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Emision sincrotrén en objetos HH

Manuel de Jestis Chimal Hernandez

Resumen

El presente trabajo presenta un modelo magnetohidrodindmico (MHD) de un jet protoes-
telar en condiciones similares a las registradas en HH-80. El objetivo principal es reproducir
emisiones no térmicas como las observadas por (Carrasco-Gonzalez et al.| (2010) .

Los aspectos generales de nuestro modelo son las condiciones fisicas de un sistema proto
estelar tipo HH-80 y un efecto de precesion para romper la axisimetria de modelos que cuentan
con una unica direccién de propagaciéon. La intencion de agregar este efecto es ver los efectos
que tiene sobre la evolucion de las regiones donde se puede observar emisiones no térmicas.

Para el analisis del sistema presentamos la evolucion de las siguientes variables fisicas:
densidad en dos planos, emisién en rayos X y emision no térmica linealmente polarizada. Por
otro lado mostramos mapas de comparacién entre la presién magnética y la presién mecanica,
con la finalidad de ver el comportamiento del parametro 8 y poder determinar la dominancia
del gas o del campo magnético en las distintas regiones del modelo. Ademés presentamos la
presencia y distribucién de emisiones medias de rayos X y emisiones no térmicas y su relacién
con la presencia del campo magnético en el jet.

Generamos mapas de la fracciéon de polarizaciéon y analizamos la distribucién de los valores
adopatados en diferentes épocas de la simulacién mostrando su relacién con la turbulencia
generada dentro del jet por efecto de la condicision de precesion.

Finalmente presentamos mapas de la orientacién del angulo de posicién yp del campo
magnético en el plano del cielo y' 2’ y la distribucion de sus valores.
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Capitulo 1

Introducciéon: objetos HH

Podemos decir que para estudiar los fenémenos de escala astronémica contamos principal-
mente con dos tipos de fuentes de informacién: la gravitacional, a través de la cual podemos
tener conocimiento sobre la interaccién de masas, la electromagnética y particulas relati-
vistas, con la que podemos determinar la composicién, las condiciones fisicas en las que se
encuentran los objetos y los procesos que se llevan a cabo en cierto momento.

En ambos casos se busca encontrar modelos teéricos que permitan describir los fenémenos
observados. En nuestro caso nos limitaremos a la informacién electromagnética, la cual es
dividida segun el tipo de emisién que se observe. Por un lado se observan fendémenos altamente
energéticos como los destellos de rayos gamma, mientras que por otro lado se encuentra la
radiaciéon de fondo, aunque ambos casos corresponden a informacion electromagnética, los
modelos tedricos empleados para su descripcién no son los mismos.

En astrofisica existe la limitante de no poder realizar observaciones controladas a sus ob-
jetos de estudio. Sin embargo, hay casos donde los objetos de estudio son eventos recurrentes
en el universo visible permitiendo asf estudiar sus caracteristicas y asi poder entenderlos. Mul-
tiples estudios han demostrado que la forma en que describimos fenémenos en laboratorio,
resulta util al momento de describir lo ocurrido en los fenémenos astrofisicos.

Dentro del estudio de la naturaleza existen casos donde las observaciones muestran que
los modelos para describir lo que sucede en cierto fenémeno, no son los apropiados o no son
completos. La astrofisica no es la excepcion a esto y es aqui de donde partimos para nuestro
trabajo. La observacion de radiacién no térmica en jets protoestelares no es algo que se espere
segin los modelos clasicos que los describen, es por eso que planteamos escenarios hipotéticos
con condiciones fisicas coherentes que puedan dar una explicacién a las observaciones.

A continuacién haremos una introduccién a los temas necesarios para poder contextua-
lizar nuestro trabajo. Comenzaremos por describir qué son los jets astrofisicos, seguido de
los modelos clasicos que los describen. Posteriormente hablaremos de las observaciones que
dan origen a nuestro trabajo, seguido de los antecedentes que existen en la explicacién del
fenémeno y finalmente nuestra propuesta de investigacion.

1.1. Jets astrofisicos

En astrofisica, cuando hablamos de jets nos referimos a flujos de particulas altamente
colimadas observados en los polos de objetos compactos. Las escalas a las que se observan
estos fenomenos son amplias, desde objetos protoestelares hasta nucleos de galaxias. Si bien
las condiciones que existen en cada uno de los escenarios y las caracteristicas de sus respectivos
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jets son muy distintas, los mecanismos que los originan resultan muy similares. Aunque el
origen de los jets atin no es algo resuelto, en general existe el consenso de que los mecanismos
que los originan son procesos de acrecion entre la fuente y un disco de gas circundante (Frank
et al.2014)), por lo tanto las caracteristicas de los jets estan sujetas a las propiedades de la
fuente asi como de las condiciones en que se da el proceso de acrecion.

De lo anterior tenemos que los jets mostraran cierto tipo de caracteristicas segtin su origen
y por lo tanto podemos clasificarlos. Por un lado tenemos los jets cuyo origen es en objetos
compactos colapsados como estrellas de neutrones, agujeros negros estelares o de alta masa
como los presentes en ntcleos activos de galaxias, donde las condiciones dan lugar a que las
particulas eyectadas alcancen velocidades relativistas (Hujeirat et al.|2003)), (Beall 2012).

Por otro lado, tenemos aquellos donde las particulas que constituyen al jet tienen veloci-
dades clasicas de unas cuantas decenas a centenas de kilémetros por segundo, ~50 a ~ 1000
km s~! (Anglada et al,|2018). Este tipo de jets es observado en estrellas jévenes o en proceso
de formacion (Canto & Ragal|1995), a los cuales nos referiremos como jets protoestelares y
también en ellos nos centraremos durante este trabajo.

En esencia los jets protoestelares son flujos de particulas altamente colimadas que emer-
gen desde las partes internas del disco de acrecion que forma las estrellas jovenes que se
encuentran inmersas en nubes opacas de gas y polvo, lo cual dificulta la observacion de los
procesos internos (Zinnecker & Yorke|2007). El estudio de los jets protoestelares puede brin-
dar informacién sobre los procesos que se realizan durante las primeras fases de evolucion
estelar.

En los escenarios donde la extincién de luz en las nubes de formacion estelar es baja, es
posible observar la componente 6ptica de los jets comtnmente llamada objetos HH, nombre
que recibe de Herbig (1951)), Herbig (1952)) y [Haro| (1952), quienes fueron los primeros en
reportar el avistamiento de estos objetos, aunque fue hasta que Dopita et al.| (1982)) asociaron
los objetos HH a flujos tipo ’chorro’ o ’jets'(Figura .

La morfologia de los jets consiste principalmente en una serie de nudos que siguen la linea
de propagacion del flujo bipolar desde la fuente, tipicamente con anchos de entre 0.76 a 0.”8
y una separacion de algunos arcosegundos y en algunos casos largas zonas de choques que se
encuentran a lo largo del jet (Reipurth et al.|1997). Por otra parte, se puede concluir a través
de la observaciéon de su movimiento propio y sus velocidades radiales que la velocidad de
propagacion es tipicamente del orden de cientos de kilometros por segundo (Reipurth et al.
1992).

1.2. Modelos clasicos para el estudio de jets protoestelares

Hablaremos brevemente de las caracteristicas observadas en los jets con el objetivo de
justificar los modelos que los describen, nos enfocaremos en el origen de emisiones observadas
ya que es en ese tema donde se centra nuestro objeto de estudio.

Comencemos por plantear el escenario mas simplista que describa el fenémeno para poco
a poco volverlo mas realista justificando sus partes. De inicio podemos considerar que los
jets protoestelares se mueven a través de un medio circundante con caracteristicas muy dife-
rentes, por lo que podemos considerar el caso de dos medios interactuando entre si, lo cual
sugiere que puede ser tratado como un problema de hidrodindmica donde existen dos com-
ponentes. La primera componente corresponde a una nube molecular densa que rodea a la
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Figura 1.1: Estructura de los flujos de particulas eyectados durante la formacién estelar cono-
cidos como jets. Arriba: Imagen de HH47, objeto protoestelar encontrado a aproximadamente
1500 anos luz de distancia desde la Tierra, se observan las regiones de choque principal y un
desarrollo interno con un comportamiento complejo, posiblemente debido a la presencia de
algin objeto acompafiante. Abajo: objetos HH 1 y HH 2, localizados en la constelacion de
Orién, con una longitud aproximada de un ano luz, fueron los primeros objetos identificados
por [Herbig (1951)), Herbig| (1952)) y [Haro (1952), Haro| (1953)). (Créditos: "HH 47": modifica-
cion del trabajo hecho por NASA, ESA, y P. Hartigan (Rice University); “HH 1 and HH 2:
modificacion del trabajo hecho por J. Hester, WFPC2 Team, NASA )

segunda componente, el jet que emerge desde el centro de formacién estelar. Podemos asumir
que la primera componente es un medio estatico donde se propaga el fluido de la segunda
componente. Estas condiciones representan las condiciones fisicas de un choque caliente para
un plasma rapido moviéndose a través de un medio denso (Reipurth et al.||[1992). Este es el
caso mas simple pues asumimos demasiadas cosas, que el flujo es constante, que la linea de
propagacion del jet es perpendicular al plano del proceso de acrecién y que no existe ninguna
otra componente.

