas grandes son parte de la estructura
interna de la nube. (b) Rastreo de los cinco clumps en (a) detectados a ¢t = 19.92 Myr. La direccion
de la evolucién temporal es de derecha a izquierda, donde el punto al extremo izquierdo de cada traza
representa el tiempo en el que fueron detectados. Se puede apreciar una pérdida de j para clumps cada
vez mas densos y compactos. A tiempos tempranos los clumps evolucionan con una pendiente similar a
la de las observaciones para entrar después en un periodo de conservacion de j.
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Snapshot

~ Figura 5.4: Porcentaje de particulas intrusas dentro de la caja que encierra al los clumps de la Fig. 5.3b "
definida a partir de las coordenadas minima y maxima de las particulas del clump en cada eje coordenado.
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evolucione siempre a j constante.

Por otro lado, la aparente pérdida de momento angular se pudo haber dado por la transferencia
de momento angular a las particulas intrusas o particulas circundantes, lo que implica que el
mecanismo de transferencia es de vital importancia para recuperar la pendiente tipica observada.

Maés adelante se estudiara el caso de la evolucion de un clump pero definido a partir del
mismo umbral de densidad en cada paso de tiempo sobre una misma region, donde la masa
no es fija, y donde le evolucién es completamente diferentes a los clumps estudiados hasta el

momento.

5.2.1.2. Seguimiento hacia el pasado de diferentes clumps definidos al mismo um-
bral de densidad

La evolucién de cinco clumps detectados en diferentes regiones de la simulacién con el mismo
umbral de densidad ny, = 3 x 10%ng al tiempo ¢ = 19.9 Myr se muestra en la Fig. 5.5. Se
puede ver como dos de los cinco clumps (en color cian y morado) tienen un comportamiento
similar al de los clumps del caso anterior para una misma nube madre, donde hay un periodo
de pérdida de momento angular especifico seguido de un periodo de evoluciéon a j constante. Sin
embargo, se observan fluctuaciones significativas de un clump a otro, algunos de ellos incluso
incrementando ligeramente su momento angular especifico durante la contraccion. Comparando
con la Fig 5.3b, en donde las subestructuras densas del mismo clump tienen comportamientos
mas similares entre si, se infiere que las subestructuras de un clump comparten la tendencia
general de su estructura madre, con menor variacién que la que se da entre clumps diferentes,

separados espacialmente.

5.2.1.3. Seguimiento hacia el futuro de subestructuras Lagrangianas de un mismo

clump

El dltimo caso de seguimiento de clumps definidos Lagragianamente es el rastreo de clumps
pero a tiempos posteriores al momento en el que fueron detectados. Se tomaron dos clumps al
tiempo t = 17.2 Myr y se siguieron hacia el futuro. La evolucién visual para uno de estos clumps
se encuentra en la Fig. 5.6. A medida que el tiempo pasa, algunas particulas del clump parecen
dispersarse, mientras que al mismo tiempo, una regiéon del clump parece colapsarse volviéndose
mas densa de acuerdo al codigo de color. Por otro lado, debido al tipo de rastreo a tiempos

posteriores, el clump puede formar un sink o ser afectado por un sink cercano, al que pueden
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y
10251 —— Observations
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~ Figura 5.5: Evolucion del momento angular especifico de cinco clumps detectados el tiempo ¢t = 19.92
con densidad umbral de n;;, = 3 x 103n, seguidos hacia el pasado por 20 snapshots de la simulacién o
2.7 Myr. La direccién de la evolucién es de derecha a izquierda donde el punto en el extremo izquierdo
de cada traza corresponde al momento en el que fueron detectados.

caer las particulas SPH, congeldndolas en el espacio como se describié en el Cap. 4. Esto causa
una aparente pérdida de masa en gas en el clump. Por esta razon, decidimos realizar el rastreo
unicamente hasta el momento en el que las particulas del clump caen en un sink, reduciendo el
seguimiento de 20 a 10 snapshots, o 1.32 Myr.

En la Fig. 5.7 se muestran las trazas de evolucion para estos dos clumps, donde el sentido
de evolucién temporal es de izquierda a derecha. Mientras que el clump en color azul parece
ganar momento angular especifico, el clump en color cian parece perderlo a lo largo de todo
el tiempo de prueba. Sin embargo, ninguno de los clumps tiene un cambio abrupto como los
mostrados en la Sec. 5.2.1.1, lo que sugiere que la dinamica de este conjunto de particulas estd ya
siempre dominada por las interacciones entre ellas mismas. Es decir, que evolucionan de manera
esencialmente independiente de su entorno, y, por lo tanto, conservando aproximadamente su

momento angular.
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5.2 Evolucion del momento angular especifico

IRVA
t=17.26 Myr t=17.93 Myr t=18.59 Myr t=19.25 Myr t=19.92 Myr
35.0
32.5
z
30.0
215
25.0
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" Figura 5.6: Clump detectado al tiempo ¢ = 17.26 Myr con densidad umbral de n;, = 10%n, y seguido
hacia el futuro por un periodo de 2.7 Myr. Se puede ver como una regién en el clump se colapsa mientras
que algunas particulas en el periferia tienden a dispersarse.

25 | —&= ng, = 103n,
10 - nyp=3x10%ng
—— Observations
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1021
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~ Figura 5.7: Evolucion del momento angular especifico para dos clumps detectados al tiempo ¢t = 17.2°
Myr con umbrales de densidad de n;, = 103ng y ny, = 3 x 103ng. Se rastrearon por un periodo de 10
snapshots o 1.32 Myr. La direcciéon de la evoluciéon es de izquierda a derecha, donde el punto en el
extremo izquierda representa el punto en el que fueron detectados.
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5.2 Evolucion del momento angular especifico
IRVA

t=19.52 Myr t=19.65 Myr t=19.78 Myr t=19.92 Myr

4x10° 6x10° 10°

n (cm™3)

" Figura 5.8: Evolucién de un clump detectado con un umbral de densidad n;;, = 3 x 103n por un periodo -
de 0.4 Myr. En este caso, el algoritmo de bisqueda de clumps fue aplicado sobre la misma region y
bajo el mismo umbral de densidad en cada paso de tiempo. El tiempo entre imagenes corresponde a un
snapshot de la simulacién o 0.13 Myr.

5.2.2. Seguimiento de un clump definido como objeto conexo sobre

un umbral de densidad

En la Fig. 5.8 se muestra la evolucién visual de un clump definido en todo momento utilizando
el algoritmo de busqueda de clumps sobre la misma regiéon para una misma densidad umbral
ny, = 3 X 10%ng. Es decir, en este caso, el conjunto de particulas SPH que lo componen no
es Lagrangiano y, a medida que el tiempo pasa, el clump se mueve y crece, incrementando su
masa asi como la densidad de sus particulas, como lo indica el c6digo de color. En la Fig. 5.9 se
muestra la evolucion de j a medida que el clump crece en tamafo. Para este clump en particular,
el incremento tanto en radio como en momento angular especifico parece darse a lo largo de la
relacion establecida por las observaciones. Contrario al comportamiento de los clumps seguidos
como conjunto Lagrangiano de particulas, este clump crece rapidamente mientras que regiones
en su interior colapsan localmente. Es por esto que el seguimiento se hizo s6lo durante cuatro
snapshots de la simulacion, antes de que el clump desapareciera probablemente al formar un
sinks.

Esta manera de seguir a los clumps es equivalente a como serian observados en la practica,
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25 j ® t=19.52 Myr
10 t=19.65 Myr

1 e t=19.78 Myr
71 © t=19.92 Myr
24

10 J —— Observations

101 10°
R{pc)

~ Figura 5.9: Evolucién del momento angular especifico de un clump definido a partir de la misma densidad
umbral n;, = 3 x 1031, en cada paso de tiempo. A medida que el tiempo pasa el clump crece y se hace
mas masivo, mientras que tanto el radio como j crecen sobre la relacién tipica establecida por las
observaciones.

lo que refuerza la idea de que el problema del momento angular proviene de la manera en la que
observamos a los clumps, mientras que este desaparece si consideramos a un mismo conjunto de

particulas dominadas por su propia dindmica.

e
©
<
n
S
<}
o)
<}
o)
=
—
Q
=
=l
-
=)
o}
~
Q2
Q
n
@]
%
(&)
<
Q
Q
@]
-~
D
=
Q
o
@]
=
Q
9]
]
<
-
=
[}
o
of
=
z
9]
=
=
<}
o
b
S
k3
z
=)
20
<}
N

93




CAPITULO

Discusion

6.1. Interpretando los resultados

Se ha visto hasta ahora que los clumps definidos como un conjunto Lagrangiano de particulas
tienden a evolucionar con j constante durante el lapso en el que la dinamica estda dominada
por sus propias particulas SPH y por lo tanto hay poca interaccién con particulas intrusas,
mientras que evolucionan siguiendo la pendiente de las observaciones cuando las particulas estan
dispersas y el volumen que ocupan contiene una alta fracciéon de particulas intrusas. Por el
contrario, los clumps definidos con un mismo umbral de densidad recuperan el comportamiento
de los clumps muestrados en las observaciones. Por otro lado, del seguimiento de clumps hacia
el futuro en la Sec 5.2.1.3, se ve que durante la evoluciéon temporal la estructura no colapsa
de manera global o monolitica, ya que algunas particulas en la periferia se dispersan e incluso
disminuyen su densidad por debajo de la densidad umbral que inicialmente definia al clump.

De los puntos anteriores se puede concluir que el mecanismo de transporte de momento
angular hacia afuera del clump debe jugar un papel importante para recuperar la pendiente
obtenida de las observaciones, ya que cuando este mecanismo se lleva a cabo tinicamente entre
las particulas del mismo clump se tiene una evolucién con j constante. Esta idea es apoyada al
comparar con el porcentaje de particulas intrusas durante la evolucion. Cuando el porcentaje

esta por arriba de ~ 60 %, se transfiere momento angular hacia afuera del clump, recuperando

o4

n
Q
)
2]
2=
=
n
QO
i
n
Q
L |
Q
)
S
3]
-
()
S
oF
S
2
S
|




(.
X 6.1 Interpretando los resultados
IRVA

la pendiente tipica. Pero ademas, puesto que no todo el clump participa en el colapso, sino que
una parte se dispersa, es de esperarse que ocurra una redistribucién de momento angular de
tal manera que la regién que colapsa es precisamente aquella que ha perdido momento angular
durante la redistribucion.