Para volver mas realista el modelo podemos agregar variabilidad al flujo eyectado. Justi-
ficamos esa consideracion al tener en cuenta que las observaciones muestran series de nudos a
lo largo de un mismo jet (Reipurth et al.[1992)) y un comportamiento méas caotico. Los altos
valores para el movimiento propio de los nudos muestran que estos no pueden ser resultado
de un sistema estacionario (Raga/|1993)). La variabilidad en el proceso de eyeccion se considera
como el resultado de la interacciéon del campo magnético arrastrado de forma centrifuga por
el disco de acreciéon y la regiéon correspondiente a la magnetosfera de la estrella (Zanni et al.
2007).

Podemos completar un escenario plausible si tenemos en cuenta que la linea de propaga-
cion de los nudos no es en una unica direccion, las observaciones presentadas por (Riera et al.
2011) muestran que la direccion en que se desplaza el material expulsado en el jet es una que
puede ser descrita por efectos de precesion (Riera et al.||2014)). La precesion esta asociada a
diferencias entre el plano del disco de acrecion y del plano de rotaciéon de la estrella central,
rompiendo asi la simetria de propagacion del material.

El estudio de los jets no es un tema aislado, sino que mantiene una estrecha relacién con
el entendimiento de las etapas tempranas de evolucion estelar, es decir, que la estrella en
formacion depende tanto del jet como el jet de ella, mientras que los procesos de acreciéon
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suministran material y energia al jet, el jet remueve el exceso de momento angular que de no
ser transferido impediria la continuacion de los procesos de acrecion (Anglada et al.|2018).

De las anteriores consideraciones podemos resumir los modelos utilizados en simulaciones
numéricas hidrodinamicas, un jet protoestelar inmerso en una nube molecular densa, con
variabilidad en sus eyecciones y un efecto de precesion periédico.

1.3. Justificacion del trabajo

Ya hemos mencionado los aspectos generales para el estudio de un jet protoestelar, sin
embargo nos hemos limitado a mencionar sus partes morfologicas y los procesos que se aceptan
como sus causas. Nos hace falta mencionar la parte electromagnética del jet, es decir, los
tipos de emisiones que se espera encontrar para un objeto con las caracteristicas que hemos
mencionado.

Podemos clasificar las emisiones de radiacién provenientes de un jet segin su longitud de
onda, mientras que los trabajos presentados por Dopita et al.| (1982) y Stocke et al.| (1982),
fueron la base del concepto actual de que los objetos HH son las manifestaciones opticas de los
jets provenientes de estrellas jovenes. También existen emisiones en la banda de frecuencias
del radio cuyas principales fuentes de emisién son procesos del tipo libre-libre y aunque en
general son emisiones débiles, son importantes para el entendimiento de objetos encontrados
en nubes con una alta opacidad y son conocidos como radio jets estelares(Angladal|1996).

Los radio jets estelares resultan muy ttiles al momento de estudiar las etapas de formacion
estelar, ya que permiten observar y determinar de forma precisa la posicion de los flujos
eyectados que se encuentran inmersos en nubes densas de gas y polvo. También permiten
estudiar la composicién del material expulsado por la estrella central anos atras, la cual al
comparar con la composicién de la nube molecular donde se encuentra el objeto es posible
obtener informacién sobre la evolucién del material durante el proceso. Por otra parte, las
observaciones en el tiempo de los radio jets estelares permiten entender la dindmica del
fenémeno brindando informacién sobre la causa del movimiento, precisién o el movimiento
orbital de sistemas binarios.(Anglada et al.2018]).

Dada la velocidad con la que se propaga el material de los jets su estudio fue amplia-
mente realizado a través de las emisiones térmicas de procesos tipo libre-libre mostrando
caracteristicas de indices espectrales positivos (Anglada;|1996)). Sin embargo diversos traba-
jos presentan observaciones donde se ha reportado indices espectrales negativos (Rodriguez
et al.[1993)), (Rodriguez et al.|2005) que corresponden a emision no térmica. Dichas emisiones
suelen encontrarse en algunos nudos de choque fuertes y suele asociarse a pequernos grupos
de electrones relativistas que pueden ser acelerados en las zonas de choque.

Dicho lo anterior podemos plantear el objeto de estudio en nuestro trabajo: el estudio de
emision sincrotrén en jets protoestelares.

1.4. Antecedentes

Garay et al.| (2003)) observaron que IRAS 16547-4247, un objeto altamente colimado,
mostraba valores de indices espectrales negativos significativamente diferentes a -0.1, valor
asociado a emision del tipo libre-libre 6pticamente delgada, lo cual sugeria la presencia de
emisiones no térmicas.
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Benaglia et al.| (2010]) mencionan la posibilidad de que en las regiones de choques externas,
se pudieran dar choques fuertes difusivos acelerando las particulas dando lugar a emisiones no
térmicas asociadas con los indices espectrales negativos que observaron en IRAS 16547-4636.

Carrasco-Gonzalez et al| (2010) a través de observaciones realizadas al objeto HH 80-81
confirmaron la presencia de emisiones no térmicas (sincrotréon), y por lo tanto la presencia
de particulas relativistas en jets protoestelares (Figura (Carrasco-Gonzéalez et al.[2010).
La emisién no térmica fue detectada en las zonas de choques fuertes contra el medio denso,
adicionalmente, este tipo de emisiones fueron observadas en algunos puntos a lo largo del
interior del radio jet, lo cual sugeria que la aceleracién de particulas también sucedia en
choques internos (Rodriguez-Kamenetzky et al.[[2017). Los estudios realizados mostraron que
son necesarias velocidades altas, superiores o iguales a los 500 km s~! y un medio denso.

La deteccién de emisiéon no térmica en jets protoestelares abre la posibilidad de estu-
diar los campos magnéticos en estos objetos, ya que la emision linealmente polarizada esté
directamente relacionada con la estructura de los campos magnéticos que contribuyen a su
formacion.

Cécere et al.| (2016) publican un trabajo donde realizan estudios sobre la emision sin-
crotréon en objetos protoestelares a través de modelos magnetohidrodinamicos. Muestran un
modelo 2.5D en simulaciones de alta y baja densidad, abordando los casos donde se generan
eyecciones de material de forma constante y variable respecto al tiempo, asi mismo conside-
ran los casos de la presencia de un campo magnético inicial con una distribucién toroidal y
helicoidal. Sus resultados muestran que la presencia de emisién térmica esté principalmente
distribuida en la zona de choque principal, es decir donde el material tiene contacto con el
medio denso de la nube. Por otro lado, las emisiones no térmicas se encuentran principalmen-
te en los nudos internos, mostrando también que la variabilidad en la eyecciéon de material
resulta ser un factor importante al generar emisiones sincrotrén, debido a que el material
expulsado a velocidades menores es alcanzado por material con velocidades superiores en
tiempos posteriores produciendo esto zonas de choques internos. Sus modelos también mues-
tran una relacion entre el grado de polarizacién y la distribucién del campo magnético, ya se
observa que para los casos donde el campo magnético tiene una estructura toroidal el grado
de polarizacién tiende a ser alto, caso contrario con la distribuciéon helicoidal, donde el grado
de polarizacion es bajo.

Las observaciones realizadas por |[Rodriguez-Kamenetzky et al. (2016 muestran mapas de
indices espectrales y distribuciéon de energia espectral en las diferentes regiones de Serpens.
Sus resultados muestran una diferencia entre la naturaleza de la emisién en la regién central,
los 16bulos y la emisién extendida. Mientras que la regiéon central muestra valores positivos
(0.3) para el indice espectral, sugiriendo que la emision es debida a emision del tipo libre-libre
opticamente gruesa. Por otro lado, en las regiones externas los valores del indice espectral
van cercanos a 0 o menores a 0. En algunas regiones se observan valores de -0.36 4+ 0.03
sugiriendo un origen no térmico.

1.5. Propuesta de investigacion

Teniendo en cuenta las observaciones de emisiones no térmicas en objetos protoestelares
y el antecedente de modelos magnetohidrodindmicos como el presentado por [Cécere et al.
(2016), planteamos nuestra propuesta de investigacion.
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Figura 1.2: Imagenes de emisiones no térmicas en HH 80-81. Del lado izquierdo se muestra la
intensidad total de emisiéon a 6 cm distribuida desde la fuente central hacia los objetos HH.
Del lado derecho superior se muestra un acercamiento a la zona central del objeto mostrando
la intensidad total a través de isocontornos, las emisiones linealmente polarizadas en mapa de
color y en barras blancas la direccién de la polarizacion. Del lado derecho inferior se muestra
la direccion del campo magnético. Fuente Original: |Carrasco-Gonzalez et al. (2010)), derechos
de autor por AAS.
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A través de un modelo magnetohidrodinamico (MHD) buscamos reproducir emisiéon no
térmica bajo las condiciones observadas en un objeto protoestelar. Para ello consideramos el
caso de una fuente inmersa en una nube densa con un campo magnético intrinseco que sigue
una distribucién toroidal. También asumimos una variabilidad de eyeccién y para romper con
la axisimetria presentada en el trabajo base, anadimos un efecto de precesion periédico. De
esta forma esperamos reproducir la morfologia compleja en la distribucién de las emisiones no
térmicas (Vig et al.|2018). Por otro lado realizamos un analisis sobre la direccion de eyeccion,
del campo magnético y la emision no térmicas. Realizamos un anélisis de la interaccion entre
la presiéon mecénica y la presiéon magnética para determinar las zonas de dominancia entre el
gas y el campo magnético en las diferentes regiones de sistema. Por otro lado reproducimos
los valores en la fraccién de polarizacion y su evolucion con el tiempo para determinar el
cambio segtin el medio se vuelve més turbulento.