En este sentido, es incorrecto pensar en un nticleo denso como el resultado del colapso
monolitico de una nube completa que se ha contraido hasta el tamafio del nicleo, conservando
el momento angular durante el proceso. Esto queda ejemplificado en la Fig. 5.3b, donde se ve
claramente que las estructuras mas internas y densas de la nube, evolucionan con valores de j mas
pequenos que las estructuras mas grandes. Asi mismo, observamos que, para el clump definido a
partir de un mismo umbral de densidad en cada paso de tiempo, j no parece conservarse, lo
que ahora es de esperarse siguiendo la idea de que el clump es capaz de crecer en masa y por
ende de intercambiar y redistribuir momento angular con sus alrededores. En otras palabras,
en la practica, cuando se observa a un clump definido por umbral de densidad de un tiempo a
otro, no se esta observando al mismo conjunto de particulas evolucionar, por lo que no es de
sorprenderse que su momento angular varie, pues el intercambio de particulas también implica
intercambio de momento angular. Esto nos regresa a la idea de que los nucleos densos solo
poseen una fracciéon del momento angular total de la nube madre.

El mecanismo de transferencia de momento angular tanto entre las particulas que componen
al clump como con las particulas intrusas, es incierto hasta cierto punto, pero es plausible que
la redistribucién interna de momento angular en los clumps estudiados pueda asemejarse al
mecanismo presente en los disco de acrecién. En los discos, el material que pierde momento
angular cae hacia las regiones mas internas del disco, mientras que el material que gana momento
angular tiende a moverse a la periferia del disco. Transfiriendo esa idea a la nubes, la region del
clump que colapsa tuvo que perder momento angular, mientras que las particulas en las faldas
del clump se dispersan llevandose consigo parte del momento angular.

Para poner a prueba esta posibilidad, hemos estudiado la evoluciéon del momento angular
de la parte densa y la parte difusa para la nube de la Fig. 5.6. A cada paso de tiempo se hizo
un conteo separado de las particulas con densidades mayores y menores que 10* cm ™3, y se
calcul6 el momento angular para cada grupo con respecto al centro de masa del clump completo,
con el objetivo de determinar si la parte mas densa que colapsa pierde momento angular. Los
resultados se muestran en la Fig. 6.1.

La Fig. 6.1a muestra el momento angular especifico para las particulas en cada rango de

densidad, apreciandose que las menos densas tienen valores de j varias veces mas alto que las
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~ Figura 6.1: (a) Evolucion del momento angular especifico sobre 10 snapshots de la simulacion para”
regiones tanto por arriba como por abajo de 10* cm~3 en el clump de la Fig. 5.6. (b) Evolucién del
momento angular total para el mismo clump en (a) y para el mismo intervalo de tiempo.

particulas més densas. Por su parte, la Fig. 6.1b muestra el momento angular total en cada grupo
de particulas, asi como su suma, apreciandose que las particulas de baja densidad contienen
casi la totalidad del momento angular del clump. Esto refuerza la idea de que son las particulas
con bajo momento angular especifico las que pueden caer mas profundo en el pozo de potencial
del clump, alcanzando mayores densidades.

Ademas, mientras J, el momento angular total, evoluciona de manera suave, se puede observar
un pico en la evolucion de j para las particulas densas. A primera vista podria pensarse que un
objeto con densidades por arriba de 10* cm ™2 deberia permaneceria ya gravitacionalmente ligado,
pero esto no es asi. Por el contrario, durante el seguimiento se puede ver un intercambio de masa
entre las regiones de baja y de alta densidad. Es decir, durante un periodo de aproximadamente
cinco snapshots de la simulaciéon (~ 0.66 Myr), la regién densa pierde y recupera masa para
evolucionar después de manera suave. Este comportamiento es consistente con que la parte
densa del clump inicialmente sea una fluctuaciéon de densidad turbulenta en el medio, y que
solo se liga gravitacionalmente hasta que el material se ha reacomodado adecuadamente en el
entorno para hacer al pozo de potencial suficientemente profundo. Este resultado es consistente
con Galvan-Madrid et al. [2007], donde se muestra que, dado un ambiente turbulento, no todas
la fluctuaciones de densidad alcanzan su masa de Jeans, necesaria para colapsar. Esos autores

se refieren a dichos cores como “cores fallidos”.
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6.2. Origen de la pendiente observada en la grafica j vs

R

A pesar de que se ha visto que la aparente pérdida de momento angular es el resultado
natural de la fragmentacion y colapso de la nube, aiin contintia pendiente la interpretaciéon
del valor numérico de la pendiente observada en la grafica j vs R. Previamente, Goodman
et al. [1993] presentaron una derivacién semianalitica para la dependencia del momento angular
especifico con el radio, obteniendo un valor de 1.5 para la pendiente, el cual es muy cercano
al obtenido por ellos de acuerdo a sus observaciones (~ 1.6) y al ajustado en este trabajo
para nuestra compilacién de datos observacionales (=~ 1.46; ver Sec. 1.1). Sin embargo, su
derivacién, basada en la hipdtesis de que las nubes se encuentran en equilibrio virial, adolece
de una importante contradiccion interna. En el resto de esta seccion repetimos y extendemos
su derivacion, haciendo notar la contradiccion, y mostrando como esta se resuelve si en lugar
de suponer equilibrio virial se supone que las nubes y sus clumps estan en proceso de colapso
gravitacional.

Suponiendo equilibrio virial, 2Fy = E,, en donde Ey = (3/2)Mo? es la energia turbulenta de
la nube, siendo M su masa y o su dispersién de velocidades unidimensional, y F, = ¢GM?/R
su energia gravitacional, con ¢ una constante geométrica del orden de la unidad (= 3/5 para
una esfera uniforme), Goodman et al. [1993] escriben

qGM
30% ~ R (6.1)
Nétese que o esta relacionada con el ancho de linea a potencia media Av mediante o =
Av/v/81n2. Introduciendo esta relacién en la ecuacién (6.1) se tiene ahora

3Av? _ qGM
8ln2 R

(6.2)

Por otro lado, se define S como el cociente entre la energia rotacional y la energia gravitacional,

5= E (1/2)[w*  1pw’R?
T E, ¢GM?/R 2qGM’

(6.3)

donde w es la velocidad angular e I = pM R? es el momento de inercia, con p otra constante

geométrica que toma el valor 2/5 para el caso esférico con densidad uniforme. Escribiendo a
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como 1 R
2 2
— R

se puede ver que el dltimo cociente del segundo miembro no es mas que el reciproco de la

(6.4)

ecuacion (6.2). Asi, sustituyendo (6.2) en (6.4) (es decir, introduciendo la suposicién de equilibrio

1R () (1) =

Goodman et al. [1993] encontraron que, para su muestra de clumps, 5 se mantiene aproxi-

virial) se obtiene

madamente constante con el radio, de manera que la ecuacién (6.5) arroja que

we <p(861i2)>1/2 AR”. (6.6)

Finalmente, escribiendo al momento angular como J = Iw = pM R*w y usando la ecuacién (6.6)
teniendo en cuenta la relacién de Larson Av oc R%%, Goodman et al. [1993] encuentran que
_ pMR*w _ R*R'?

J
== u X g & R32. (6.7)

J

De esta manera Goodman et al. [1993] recuperan la dependencia con R!'® que tipicamente
reportan las observaciones.

Sin embargo, como se describié en la Sec. 2.2.2, hoy en dia generalmente se acepta que las
relaciones de Larson han sido generalizadas por la relacion de Heyer et al. [2009], de manera
que la expresion mas general para la dispersién de velocidades es de la forma o oc (X R)'Y2.
Adicionalmdentro del contexto del colapso jerarquico global, asumido en este trabajo, este
escalamiento surge no de la condiciéon de equilibrio virial, sino de la condicion de caida libre,
en la que Ex ~ FE,. Podemos entonces hacer un tratamiento similar al de Goodman et al.
[1993], pero sin necesidad de utlizar la relacién dispersién de velocidades-tamano de Larson, y
considerando directamente la energia gravitacional, de la siguiente manera. Comencemos por
escribir 8 como el cociente de las energias rotacional a gravitacional, ambas por unidad de masa,
denotadas por e, y . Notando que e, = (1/2)[w? /M = (1/2)jw, y que e, = ¢qGM /R = mqGRY,

con ¥ = M/mR? obtenemos
125w

b= TqGRY’ (6:8)

Asumiendo el resultado empirico de Goodman et al. [1993] de que 8 ~ cte., entonces podemos
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despejar w como
Y 2nBqGRY

J

Por otro lado, el momento angular especifico es j = Iw/M = pR?w. Sustituyendo la ec. (6.9)

(6.9)

en esta expresion para j, obtenemos finalmente

Momento angular especifico GHC

j = (2mpgBG) PSP R, (6.10)

de manera que en el caso del escenario GHC, 5 depende no sélo del radio sino también de la

densidad columnar.

6.3. Probando la simulacion

Con el objetivo de determinar el efecto de la Ec. 6.10 en nuestros datos numéricos, hemos
graficado j/%'2 vs. R en la Fig. 6.2, en donde se aprecia que en efecto existe una relacion entre
la densidad columnar y el radio. Considerando cada umbral de densidad por separado, se observa
una dependencia casi lineal de ¥ con R. Sin embargo, considerando el conjunto completo de
clumps, la dependencia parece invertirse, de manera que > decrece con el radio, aunque con una
fuerte dispersion.