Presentamos nuestro trabajo a través de la siguiente estructura: En el capitulo 2 des-
cribimos la fisica de las emisiones no térmicas en jets astrofisicos, también describimos los
mecanismos de aceleracion Fermi, los cuales proponemos como responsables de la aceleracion
de particulas a velocidades relativistas. En el capitulo 3 describimos la fisica involucrada en
los modelos MHD para plasmas. A lo largo del capitulo 4 describiremos en detalle nuestro
modelo empleado durante nuestras simulaciones, sus pardmetros y su geometria, adicional-
mente haremos menciéon del codigo MHD Guacho que fue el utilizado durante el trabajo.
En el capitulo 5 mostraremos los resultados obtenidos a través de nuestras simulaciones y
finalmente en el capitulo 6 detallaremos las conclusiones sobre los resultados obtenidos.
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Capitulo 2

Emisiéon no térmica en jets astrofisicos

El presente capitulo seré desarrollado en dos partes principales: la emision sincrotrén y
los mecanismos de aceleraciéon de Fermi. La primera seccién nos es de interés para explicar
de forma detallada el modelo tedrico con el cual se describe la emisién no térmica observada
en jets protoestelares, describiremos su concepto, los calculos de su potencia y su espectro
de energia. En la segunda secciéon hablaremos de los mecanismos de aceleraciéon de Fermi,
con los cuales pretendemos justificar el aceleramiento a velocidades relativistas de particulas
cargadas en las zonas de choque donde se observa radiacién no térmica.

2.1. Emisiones térmica y no térmicas

Considerando que una de las motivaciones es la presencia de emisiones no térmicas en
objetos proto estelares, es importante mencionar el origen de estas.

Tomando como punto de partida la emisién continua debida a la interaccién de iones y
electrones en el plasma del jet, podemos dividir esta en dos, emisiones térmicas y no térmicas.
La emisiones térmicas son aquellas originadas por procesos que mantienen una relacién con
la temperatura de la fuente, mientras que las no térmicas son aquellas que pueden involucrar
a otro tipo de procesos.

En radio astronomia se define la emisién espectral como:

S, o< V¥, (2.1)

donde « se conoce como indice espectral y su valor esta asociado a el tipo de emisién que lo
origina. Valores de o > 0 corresponde a procesos térmicos, por otro lado a < 0y a > —1
estan asociados con procesos térmicos del tipo libre-libre 6pticamente delgados, y finalmente
a < —1 se asocian con procesos no térmicos como la emisién sincrotroén.

Sin embargo, las mediciones tienen errores asociados por los que no es inmediata la de-
terminacion del proceso que lo origina. Rodriguez-Kamenetzky et al. 2017 muestran como los
valores del indice espectral pueden ser una mezcla de més de un proceso, como la emisién
libre-libre y emisiones sincrotrén.

Dado que la emisién sincrotrén esti asociada con procesos realizados por particulas con
velocidades relativistas, y debido a que las velocidad con la que es expulsado el material desde
la fuente central son del orden de 102 — 10% km s~!, entonces es importante la deteccion de
emision linealmente polarizada, la cual esta directamente asociada con emisiones sincrotron.

13
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2.2. Mecanismos de aceleracion de Fermi

Los efectos de radiaciéon sincrotréon estéan asociados a fenémenos donde la velocidad de
las particulas alcanza valores relativistas, por lo que no es un tipo de emisién esperada en
jets asociados a objetos protoestelares, donde el rango de velocidades a la cual es eyectado el
material alcanza unos cientos de km s~!, velocidad demasiado baja para generar emisiones
linealmente polarizadas de origen no térmico. Sin embargo, unos pocos objetos HH muestran
velocidades cercanas a unos miles de km s~! por lo que seria posible observar en algunas re-
giones chocadas de jets protoestelares emisiéon sincrotréon. Las particulas que emiten este tipo
de radiacién son aceleradas por mecanismos difusivos en los choques. Por ello abordaremos
el estudio de los procesos de Fermi, los cuales explican el mecanismo de aceleraciéon de estas
particulas a velocidades relativistas, permitiendo asi que estas emitan este tipo de radiacion.

2.2.1. Procesos de Fermi a primer orden

Supongamos un choque al cual lo dividiremos en dos zonas, primero, la zona pre choque
al cual le asociaremos una velocidad del medio uj y segundo, la zona post choque con una
velocidad del medio 43

Colocandonos en el sistema de referencia de la region postchoque, la velocidad de la mismo
serd v = — (u; — ug) &. Considerando que las particulas del plasma alcanzan la zona chocada,
entonces la probabilidad de pasar de la zona pre choque a la zona post choque es distinto de
cero. Para expresar la probabilidad de salto asumiremos que el problema tiene simetria en el
eje de direccién de la particula, por lo tanto podemos dividir el flujo en dos hemisferios, el
izquierdo y el derecho, por lo que el desarrollo serda analogo en cualquier caso. Por otro lado
asumimos un choque plano.

La idea es determinar el cambio de energia E' y momento p que experimentan las particu-
las, luego de cruzar el choque y regresar. En primer lugar emplearemos las transformaciones
de Lorentz, para ver como se escriben E y p en el sistema de referencia de la zona post
choque. Tenemos que los valores de la energia estan dados por

Epost = (E = vp), (2.2)

y=(1-(v/e)®)"V2, v = —vi y p = pud, siendo u el coseno del angulo de incidencia, con
lo que podemos reescribir la ecuacién como

Epost =7 (E + UPM) . (23>

Teniendo en cuenta que v =~ ¢, entonces p ~ E/c y sustituyendo en la ecuacion nos queda
v
Epost = VE (1 n E“) . (2.4)

A continuacioén, consideremos que la particula puede regresar a la zona pre choque, con
un momento Ppost = ppostu/:%7 donde p' es el coseno del angulo de regreso y ppost = Eq/c. Las
particulas que regresan observan choques de frente y tienen angulos de regreso comprendidos
en /2 < 6§ < w. La zona pre chocada tiene una velocidad v, = vz, desde el sistema de
referencia de la zona postchoque. La energia se expresa como:

Epre =7 (Epost - Vprepp03t> ; ﬁpost = Ppostlh z

!/ ! (2.5)
Epre =7 (Epost — UPpost b ) ; 1< <0,
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por lo que nos queda
v v o
Epre = 72E (1 + E”> (1 —u ) : (2.6)

Por lo tanto el cambio de energia en un solo cruce esta dado por:
2 v (]
AE:Eu—E:E[fy (1+*u)(1—7u>—1}- (2.7)
c c

La probabilidad de transicién de la zona pre choque a la post choque puede ser expresada

como
_ flujo en direccion dada por p D,

P = = — 2.
(1) flujo en uno de los hemisferios ~ J ’ (28)

donde p es el coseno del dngulo formado entre el vector normal al choque y el momento de
la particula. La densidad de flujo que atraviesa el choque es

N
J = /dQMvu, (2.9)

donde N es la densidad numérica de particulas, v la velocidad del fluido, df2 es diferencial
de angulo solido y esta expresado como —dud¢ = sinfdfdp, y 0 < 0 < 7/2,0< ¢ <271y
0 < u < 1. Por lo tanto

1 0 2
27 1 Nop“|t  No
J=— —Nvoudyu = — —Nopdy = ——| = —. 2.10
/047r”““ /12”““2204 (2.10)
Por otro lado, el flujo en la direccién dada por u
1
¢, = §Nv,u. (2.11)
Por lo tanto la probabilidad de cruce es
1
—Nv
P H
p—_r_2 = 2. (2.12)
J 1Nv
4
Ahora calculamos la probabilidad en el sistema de referencia primado, es decir //, donde
0" +6 =, por lo tanto df' = —df y 8 = 7 — #, mientras que el angulo solido en el estado
primado es
/ ! 7T/2 / / / 7T/2
/dQ cosf = 27r/ sin@ df cosf = 27r/ sin 0df cos 0, (2.13)
0'=0 0

con lo cual podemos calcular

P (u) — _or /01 dp = 2mp . (2.14)

Ya calculada la probabilidad de salto entre la zona pre choque y la post choque, calculamos
el valor esperado de la fracciéon del cambio de energia

AE 1 0 ’ ’ v v o v ’
(Z) = —/ du2u/ dy 2 [(72—1) Y p = == | (2.15)
0 -1 C C C
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Integrando 4y evaluando