En la Fig. 6.3a se muestra la dependencia del momento angular especifico j con el tamano
para el conjunto completo de clumps al tiempo ¢ = 19.78 Myr tanto sin (panel izquierdo) como
con la correccién dada por la ec. (6.10) (panel derecho), mostrando cada umbral de densidad con
un color diferente. Se puede ver que, para cada umbral (ver Fig. 6.3b para el caso del umbral
n =103 cm™3), la pendiente de la grafica disminuye. Sin embargo, para el conjunto completo de
clumps practicamente no hay variacién de la pendiente, dada la alta dispersion obervada para

el conjunto completo de puntos en la Fig. 6.2.
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“Figura 6.2: ¥ vs R para la muestra de clumps detectados a diferentes umbrales de densidad en dos "
tiempos de la simulacién.
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“Figura 6.3: j vs Ry j/X'/? vs R para (a) los clumps detectados a diferentes umbrales de densidad al -
tiempo t = 19.78 Myr; y (b) los clumps detectados Ginicamente para el umbral de densidad n;, = 103
cm~3. La linea roja representa el ajuste a los puntos.
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CAPITULO

Resumen y conclusiones

7.1. Resumen

En este trabajo se estudio la evolucién del momento angular especifico en muestras de clumps
dentro de una nube “molecular” en una simulaciéon numérica SPH de la formacién y evolucién
de nubes dentro del medio neutro difuso. Para entender el mecanismo que produce la aparente
pérdida de momento angular observada en regiones de tamafios progresivamente menores, se
hizo el seguimiento hacia el pasado y hacia el futuro de grumos definidos ya como conjuntos
Lagrangianos de particulas SPH (es decir, siempre el mismo conjunto de particulas), o como
conjuntos conexos de particulas por encima de un cierto umbral de densidad (en los que las
particulas constituyentes pueden cambiar con el tiempo). Los principales resultados de este

trabajo son:

= El conjunto de clumps de la simulacién definidos a un tiempo dado de la simulaciéon como
conjuntos conexos de particulas SPH presenta una relacion en la grafica j vs. R con una

pendiente similar anuque ligeramente mayor (~ 1.7) que el valor observado (~ 1.5).

= La evolucion de j para clumps definidos como conjuntos Lagrangianos de particulas y
seguidos hacia el pasado presenta dos periodos: uno temprano, en el que evolucionan a lo

largo de la pendiente observada en el diagrama j-R y otro tardio, en el que evolucionan
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a j ~ cte. Especulamos que esto ocurre porque en el pasado el clump se encontraba
mas disperso, y por lo tanto el volumen ocupado por sus particulas contenia también
una alta fraccién de particulas ajenas al conjunto Lagrangiano, que llamamos “intrusas”.
De esta forma, cuando la dindmica del clump estd dominada por las particulas que
posteriormente lo conforman, entonces la evolucion es a j constante. Por otro lado, si se
tiene un porcentaje alto de particulas intrusas localizadas entre las particulas seguidas,
las particulas del conjunto Lagrangiano pueden intercambiar momento angular con las

intrusas, dando por resultado una evolucién a lo largo de la tendencia observacional.

= Las nubes mas grandes presentan subestructura, y haciendo un seguimiento a los clumps
dentro de una nube madre se determind que el colapso no es monolitico; es decir, el colapso
gravitacional ocurre en diferentes escalas de tiempo para partes del clump con diferentes
densidades. Esto implica que las regiones mas densas no son el resultado de la contraccion
de una de las estructuras a mas gran escala, sino sélo un fragmento de ellas, y por lo tanto

no tienen por qué conservar el momento angular de su estructura madre.

= Pese a las densidades altas que poseen algunos clumps que son seguidos hacia el futuro, se
puede ver que no toda la estructura permanece ligada. Algunas regiones particulares del
clump colapsan y forman sinks mientras que otras se dispersan. Observando la distribucién
de momento angular especifico se puede apreciar que las regiones mas densas poseen
un valor considerablemente menor de j, mientras que las regiones menos densas y en
la periferia tienen un valor de j mas elevado. Esto nos lleva a la conclusién de que el
mecanismo de transferencia de j sea similar al de los discos de acrecién, donde el material

con menor momento angular cae a la region mas densa.

= El resultado anterior sugiere que la relacion j-R observada no es mas que el resultado de que
clumps y cores de mayor densidad y menor tamafo presentan menores valores de j porque
son precisamente aquellos que, por haber perdido momento angular intercambiandolo con
su entorno, pueden caer mas profundo en el pozo de potencial de la estructura, haciéndose

més densos.

» Es posible derivar la pendiente de la grafica j vs. R de manera semi-analitica siguiendo a
Goodman et al. [1993] pero bajo el esquema de Colapso Gravitacional Jerdrquico[Vazquez-
Semadeni et al., 2019] Vazquez-Semadeni et al. [2019]), de manera que la relacién final es
j o SY2R32,
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7.2 Conclusiones

7.2. Conclusiones

En vista de estos resultados, se puede agregar como conclusion que el problema del momento
angular puede no representar un problema en si. Es mas bien la suposicion de que un core o
estrella es el resultado del colapso monolitico de una nube, la que nos lleva a una aparente
violacion del principio de conservacion del momento angular. Nuestros resultados concluyen que
un core es el resultado del colapso local en una nube y forma parte de la subestructura de la
misma, de manera que contiene sélo una fraccion del momento angular total de la nube. Este
idea esta de acuerdo con el escenario de colapso jerarquico en donde se tienen colapsos dentro
de colapsos.