AFE ! 2 -1 v Y v\ K
i dy | —— = 228 1 7 2(,>f
) /0““[ 2 T2 3 T \e)3

<¥>__4 _’Y2_1_V2”_V2”_72(“>2 (2.16)
E 4 6¢ 6¢ 9 \¢

ABy_ (2 4 av 4 vy

(F)=0"-D+37 +97 (c)

considerando v < ¢ entonces v — 1, quedando la energia promedio después de un cruce
AFE 4v

(—)==-. (2.17)
E Jc

Ahora consideremos el caso opuesto, donde las particulas de la zona post choque entran a la

zona pre choque. Dado que la probabilidad de retorno no es 1, entonces podemos calcularla
como

Pretorno =1—1 (2.18)
donde 7 es la probabilidad de que la particula se vaya y esté expresada como
n= ?N. (2.19)
ZN v
Como v & ¢, entonces resulta
n= 4%, (2.20)

por lo tanto la probabilidad de retorno puede ser expresada como

Pt =1——. (2.21)
c
Todo lo anterior refiere a que una particula solo cruza de la zona pre choque a la post choque
y regresa una sola vez, sin embargo, el hecho de mantenerse en la regiéon de choque hace que
pueda llevar a cabo k eventos de saltos, por lo tanto es nesesario expresar como cambia su
energia en miltiples eventos, asi como N, entonces

AFE
By = (1 + <E>> Ey 5 N1 = PretornoNo
AFE
Es = <1+<E>> E1 ;3 No= PretornoN1 (222)
AFE
Ep = (1 + <E>) Ex—1 3 Nk = PretornoNg—1,
por lo tanto
AE\"
E, = (1 + <E>> Ey. 3 N = PfetornoNO' (2.23)
Podemos desarrollar el término de la energia del k-ésimo cruce
E AFE
() =50
(2.24)

N\ 4ug
ln<NO>—kln[l C],
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desarrollando el logaritmo natural a primer orden, es decir, In (1 4+ z) ~ x para z < 1

dug E, 4ur —us Ny
—nl—=|== In{—
C Eo 3 C No

2.25
k — LV0 EO
donde S es
g Stz _ 3 (2.26)

U —us r—1’

siendo r = uy /ug, la relacion de salto de las condiciones de Rankine-Hugoniot para la velo-
cidad. Para poder hallar el espectro derivamos esta tltima expresiéon respecto a la energia,
obteniendo:

ANy = C EVdEy, (2.27)
con p = —(s+ 1), por lo tanto
r+2 p—1
pu— —_ — 2.28
p 1 -« 5 ( )

donde « es el indice espectral del flujo de emision sincrotron.

Para un choque fuerte adiabatico r — 4 y p — 2, que corresponde al caso de nuestro
interés.

2.2.2. Proceso de aceleracion de Fermi a segundo orden

Para el proceso a segundo orden asumiremos dos casos, uno donde la particula impacta
de frente con la nube y otro donde la particula alcanza a la nube (Figura, en ambos caso
consideramos que la particula tiene una masa considerablemente pequena respecto a la nube
my < M, donde m,, es la masa de la particula y M,, es la masa de la nube.

Para el primer caso consideramos que la particula tiene un momento m,v, donde v es el
vector velocidad de la particula en direcciéon = y la nube tiene un vector de velocidad —v en
direccion opuesta a z (Figura . Antes de la colision la particula tiene una energia £ y un
momento p, entonces, para el sistema primado, que es el de la nube, tenemos que el momento
y la velocidad es

P=pT ; V=0T (2.29)

por lo tanto

E_ gl (E +pv> P =7 (p£E> : (2.30)
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Proceso de aceleraciéon de Fermi a 2do orden, Caso de Alcance

particula

Figura 2.1: Escenario donde se desarrolla un mecanismo de aceleracién de Fermi a segundo
orden en caso de Alcance. La particula y la nube tienen vectores de velocidad con la misma
direccidén, sin embargo la magnitud de la velocidad de la particula es mayor que la de la nube,
logrando una colisién eventualmente.
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Proceso de aceleracion de Fermi a 2do orden, Caso Frente

particula

Figura 2.2: Escenario donde se desarrolla un mecanismo de aceleraciéon de Fermi a segundo
orden en caso de Frente. La particula y la nube tienen vectores de velocidad con direcciones
opuestas y la masa M de la nube es mucho mayor a la masa m de la particula

Ahora, después del impacto, en el sistema de laboratorio biprimado

Eu El - ,
:,y<_”p> cp =—pi o v=oi (2.31)

C C C

Si comparamos E en funcion de E’
E}/ = (E/ +v- p/> , (2.32)

donde E;: es la energia de Fermi desde el sistema del laboratorio biprimado en el choque de
frente. Sustituyendo en la ecuacién queda

" v
By =vy {fy(E—l—pv)—i-v’y (p—i— C—QE)]
1z 2 v\ 2 2
B =vE |1+ (2)| +29%p (2.33)
" vE
AE =E; — E =2y% <62—|—p>.

A continuacion vamos a analizar el caso donde las particulas alcanzan por detras a la
nube. Nuevamente la particula inicia con E y p tal que

p=pi; c=0T, (2.34)
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entonces

’ ’ UE
E =v(E —vp) ;p=v< —>- (2.35)
En la colision p/ — —p/. Para el sistema biprimado del laboratorio

E// El . / , ,
C C

por lo tanto la energia de Fermi en el sistema del laboratorio biprimado en un choque por
alcance

E, =~ (E - vp’)

E, ZV[V(E*UP)*U’Y(P*C%E)}

" 2 2.37
E, = v2E (1 + (E> ) — 27%up ( )
c
" E
AE,=E, — E=—2y% <p—2v> .
c

Calculamos los tiempos caracteristicos para los eventos de frente 7; y de alcance 7,

- = 2.38
= +V [ ( )
La probabilidad de cada caso es
1 1
¢ -
Pr=a—71 3 Fa=g3"7 (2:39)
Tf  Ta Tf  Ta
Para la energia total tomamos ambos casos
u—+v U—0
P, = : P, = 2.4
f 0 ¢ 2u (2.40)
entonces
AFEiota = PfAEf + P,AE,
lutv_ , Ev lu—v_ vE (2.41)
== 2 =) -z 2 _ =
2 v ’Yv<p+c2> 2 v TP @)
donde B
[pl = 1915, (2.42)
por lo tanto la energia total que gana la particula en este proceso es:
v E
ABioa = 7" = |(w+0)” = (u—v)?
we (2.43)

ABua =478 (%)

De lo anterior podemos obtener que para las condiciones de un sistema proto estelar,
el proceso de aceleraciéon de Fermi a primer orden es significativo, mientras que el caso de
segundo orden no es por su dependencia del cuadrado inverso de ¢, dado que las velocidades
del sistema son més bien del orden clasico, haciendo a este dltimo despreciable.



Capitulo 3

Magnetohidrodinamica ( MHD ) en
plasmas

Para poder entender lo que sucede dentro de un sistema astrofisico es necesario tener
en cuenta que no hay un laboratorio donde se pueda explorar el espacio de parametros de
forma exahustiva para poder describir el sistema, por lo que es necesario recurrir a métodos
indirectos como lo son las simulaciones numéricas las cuales nos puedan mostrar una forma
aproximada de la evolucién temporal del sistema y a través de ellas poder caracterizarlo. Si
bien las simulaciones numéricas forman una herramienta ttil para estudiar fenémenos hidro-
dindmicos en astrofisica, estas no tienen ningin valor cientifico cuando las consideraciones
fisicas no representan el sistema estudiado o cuando los resultados distan de representarlo.

Es por lo anterior que describiremos las partes tedricas mas fundamentales que involucran
el uso de un cédigo MHD. Este capitulo esta dividido en dos secciones: en la primera seccién
nos enfocamos en resolver el problema de un plasma con influencia de campos eléctricos
E y magnéticos B a través del conjunto de ecuaciones MHD, mientras que en la segunda
seccién se describe la aproximacion de Riemann empleada para resolver de forma
numeérica un problema de MHD ideal. Se incluye un apéndice donde se deducen el conjunto
de ecuaciones hidrodinamicas para un plasma.

3.1. Magnetohidrodinamica: MHD

En el apéndice se desarrolla a detalle la obtencién de las ecuaciones de hidrodinémica,
sin embargo nuestro principal interés yace en considerar plasmas con campos magnéticos,
por lo que vamos a tomar la consideraciéon de que el plasma estd constituido de particu-
las cargadas que interactiian entre si, sumado a que puede haber la presencia de campos
magnéticos por donde fluye el plasma, haciendo que la contribucién de campos eléctricos y
magnéticos sean importantes. En el caso de los jets astrofisicos se ha observado la presencia
de campos magnéticos a lo largo del flujo de particulas, es por eso que emplear tinicamente las
ecuaciones de hidrodindmica seria no considerar todos los efectos involucrados respecto a su
dindmica. A continuaciéon desarrollaremos una forma en que podemos obtener las ecuaciones
de magnetohidrodinamica para un plasma constituido por e cantidad de especies.