Aunado a esto, un nuevo parametro que no habia sido considerado antes, entra ahora en juego
en la relacién que describe a la aparente pérdida de momento angular especifico: la densidad
columnar. Esta nueva expresion constituye una generalizacién de la expresion derivada por
Goodman et al. [1993].

Finalmente, se ha propuesto un nuevo enfoque para la redistribucion de momento angular en
las nubes moleculares en colapso, y que se asemeja al mecanismo que tiene lugar en los discos de
acrecion. El material colapsado que se distingue del resto del medio y que es usualmente observado
como una sobredensidad, tuvo que perder momento angular para llegar a ese estado, por lo
que aquello que sea identificado como un clump o un core, necesariamente tendra un momento
angular menor en comparaciéon con el de una nube mas grande. Tomando en consideracién
el primer punto discutido en esta seccidn, esta suposicion es factible ya que los fragmentos
formados dentro de un esquema de colapso jerarquico son capaces de intercambiar momento
angular con sus alrededores. Por su parte, una nube aislada que colapsa monoliticamente no
permite la posibilidad de una pérdida de momento angular ya que no es capaz de cerderlo a sus
alrededores.

Todos estos puntos ponen de manifiesto la importancia del momento angular en el colapso y
fragmentacion de las nubes moleculares, importancia que tal vez no se le habia dado anteriormente,

y que puede dar paso a futuros trabajos de investigacion en el campo.
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APENDICE

Cadigos de malla

La implementacion de métodos numéricos tanto en astrofisica como en otras ramas se basa
en discretizar el problema continuo descrito por ecuaciones diferenciales parciales (EDP) a un
conjunto finito de valores discretos. El punto de partida es la discretizacién del dominio mediante
una malla o rejilla, en la que ya no se habla de valores en un punto del espacio continuo, sino de
valores definidos sobre cada punto de la malla. El problema reside entonces en cémo reconstruir
una funcién continua a partir de los valores discretos de una malla.

Para resolver ecuaciones diferenciales es esencial conocer la forma de aproximar derivadas
numéricamente. En las siguientes secciones se describiran algunos métodos basados en la

discretizacion por medio de mallas.

A.0.1. Diferencias finitas

Como se mencioné arriba, es necesario discretizar al espacio y también al tiempo. Siguiendo
a [Toro, 2009, pdg. 164-165], se divide a la coordenada espacial en N intervalos igualmente
espaciados de longitud Az, de tal forma que un punto sobre ella pueda ser escrito como z; = jAuz,
con j = 0,1,..., N. Se dividira de igual forma a la coordenada temporal en N; intervalos de

longitud At, asi t" = nAt, conn = 0,1, ..., N;. De esta manera, la funcién f quedara definida por
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las coordenadas (1", ;) y la denotaremos como f7'. Ademds, Av = x4, —x; y At = gntl —¢»

seran las resoluciones espacial y temporal.
Conociendo la funcién f;" para un tiempo fijo y todas sus derivadas, es posible encontrar el

valor de la funcién en la vecindad de un punto z = z;. Esto es, para x; + Az, tenemos que

Ax Ax)?
Sy + 80

f(x;+ Az) = f(xj41) = f(2;) + f () + 0(Az?), (A1)

donde el término O(Az?) representa al error de truncamiento, siendo este el que determinaré el
orden de precision de la aproximacion. Si nos quedamos sélo a primer orden y despejamos el

valor de la derivada se llega a

f/(xj) _ f(xj+1)_f(xj> +O(A£C) (A2>

A esta aproximacién para la derivada se le llama diferencia finita superior o delantera, ya que
la derivada se expresa en términos de la funciéon evaluada en un punto y la evaluaciéon en un
punto a la derecha de éste a una distancia Ax.

Anéalogamente, se puede expandir en serie de Taylor para un punto a la izquierda del punto
de interés, al que se le llama diferencia finita inferior o anterior. Haciendo uso de ambas es
posible llegar a la conocida diferencia finita centra. Otras aproximaciones pueden tomar en
cuenta un mayor nimero de punto tanto a la derecha como a la izquierda. Sin embargo, este
método no resulta util en presencia de discontinuidades o choques, ya que puede dar lugar
a resultados diferentes con relacién a qué puntos sean tomados en cuenta. En vista de este

problema, se han desarrollado otros métodos que lo evitan y que se describen a continuacion.

A.0.2. Métodos de alta resolucién para captura de choques

Se sabe que las ecuaciones de la hidrodinamica, que son en general ecuaciones diferenciales
parciales no lineales de tipo hiperbdlico, tienden a generar soluciones que presentan ondas de
choque aunque la condicién inicial sea suave, es decir, formacion de discontinuidades cuando se
supera la velocidad de propagacién de la solucion.

A manera de ejemplo, una solucién que no presenta ondas de choque se ve en la Figura A.la
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u(x,t)
u(x,t)

2z rreme AN

_/\ u(x,0) _/\ u(x,0) /\ u(x,0) lt
(a) (b) ()

~ Figura A.1: (a) Solucién a una ecuacién diferencial parcial de tipo hiperbélico que evoluciona en el tiempo
sin generar choques. (b) Solucién que comienza a generar choques. (c) Solucién que ya ha generado
ondas de choque arrojando una funcién (o mas bien relacién) multivaluada. La evolucién temporal ocurre
en direccion vertical como lo indica la flecha a la derecha.

y corresponde a una ecuacién de tipo hiperbdlico en una dimension
Ou + ad,u =0 (A.3)
con a una constante que representa la velocidad de propagacion de la onda ya sea a la izquierda

o a la derecha segin su signo, y donde los subindices representan derivadas parciales espaciales

(x) y temporales (t). Sin embargo, cuando la ecuacion ya es de la forma

O+ 0, F(u) =0 (A.4)

se pueden generar choques que llevaran a una soluciéon multivaluada que carece de sentido fisico.

La razon, a grandes rasgos, tiene que ver con las llamadas curvas caracteristicas, que son curvas
sobre las cuales la solucién u(z,t) se mantiene constante. Los choques se generan debido al
cruce entre estas curvas (ver [LeVeque, 1992, pag. 19-27] para més detalles). En las Figuras A.1b
y A.lc se puede ver esquematicamente como se van generando los choques, donde las curvas
caracteristicas estan representadas por las lineas rectas en principio paralelas como en la Figura
A.la, pero que después llegan a cruzarse.

Por todo esto, es evidente que adoptar un esquema de solucién basado en diferencias finitas,
por ejemplo, no seria de ayuda en presencia de discontinuidades. Por otro lado, los métodos que
si resultan aplicables en estos casos son los llamados High Resolution Schock Capturing Methods

o Métodos de captura de choques de alta resolucion, los cuales se basan en la discretizacion de
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tn+2
t n+l

n+1/2 A

C. At
t" '
<]...............‘.‘ D
Ax
-1
tn
Xizz Xiap Xivip  Xiszp

~ Figura A.2: Discretizacion del espacio-tiempo en el esquema de voliimenes finitos. El volumen de control °
se encuentra definido por AV = AtAx con sélo una dimension espacial. La celda sefialada se encuentra
1/2 a .
n+1/2 y esta localizada en (t"+1/2, z;).

centrada en C;

volumen finito que se describird a continuacién, y considera la version integral de las ecuaciones.

A.0.2.1. Voltimenes finitos

De manera similar a como se desarrolld en diferencias finitas (ver Toro [2009] y Font [2008])
se comienza por definir una malla numérica que representa al espacio-tiempo, cuyas celdas

estdn igualmente espaciadas. Asi, la coordenada temporal quedara discretizada con los valores
n+1/2

t" = nAt, mientras que la posicién del centro de la celda, C; , en el espacio serd r; = iAw.

Las fronteras de la celda estardn ubicadas entonces en x;_;/2 y Ti11/2, con un tamano de celda
de AzAt (Ver Figura A.2).

Como se menciond arriba, se tienen grandes ventajas al utilizar la forma integral de la
ecuacion de balance de flujo, que resulta particularmente util cuando el problema desarrolla

discontinuidades. Por poner un ejemplo, se puede considerar la siguiente EDP :

O+ 0, F(u) =S, (A.5)

donde S se conoce como término de fuente.

Para discretizar esta expresion y escribirla en forma integral se realiza un promedio sobre la
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celda de espacio-tiempo, de lo que resulta

tn+1 tn+1

1 Tit1/2 1 Tit1/2
Opudzdt / / 0, F (u)dwdt
AlAz // /t M E N AT Sy I (u)dz
25n+1

1 Tit1/2
= A.
o // /t B,Sdzdt (A.6)

siendo (", ") X (x;_1/2, Ti+1/2) €l volumen de la celda sobre la que se integra. Integrando la

expresion anterior se obtiene

— (@t —ar) = —— (F = ) + 5 (A7)

i+1/2

awzw—iﬂmﬂﬂﬂﬂﬁ+ﬂwﬁa (A8)
donde L e
ul = N /{Ei_l/2 u(t", z)dz, (A.9)
Fﬁ:%z _ Alt t:n+l F (u (t,xz+1/2)) dt, (A.10)
Y - 1
g1z Atlm /I *: : /t Sdzdt. (A.11)

Con las ecuaciones ya discretizadas, si la funcién u(x,t) desarrolla discontinuidades, entonces
lo que el método debe resolver es basicamente el problema de Riemann en las fronteras de las

celdas. El problema se describe brevemente en la siguiente seccion.

A.0.2.2. Problema de Riemann

El problema de Riemann es un problema de valor inicial (PVI) que, dada una ecuacién

diferencial parcial, presenta una condicién inicial discontinua (ver [Toro, 2009, pag. 49-50]). Esto

69

=
=
s
=
=
e
)
o
«
=
2
s
o
S
=)




<8

IRVA

" Figura A.3: Esquema del problema de Riemann (PVI).

es, para una funcién v = u(z,t), la condicién inicial se escribe como:

Problema de Riemann

(@, 1) = up(x) = '_ (A12)

donde wuy (izquierda) y ugr(derecha) son dos valores constantes, como lo muestra la Figura A.3.