Si quisiéramos emplear la linealidad de la Ley de Ohm en las ecuaciones debemos hacer
ciertas consideraciones que resultan complicadas de aceptar ya que partimos de saber que el
plasma estéd compuesto de cargas positivas y negativas libres como resultado de la ionizacién
del gas, entonces podemos asumir que es eléctricamente neutro, mas dun, que la densidad
de cargas neta es despreciable. Por otro lado, dado que la velocidad de desplazamiento del

21
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fluido es baja comparada con el tiempo caracteristico del plasma entonces la corriente de
desplazamiento puede ser considerada pequena respecto a la corriente de conducciéon. Ya que
son demasiadas consideraciones, partimos de las ecuaciones deducidas en la seccién ante-
rior y de las consideraciones mencionadas, obteniendo cada uno de los momentos de forma
independiente.

Para poder deducir las ecuaciones MHD haremos dos consideraciones. Primera, que la
densidad de masa puede ser definida como la suma de las densidades de masa de cada una
de las especies dentro del plasma, es decir

Pm = XPms (3.1)

donde p,, es la densidad de masa total y p,,s es la densidad de masa por especie, que a su
vez puede ser expresada como pp,s = MgNs.

Segunda, que podemos definir la velocidad del fluido como el promedio de las velocidades
de las especies, pesado por sus masas, es decir

1
U= —%pmsUs, (3:2)

m

donde Uy es la velocidad promedio definida en la Ec. [7.5]

3.1.1. Ecuacién de continuidad de masa

Para deducir la ecuacién de continuidad de masa MHD partimos de la ecuacién de con-
tinuidad de masa HD (Ec. )

ong
-(nsUg) =0, 3.3
LV (n,U) =0 (33)
la cual multiplicamos por myg,
0
7(;7: ms +msV - (nsUs) = 0, (3.4)

haciendo uso de que p,,s = msng, nos queda

apms
ot

+V- (pmsUs) = 0. (35>

Ahora, si sumamos sobre todas las especies tenemos que

93 pms _
FEL V(3 pmsUL) =0, (3.6)
usando las definiciones de densidad de masa[3.1y de velocidad obtenemos

Ipm _
s=ap TV (pmU) =0. (3.7)

Podemos notar que la ecuaciéon resultante depende de la velocidad del fluido.
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3.1.2. Ecuacién de momento

Para deducir la ecuacion de momento MHD debemos tener en cuenta que el fluido contiene
cargas y partir de la ecuacién de momentos que estd dada como

0 (msnsUs)
ot

0¢Ps
ot "’

+ V- (msnsUsUs) = nges (E+ Uy x B) =V - Py + (3.8)

)
donde j?lzs es la contribucion de la fuerza de arrastre colisional, eg la carga total por especie,

P, la presion por especie y P en tensor de presion. Ahora, sumando sobre todas las especies
obtenemos

0 - 0eDs
zs: ot (PmsUs) + zs:v (pmsUsUs) = pdE+J x B -V - <Zs: Ps) + zs: (';t) (3.9)

donde p, = Xsnses y J = XgngesUs.

Como el momento total es conservado en cada colision, entonces el término ), d.p,/0t =
0, por lo que introducimos un nuevo tensor de presiéon en el sistema de referencia que se
mueve con la velocidad del plasma,

Pos = ms / h (v—U) (v —U) fd’. (3.10)

—0o0

Podemos escribir la presiéon total como

POZZPOSa (3.11)
S
por lo que podemos reescribir la Ec. [3.9] como

0
Z & (pmsUs) + Z v ' (pmsUsUs)
s _ s (3.12)
=pE+ U xB=V -Po+> V- (pms WW,).

Ahora, desarrollamos cada uno de los miembros de la ecuacion, para el lado izquierdos
podemos desarrollar asumiendo Uy = W, + U, quedando

o

= (pmsWs (PmsWsW,) + V - (s WU

5 (P )+ V- (p )+ V- (p ) (3.13)
+V - (pmsUW,) + V - (pms UU)..

Si sumamos las cantidades sobre todas las especies y teniendo en cuenta que ) pp,s Wg = 0
la ecuaciéon de momento puede ser escrita como

0
> 5 (PmsU) + D V- (pmsUU) + >V - (prs W, U). (3.14)
Por lo que la ecuacion queda como
8 >
5 (pmU) +V - (p,UU) = p,E+ U, x B~V - Py. (3.15)

Haciendo uso de la ecuacion de continuidad [3.7] podemos reescribir la ecuacion de momentos
como

ou D

notamos que el elemento que estd dentro de los corchetes corresponde a la derivada total
igual que en la ecuaciéon
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La interpretacion de esta ecuacion refiere a que la razén de carga del momento por ele-
mento de fluido es igual a la suma del campo eléctrico, magnético y las fuerzas de presiéon
actuando sobre el mismo elemento de fluido. N6tese que no se hicieron consideraciones, que la
solucién resulta exacta pues se tomaron como premisas los resultados del primero y segundo
momento de la ecuaciéon de Boltzmann.

3.1.3. Ley generalizada de Ohm

Como mecionamos al principio, el plasma es un medio con cargas libres, por lo tanto con-
ductor, y resulta importante poder definir como depende la densidad de corriente respecto
al campo eléctrico. Como mencionamos al principio partir de la Ley de Ohm resulta dificil
en el sentido que las consideraciones hacen del resultado algo poco riguroso. Sin embargo, el
uso de la ley de Ohm en MHD es amplio, y es una razonable aproximacién si el camino libre
medio es corto comparado con el tiempo caracteristico del sistema, es por eso que resulta
conveniente escribir una ley general de Ohm.

Para poder hacer dicha derivacién es necesario hacer las siguientes consideraciones, co-
menzando por el hecho de que el plasma consta de dos componentes, por un lado los electrones
(e) y por el otro las cargas positivas de iones (7). Por otro lado asumimos que la fuerza de
arrastre sobre la s-ésima especie es proporcional a la diferencia de velocidad entre la especie
s-ésima y r-ésima y puede ser expresada como:

0¢Ps
5t

donde vy, es la frecuencia efectiva de colisiéon entre dos especies.

= —ngmsvg (Ug —U,), (3.17)

Ahora tomamos las ecuaciones de momento para los iones y los electrones. La ecuacién
de momento para iones esta expresada por

gt (mmZUZ) + V- (mmZUZUZ) = n;e [E + UZ‘ X B] -V ﬁz — NiM;ilVie (UZ — Ue) s (3.18)
mientras que para los electrones la ecuaciéon de momento queda expresada por
gt (meneUe)+ V- (men U Ue) = —nee [ E+ U, x B] -V - ]36 —nemele; (Ue —Uy), (3.19)

sabemos que la densidad de corriente es proporcional a (U; — U,), si multiplicamos las ecua-
ciones [3.19y [3-I§ por m; y m. respectivamente, restando ambas ecuaciones y asumiendo que
ne = Nj = N obtenemos

0
memi{ 5 [n (Ui = Ue)] + V- [0 (U;U; - UeUe) 1}
=epmE +en(msU; —Ug) x B—mV - ﬁl +m;V - ]3’6 (3.20)
—meminvie (U; — Ue) + mimenve; (Ue — Uj) ,

donde p,, = n(m; +me) es la densidad de masa. Como las fuerzas de arrastre de iones y
electrones estan en equilibrio meve; = m;vie. Los tltimos dos términos de la ecuacién los
podemos escribir de la siguiente manera,

—meminvie (U; — Ue) + mimenve; (Ue — U;) = epp, (77;:2&) J, (3.21)

donde J = (U; — U,) es la densidad de corriente y el elemento del paréntesis derecho es la

resistividad definida como 1
Mellei _ 2 . (3.22)

ne2 o
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Para desarrollar el término m.U; + m;U, podemos hacer uso de la ecuacién de velocidad
de un fluido U = (m¢Ue 4+ m;U;) / (me +m;) y de la ecuacion de densidad de corriente
J = ne (U; — U,) dando como resultado

J
meU; + m;Ue = (me +my) U — (m; — me) p (3.23)

Por tultimo, para el lado izquierdo de la ecuacién utilizamos la ecuaciéon de densidad de

. : . . 0
corriente, entonces la derivada parcial respecto al tiempo g se puede expresar como

0 10J

Para desarrollar el término V de la ecuacion podemos simplificar los calculos si nota-
mos que la ecuacion [3.17] es valida unicamente si la diferencia 6U = U, — U; de velocidades
es pequena. Entonces, el término (U;U; — U.U,) puede ser expandido en series de potencias
para una cantidad pequenia dU, que en una aproximaciéon a primer orden, es decir U = U;
para me, < m; y U = —§U, puede ser expresada

(3.24)

V- [n(U;U; — U U,)| = év -(JU+UJ), (3.25)

Teniendo estos resultados, podemos sustituir las ecuaciones [3.25] y [3.21] en [3.20] considerando
que me < m; y omitiendo el término de presién por parte de los iones dado que el factor
me/m; es despreciable, quedando

me [ 0J

J_ 1 me |0
N ne? | ot

1 —
E+UxB- = JxB—-—V-P,+ +V-(JU+UT)|. (3.26)
g en

en

Esta es la llamada ecuacion generalizada de la ley de Ohm. Notamos que si podemos recupe-
rar la forma lineal de la ley de Ohm si todos los términos de la derecha son lo suficientemente
pequenos.