Es necesario resolver este problema dado que la misma discretizacién nos lleva a tener casos
semejantes en las interceldas, y para ello se introduciran los reconstructores de variables que

ayudara a definir las condiciones de frontera en las interceldas.

A.0.2.3. Reconstruccién de variables en las interceldas

Constante por pedazos: Método de Godunov
Anteriormente se vio que el método de voltimenes finitos involucraba promedios espaciales
de las variables u, es decir %, cuyo valor se considera constante en la celda. Para un tiempo fijo,
dichos promedios definirdan una funcién constante por pedazos en lo que se conoce como método

de Godunov, desarrollado por primera vez en Godunov [1959] (ver Figura A.4a), y que a su

vez estableceran las condiciones iniciales que definiran el problema de Riemann en las interceldas.

Lineal por pedazos: minmod
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X % X X X X 1 : ;1-1 )‘(r Xis, )‘Q 1 )‘(1
(a) Constante por pedazos: (b) Lineal por pedazos: minmod (¢) Informacién requerida en
Godunov minmod

" Figura A.4: Ejemplo de reconstructores de variables en un cédigo de malla.

Otra alternativa al método de Godunov para la reconstruccién de funciones son los méto-
dos que aproximan la funcién real por medio de lineas rectas con cierta pendiente (ver Figura
A.4b) Bésicamente cada uno de estos métodos se diferencian entre si por la forma es que dicha
pendiente es escogida. Uno de ellos es el método minmod ([Roe, 1986]).

Para aplicar este método se debe contar en primera instancia con los valores de la funcién u
en los puntos z;_1, T;, Tix1 Y Tiyo, s decir, u;_1, U;, Uir1 ¥ Uir2. Se calculardn las pendientes
de las rectas a la izquierda y a la derecha de, por ejemplo, la interfase en x;1,/2. Para ésto son
necesarias tres pendientes auxiliares m; = m;_; /2, Mo = My1/2 Y M3 = M;y3/2 como lo muestra
la Figura A.4c. La pendiente de la recta centrada en x4/, se define como

Uir1 — Uy

Mit1/2 = (Al?))

Tit1/2 — T4

De manera semejante se pueden obtener las otras dos pendientes auxiliares. Asi, las rectas que

aproximan a la funcién u a la izquierda y a la derecha de la interfase se escriben como

Aproximacion lineal por pedazos

ﬁfﬂ/? =u; + Ui(33i+1/2 — ;) (A.14)

Eﬁlﬂ = Ujy1 + 0541 ($i+1/2 - xifl)a (A'15>

donde los superindices L y R significan izquierda (Left) y derecha (Right), y o; = o(mq,mz) y
0ir1 = 0(mg, m3) se determinan por la funciéon que le da el nombre a este método: la funciéon

minmod
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Funcién minmod

a si |a| <|bl, con ab>0,
o =minmod(a,b) =< b si |a| >|b], con ab>0, (A.16)
0 si ab<O.

Como se puede ver, esta funcion escoge la pendiente minima de entre las dos comparadas
mientras éstas sean del mismo signo, es decir, cuyo producto sea positivo. Cuando las pendientes
son de signo contrario, como el caso de my y ms en la Figura A.4c, la funciéon minmod asig-

na una funcién constante (de pendiente nula) con el valor de la funcién evaluada en el punto ;1.
Lineal por pedazos: MC

El otro reconstructor es el llamado MC o Monotonized Central (van Leer [1977]). Como se
dijo antes, la diferencia con minmod radicara en la forma en que las pendientes de las rectas son
escogidas, sin embargo la informacién que requiere en cuanto a las pendientes auxiliares es la
misma. MC tiene la ventaja de que el valor de las pendientes puede ser mayor, con el fin de que
la pendiente no se reduzca tan drasticamente. Las rectas que aproximan a la funcion estaran
dadas de igual forma por las ecuaciones A.14 y A.15, donde ahora ¢ se escogera mediante la

funcién

Funcién MC

20 si Ja| < by 2la] <€,
2b si |a| > |b] y 2[b] < |c],
c si el <2lal y |c| < 2|b],
0 si ab< 0.

o=MC(a,b) = (A.17)

Aqui ¢ es una pendiente intermedia definida como ¢ = (a+b)/2, y en particular las pendientes
son del doble de la magnitud que en el caso de minmod. Puede consultarse Cruz-Osorio [2014]
para ver otros reconstructores.

Algunos ejemplos de cédigos de malla que han sido usados en la simulacién de nubes

muleculares son:

» FrASH (http://flash.uchicago.edu/site/flashcode/)
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ORION (http://flash.uchicago.edu/~rfisher/orion/)

RAMSES (http://irfu.cea.fr/Phocea/Vie_des_labos/Ast/ast_sstechnique.php?id_
ast=904)

PLuTO (http://plutocode.ph.unito.it/)

ENZO (https://enzo-project.org/)
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