Debido a que la frecuencia de colisiéon tiende a cero, entonces la conductividad tiende a
infinito, por lo que la ecuacion [3.26] se reduce a

E+UxB=0, (3.27)

un plasma que obedece esta ecuacion es llamado plasma idea MHD. Resulta natural ver que
la componente de velocidad perpendicular a B esta dada por U, = E x B/B? mientras que
la componente paralela del campo eléctrico E| respecto al campo B es identicamente cero.

Para un plasma colisional, si despreciamos todos los elementos de la derecha en la ecuaciéon

[3:26 nos queda
1
E+UxB=-J=nJ, (3.28)
o

que es la forma resistiva de la ley de Ohm. Esta forma suele ser empleada en modelos no por
su rigor, sino porque representa de forma simple las cantidades mas importantes derivadas
de un modelo ideal MHD.

3.1.4. Ecuacién de energia

El conjunto de ecuaciones deducido para un plasma MHD no representa un sistema ce-
rrado, al igual que en el caso HD, por lo que es necesario incluir una ecuacién de estado
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apropiada al sistema y asi cerrarlo.

Por un lado, si asumimos que hay suficientes colisiones para poder establecer una distri-
bucién de velocidades isotropicas Maxwelliana, entonces la presion del plasma es isotropica
y su gradiente puede ser expresado como V - P = V P. Teniendo en cuenta estas condiciones,
podemos asumir un modelo politrépico que describa la energia como una ley de potencias de
la forma

< (Po) =0, (3.20)
donde v es el indice politropico. Al tomar una ecuacion de estado de esta forma, podemos
aprovechar los posibles valores de v para poder describir diferentes situaciones fisicas.

Es posible usar un modelo politrépico para describir los diferentes sistemas desde un punto
de vista reduccionista, haciendo que este describa diferentes sistemas segiin el valor del indice
politrépico.

Por otro lado, si no hay suficientes colisiones para poder establecer una distribucién de
velocidades isotrépicas, entonces la presion serd anisotropica y solo puede ser representada por
medio de un tensor. Si suponemos que el movimiento de una particula es de forma azimutal
respecto al campo magnético, entonces el tensor de presion puede ser expresado

[P0 0
Pi=|0 P 0 (3.30)
0 0 B

donde P, y P son las componentes perpendiculares y paralelas al campo magnético local.
Si consideramos una variacion lenta en el proceso adiabatico de tal manera que no haya flujo
de calor, las componentes paralelas y perpendiculares obedecen que

d P,
— | — =0 3.31
dt <me> ( )
y
d (PiP
— =0 3.32
7 ( =) ; (3.32)

que corresponde al conocido sistema Chew-Coldberberg-Low (CGL).

3.1.5. Conjunto completo de ecuaciones MHD

Es necesario que las ecuaciones obtenidas para la descripciéon resistiva MHD del plasma,
la ecuacion de fluido y la ley de Ohm satisfagan auto consistencia y estén acopladas con las
ecuaciones de Maxwell. Para poder lograr esto, es necesario hacer dos aproximaciones. Prime-
ro, ya que la variacién temporal es considerada baja, entonces la corriente de desplazamiento
es ignorada respecto a la corriente de condicion. Esto a su vez implica que la velocidad de
fase de las ondas electromagnéticas y la velocidad del fluido en el modelo resistivo MHD es
mas pequena que la velocidad de la luz, lo cual quiere decir que el resultado es esencialmente
no relativista. Segundo, la densidad de carga p, es cero, despreciando el efecto de cargas
separadas. Finalmente que la presion es un escalar que sigue el modolo politrépico Con
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estas consideraciones podemos escribir el conjunto de ecuaciones resistivas MHD

V x B = pupJ Ley de Ampere,

V-B =0,
V xE=-0B/ot Ley de Faraday,
0pm . o
— + V- U) =0 Ecuacién de continuidad de masa,
o (P ) (3.33)

pmﬁ =JxB - VP ecuacion de momento,

E+UxB=nJ Leyde Ohm,

% (Pp;ﬂ) =0 modelo politrépico para la energia.
De este conjunto de ecuaciones si tomamos la divergencia de la ley de Ampere, podemos
obtener la condicién para la continuidad de carga V -J = 0, la cual siempre es valida cuando
se asume que p, = 0. Por otra parte podemos notar que la ecuacién de continuidad de carga
no es una ecuacion independiente, ya que implica la ley de Ampere. Ademas, la aproximaciéon
pq = 0, que algunas veces refiere a la condicién de cuasi neutralidad, no implica que V-E = 0.
Aplicando la ley de Gauss, V - E = p,/eo, la condicion de cuasi neutralidad n, = n; = n
requiere que |V - E|/ (ne) < 1. Entonces, la ley de Gauss es retirada de las ecuaciones de
resitividad MHD y el campo electrico E es ahora obtenido a partir de la ley de Ohm .

3.2. Aproximaciéon de Riemann en un sistema MHD ideal de
multi estados: HLLD

En esta seccion desarrollaremos los calculos numéricos para una aproximacion a la solucion
de un sistema MHD ideal a través de la soluciéon de Riemann de multi estados. Tomaremos
como punto de partida el conocimiento sobre las aproximaciones a la solucién de Harten-Lax-
van Leer (HLL) para el sistema MHD ideal.

3.2.1. Planteamiento teérico del problema MHD

En astrofiscia, al igual que en otras areas espaciales, en laboratorio y mas, el conjunto de
ecuaciones MHD representa el comportamiento macroscopico de fendmenos que se presentan
en dichos campos, por lo que realizar estimaciones a través de ellas resulta 1til al momento
de entender, simular o representar el estado de los diversos fenémenos. En el caso particular
de fenbmenos astrofisicos, las soluciones resultantes de las ecuaciones MHD deben satisfacer
el hecho de que hay cantidades fisicas que siempre son positivas, tales como la presiéon y la
densidad, lo cual no siempre se logra en simulaciones de soluciones numéricas de las ecuacio-
nes, por lo que es necesario que los métodos utilizados en dichas simulaciones sean robustos y
fisicamente correctos para poder tomar como vélido el resultado. Lo anterior convierte como
elemento fundamental la bisqueda de modelos robustos capaces de evitar valores negativos
dentro de las soluciones.

Histoéricamente hay una serie de modelos que han pretendido satisfacer la necesidad de
resultados siempre positivos a través de la soluciéon del conjunto de ecuaciones MHD, tales
como el método de division de vectores de flujo (FVS, por sus siglas en inglés) y el método
para la solucién de Riemann HLLC (La C corresponde a la onda de ’Contacto’). Para el caso
de la solucion HLLC asume una discontinuidad de contacto entre los dos estados intermedios
del sistema que puede ser resuelta de forma aislada y exacta. Existen otros esquemas que
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cumplen la condicién de devolver resultados enteramente positivos, sin embargo, no pueden
resolver el problema de discontinuidades y es por eso que han ido quedando fuera de los
esquemas conocidos.

A continuacion plantearemos las ecuaciones que definen el sistema MHD con la notaciéon
coman dentro de la resolucién del problema en una dimensién, se puede encontrar este de-
sarrollo en més detalle en el articulo "A multi-state HLL approximate Riemann solver for
ideal magnetohydrodynamics"de Takahiro Miyoshi, Kanya Kusano (2004) Miyoshi & Kusano
(2005])

3.2.2. Ecuaciones MHD en solucién numérica

Para poder dar una solucién al conjunto MHD es preciso comenzar con dar una definicién
general de la soluciéon de un sistema conservativo hiperbodlico de una dimensién, que estéa
descrito como

ou OF
— 4+ —=0. 3.34
ot + Or ( )
Para esta solucién general, los valores propios del Jacobiano son reales, y esté definido como
oOF
A= — 3.35
aU ) ( )

donde F es la funcién de flujos del sistema y U el vector de variables conservativas. Para este
tipo de sistemas los valores propios son un conjunto de ecuaciones completo.

Planteamos las ecuaciones MHD en una dimension y definimos el vector de variables
conservativas U y el vector de flujos F

[P ] [ pu |
pu pu? + pr — B2
pU pvu — B, B,
U= |pw]|, F = pwu — BB, , (3.36)
B, Byu — Byv
B. B,u — B,w
| e | (e+pr)u— By (v-B)]

donde v = (u,v,w), B = (B, By, B;) y pr es la presion total estd dada como

1 1 1
pr=p+3BE o= (e goiv - SBE) (3.37)

En el caso de 1D, la componente B, estd dada como constante por la condiciéon de divergencia
libre.

Los valores propios de este conjunto de ecuaciones corresponden a dos ondas de Alfvén,
cuatro a una onda magneto-acustica y una para una onda entrépica:

Ao =UFCq, AM7=uFcr, A3s=uFcs, A=u, (3.38)

donde

1/2
B [weiBEEOpt B -
) f,s — 2[)

Cq —

, (3.39)

3
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de donde se satisface de forma inmediata que
NP R PPV PLEPEP TS (3.40)

los cuales a veces coinciden dependiendo de la orientacién del campo magnético, por lo tanto
el conjunto de ecuaciones MHD no son estrictamente hiperbélicas, y en consecuencia, el con-
junto de valores propios no se obtiene de forma inmediata. Debido a lo anterior, la solucién
al problema de Riemann puede ser una composicién de ondas de compresiéon y ondas incom-
presibles, a diferencia de solo un choque ordinario y ondas vacuas. Esta solucién no es algo
facil de resolver en el problema de Riemann para un sistema MHD en general, sin embargo,
la solucién a la discontinuidad se puede considerar como una onda regular tal que permite
seguir la solucion de Rankine-Hugoniot,

S[U] =F, (3.41)

donde S es la velocidad de discontinuidad y F indica el salto de condiciones entre componen-
tes, Uj y Us. Ahora, si consideramos soluciones para las cuales uq, ug # S, es decir, que hay
un transporte neto de particulas entre las discontinuidades y que B, # 0, podemos obtener
tres diferentes soluciones. La primera es el caso de una solucién compresible, es decir, que
p1 < p2 ¥ up > ug, entonces se tiene ondas rapidas y lentas. En ambos choques se conserva el
signo de la componente tangencial del campo magnético, haciendo que el campo magnético
se concentre en la zona de choque rapido y se debilite en la zona de choque débil. La segun-
da solucién es cuando se tiene una condicién de incompresibilidad. Es decir que p1 = p2 y
u1 = ug, lo que establece las siguientes relaciones a lo largo de la discontinuidad que se mueve

a la velocidad de Alfvén g 0 Ag:

o) =[] = [By + B} =0, +pl]=[B)], *ypluw]=I[B], (3.42)

a esta solucion se le llama choque de Alfvén. Las cantidades termodinamicas que no cambian
a lo largo de la discontinuidad como lo son p y p son llamadas el rotacional de discontinuidad.
Por otro lado, la discontinuidad que se mueve a la velocidad de la onda de entropia A4 debe
satisfacer

[By] = [B:] = [v] = [w] = [p] =0, (3.43)

para el caso donde B, # 0, mientra que para el caso donde B, = 0 se tiene que

B2 + B?

P+ 5

= 0. (3.44)

La discontinuidad formada por las dos componentes es llamada discontinuidad de con-
tacto, que al igual que la velocidad de las componentes y el campo magnético deben ser
continuas. La ecuacion indica que la velocidad tangencial y el campo magnético tan-
gencial debe tener un salto a través de la discontinuidad, a esto se le llama discontinuidad
tangencial.

3.2.3. Aproximacion HLLD al problema de Riemann

Se propone el método de solucion de Riemann HLLD como una alternativa a la ausencia
de tratamiento de las condiciones de salto en el método HLLC. Se parte de la premisa de que
el método HLLC tiene inconsistencias entre la suposicion de la velocidad normal constante y
la aproximacion de dos estados en los estados intermedios del problema de Riemann.



30 CAPITULO 3. MAGNETOHIDRODINAMICA ( MHD ) EN PLASMAS

Se toman como punto de partida las consideraciones basicas del método HLLC, es decir,
que la velocidad normal es constante en el abanico Riemann que lleva a la conclusién de que
la velocidad de la malla de Riemann corresponde a la velocidad media de la onda. Por otro
lado, la presién total es constante sobre todo el abanico de Riemann. Los choques lentos no
pueden ser formados dentro del abanico de Riemann y la discontinuidad se propaga con las
ondas de Alfvén, que a su vez son generadas. estas ultimas dos conclusiones sugieren que el
abanico de Riemann puede ser dividido en cuatro estados intermedios Uy, U7", U%, UR, por
lo tanto consideramos un problema de cuatro estados separados por una onda de entropia y
dos de Alfvén. Sy y ST, Sk,

El siguiente desarrollo se hace siguiendo el libro de "Modelling Pulsar Wind Nebu-
lae"Torres (2017). Entonces, evaluamos la velocidad normal promedio del método HLL

g, = SR uR) prur = (Sp = Ur) pris = pry + P
(Sr —ur)pr — (SL —ur) pr.

(3.45)

Ya que se considera que la velocidad normal es constante sobre el abanico de Riemann, se
cumple que

up =up’ = uf = up = Sy (3.46)
Adicionalmente, se asume que la presion total es constante, por lo que
Pl =PI, = DTy = Py = P1- (3.47)

A partir de la igualdad pp = p7, = pr, podemos escribir de forma explicita la presion total
Pr

(Sr —ur) prp1, — (St — uL) pLPTR + PLPR (SR — uR) (ST —ur) (UR — ur)

(Sr —ur) pr — (S —ur) pr (3.48)

pr =

De la ecuacion [3:47] podemos notar que las discontinuidades de contacto, rotacional y tange-
cial pueden ser formadas en el abanico de Riemann bajo esa restriccion.

Ya definido Sys y p}- las cantidades U}, y U, puden ser obtenidas a través de las superficie
de contacto S, y estan dadas como

i Po i [ PZSM i [ Pa i i Palla
PaSM p;’;S]Z\/[ +pp — B% Palla Paui +p:fl’ - Bg
pLUY PavaSm — BeBj, PaVa PaValla — By By,
Sa | phwd - pawa Sy — By B} = Sa | pPaWa — PaWalla, — By B,
By, By Sy — Bgvl By, By, uq — Bywa
B, B; Sy — Brwy, B, B, uq — Byw,
L en (e +P7) Sm — Be (v, - By L o | L(€a +PT) ta — Bz (Va - Ba)
(3.49)

donde a = L 0 R. Se puede notar que la segunda eleccién de la matriz es consistente eleccion

de Sy y pp.
De la primera ecuacién podemos obtener la relacion

Sa — Uq

a=Pag o (3.50)
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Tomando la tercera y quinta ecuacion de[3.49]y resolviendo simultaneamente tenemos que

SMm — Ua

* =y, — BB , 3.51

Yo T " pa (Sa — ua) (Sa — Sm) — B ( )
* Pa (Sa — ua)2 - Bg

B, =B . 3.52

vo " pa (Sa = ua) (Sa — Sm) — B2 ( )

Tomando la cuarta y sexta ecuacién y resolviendo simultaneamente, se obtiene
Sy — Ua

* = wy — By B, , 3.53

Yo =W “pa (Sa — ua) (Sa — Sm) — BZ ( )
2 2
a a — Ua - Bz

B! =B, —2F (Sa — ta) (3.54)

Po (So — ta) (S — Smr) — B%

Para evitar indeterminaciones en [3.51] y [3.54 cuando Sy = ta, Sa = Ua & Cfa, By, =
B, =0y B2 > vp,, se puede remplazar v}, = vy, W) = wa y By, = B., = 0 ya que no hay

choque en S, es decir pj, = pa, U} = Ua ¥ P, = PTa-

Finalmente, con la séptima ecuaciones de y con y se tienen

_ (Soz - ua) €a — PTalla +p§“SM + By (Va “Ba — V; - BZ)
ey = (3.55)
Sa — Sm
Entonces consideramos los estados intermedios internos U**, para las condiciones de salto
de la ecuacion de continuidad a través de un S arbitrario, donde Sy, < S < Sp; 0 Sy < SSg,

o = 00 (3.56)

mientras que la condicién de salto

Es necesario que para [3.56] la velocidad propagacion de ondas de Alfvén en los estados
intermedios estén evaluadas como

B B
5S¢ = Sy — | ‘”' S = Sy + | ””’
VP vV PR
Con lo que se puede establecer las condiciones de salto para la componente tangencial del
campo magnéticos y la velocidad a través de Sy

(3.58)

* *kk kok * *kk kok
PLVL PLVL SM — BB, PRVE PRVE SM — By BR
ko kK * k% *k B ES * o kk ok
Sy, |PLYL | _ | PLWL Sm — BeBIL| _ Sy, |PRYR | _ |PRYR Sm — By B7R (3.59)
yL yL xVr, yR yR zVR
*k *ok *ok *ok *% *k
By B} — Bywy, B’r B7r — Bewp
de donde al considerar B, # 0 resultan las siguiente relaciones
vt =t =0 (3.60)

wp =wp = w" (3.61)
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=B =B (3.62)

.1 =B = B (3.63)

Si consideramos B, = 0 tenemos

(Sr = Sr) Up+(Sg — Su) Ug +(Su — S1) UL +(51 — S1) UL =SrUR+SLUL+Fr—FL = 0,

(3.64)
de donde se deriva que
VPLVL + \/PRVR T (B;R — B;L> sign (By)
** * — , (3.65)
VPL T \PR
e _ NPLUE /PR + (Bl — Bly) sign (By) 566
Vi PR ’
*ok VpL R+ pRBR+ UR )SZgTL(Bx)
B = , (3.67)
pL +
e /05 Bip + /PpBip + (Wi — wi) sign (By)

NCENG |

donde sign (B;) es 1 para B, > 0y -1 para B, < 0. Por otro lado la condiciéon de densidad
de energia a través de S}, queda expresada como

e = e F /7 (Vi B~ v B sign (B,), (3.69)

donde los signos corresponden a o =L y R.

De esta forma puede ser derivado el conjunto completo de estados intermedios, U}, UT"
v Up con sus respectivos flujos F7, Fi*, Fr v Fy

En general, los flujos quedan expresados como

Fr, siSp>0,

F7 siS,<0<S7,
Fz* si SESO < Swu,
Fp st Sy <0<S%,
F% siS; <0< Sg,
Fr siSgp<O.

FruLip = (3.70)




Capitulo 4

Modelo

Nuestro trabajo se basa en crear un modelo MHD para estudiar la presencia de emisiones
no térmicas en un sistema que se apegue a las condiciones fisicas observadas de un jet protoes-
telar, teniendo como objetivo reproducir de forma sintética la emisién sincrotrén en las zonas
de choque, ademés de analizar la influencia de cada una de las consideraciones impuestas al
modelo sobre la emision.

Nuestro modelo cuenta con las siguientes suposiciones: i) Se asume que el jet se desarrolla
en un escenario protoestelar, esto quiere decir que la densidad del material eyectados es
hasta tres 6rdenes de magnitud mas baja que la densidad del medio circundante simulando
la correspondencia entre la densidad del flujo protoestelar y la de una nube molecular; ii)
Cuenta con variabilidad, por lo tanto el flujo de material desde la fuente protoestelar hacia
el medio es expulsado a intervalos de tiempo definidos , lo cual corresponderia con el hecho
de que el material acretado por el objeto no es capturado de forma constante, sino que este
es suministrado en tiempos discretos; iii) asumimos que existe un proceso de precesion en
la direccion de propagacion del jet, este efecto se asume debido a las posibles variaciones de
la direccion del momento angular transferido del disco acretado al objeto central. iv) Existe
un campo magnético intrinseco en la fuente con geometria toroidal, tomando como base lo
planteado en el trabajo base |Cécere et al.| (2016]), donde se muestra el grado de polarizacion.

4.1. Condiciones iniciales

A continuacién presentamos las condiciones iniciales que hemos asumido para nuestro
trabajo. Comenzando con la motivacién de agregar un efecto de precesion en la direccién de
propagacion del jet, planteamos una orientacion del jet fuera de la linea de vision a través de
un par de rotaciones sobre los ejes T y Z.

Partimos de considerar dos sistemas, el primero como un sistema de referencia fijo no
primado Z,9, 2 correspondiente a la linea de vision del cielo y el segundo como un sistema
primado correspondiente al cilindro fijo en el jet i‘l,gj/,él (Figura . La diferencia entre
ambos sistemas se expresa al aplicar dos rotaciones, la primera consta de rotar el sistema
primado en un angulo -« sobre el eje x del sistema no primado, mientras que la segunda
implica rotar en un dngulo v el sistema primado sobre el eje z no primado.

Podemos expresar el sistema del plano del cielo en funcién del sistema primado, partimos
de que

¢ = — sin ¢@ + cosdy (4.1)

33
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Figura 4.1: Sistemas coordenados sobre el sistema del jet. Los ejes no primados .S corresponden
al sistema de referencia en el plano del cielo, mientras que el sistema primado S’ corresponde
al marco de referencia visto desde el jet.

donde ¢ es el angulo azimutal del cilindro y « es el angulo entre los sistemas primados res-
pecto a su coordenada Z.

Ahora, aplicando una rotacion sobre el eje & en un angulo —« , tenemos

R 1 0 0 —sin¢ —sin ¢
R(Z,—a)¢p= |0 cosa sina cos¢ | = | cosa cos¢ (4.2)
0 —sina cosa 0 —sina cos ¢

Esta rotacién es necesaria para poder ver como cambia la direccién azimutal, lo cual
permite ver el comportamiento del campo magnético del jet.

Ahora, rotando respecto al eje Z en un angulo v, nos queda

K cosy —siny 0 —sin ¢ —cos® sing —sinYy cosa cos ¢
R(:Z,¢Y)R(%,—a)¢p = |sinyy cosyp 0 cosa cos¢ | = [—sint sin¢g + cosv cosa cos @
0 0 1| | —sina cos¢ —sina cos ¢

Desde las observaciones en el plano del cielo tenemos que

Yp . Lp
N R NE-R T

Por otro lado, si queremos expresar las componentes del sistema primado desde el sistema,
del plano del cielo, basta con invertir la relaciéon de rotaciéon, quedando:

sin ¢ = cos ¢ = (4.4)

7 =R(2,0) R (3, —) = (4.5)
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—cosy sing 0| |z — cos Yx + sin ¢y
=R(Z,a) |—siny cos¢ 0| |y| = R(Z,a) | —sinyx + cos ¢y (4.6)
0 0 1] | = z
1 0 0 — cos Yz + sin ¢y — cos Yz + sin ¢y
= |0 cosa —sina| [—sinyz 4 cos¢y| = | — cosasinx + cos acos ¢y — sin az
0 sina cosa z — sin asin Y& + sin o cos Yy + cos az

(4.7)
Por lo tanto, el sistema primado expresado en términos del sistema del plano en el cielo
resulta:

T — cos Yx + sin ¢y
y' | = | - cosasintz 4 cosacos ¢y — sin az (4.8)
2 — sin aesin ¥z + sin a cos Yy + cos az

Por lo que tenemos las restricciones de que para estar dentro del jet es necesario que:
/ ’ 1/2
(gc iy 2) <rj (4.9)

2 <l (4.10)

donde r; es el radio del jet y [; es su longitud.

Ya fijado el sistema de referencia, ahora definimos las ecuaciones que definiran el periodo

de precesion,
Lot

T = ———
p K )
fqvjcosa

(4.11)
donde w4, es el tamano total de la caja del modelo, v; la velocidad del jet, f, el factor de
precesion v « el angulo de apertura entre los ejes z y 2 del sistema no primado y el sistema
primado respectivamente. Mientras que el preriodo de variabilidad queda determinado
T,
Ty = 2.
fq
Al ser un objeto protoestelar el objeto a simular, consideramos una caja de cémputo tal
que esta escalada a una longitud de 1 pc en el eje 2 y 0.5 pc en los ejes & y 4. La velocidad
del flujo eyectado vjet, es del orden de miles de kilometros por segundo. La longitud y su
radio es del orden de centésimas de parsec, mientras que su temperatura la correspondiente
al orden de miles de grados Kelvin.

(4.12)

Asumimos que la variabilidad en la velocidad de eyeccién es periddica y senoidal. Tomamos
un angulo de apertura de una decena de grados ya que los jets protoestelares no tienen una
simetria fija y los nudos asociados al jet distan en dngulos pequernios al eje de su propagacion.
Agregamos una componente inicial de campo magnético a lo largo del angulo ¢ siguiendo la
condicion (Figura ) y siguiendo la direcciéon del eje de propagacion Z del material del jet.

0 <r< Ry

R, <r< Rjet; (413)

0 r> Rjet

Presentamos los valores iniciales para el jet en la tabla[4.1]y las condiciones iniciales para
el medio en la tabla ?77.
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Campo Magnético en la fuente

0.00010

0.037

0.00008

0.025

0.012
0.00006

Y [pc]
o
[G]

0.00004
-0.012

-0.025

0.00002

-0.037

-0.037  -0.025  -0.012 0 0.012 0.025 0.037
Xpc]

Figura 4.2: Corte transversal del campo magnético en la fuente del jet, el cual sigue una
morfologia toroidal teniendo como méaximo R,, y decayendo hasta cero al borde del jet,
mientras que en el medio suponemos un campo magnético nulo, por lo tanto la influencia de
campos magnéticos en las zonas de choque seré directamente al campo arrastrado desde el
origen del jet.

Considerando las velocidades de movimiento propio de HH 80-81 reportadas por [Marti
et al| (1995), tomamos una velocidad de eyeccion para el jet de vjer = 103kms™1.

Parametro Valor

Rjet 3.6 x 10'% cm
R, 1.8 x 10'6 ¢cm
Ljet 1.8 x 106 cm

o 10°

Njet 5 x 102 cm™3
Tet 10000 K

Vjet0 1000 x 10° cm s~ 1
Avjet 300 x 10 cm 5™
fp 3

fq 2

By, 0.1x107% G

Tabla 4.1: Pardmetros fisicos del jet, donde Rj¢; es el radio del jet, IR, el semiradio del toro
donde se impone el campo magnético, Lje la longitud del jet, a el semidngulo de apertura
del jet, nje la densidad inicial del flujo eyectado por el jet, Tje;

El modelo fue desarrollado empleando el codigo MHD GUACHO (Seccion [£.2). Nuestro
estudio se basa en una solucién 3D con una méxima extensiéon espacial de 8 x 1074 pe.
Los pardmetros computacionales son presentados en la Tabla donde se muestran las
condiciones computacionales empleadas para el modelo.
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Parametro Valor

Ny 600 px
Ny 600 px
ny 1200 px
C 0.25
n 0.05

Tabla 4.2: Lista de valores computacionales para simular nuestro modelo. Se tiene una resolu-
cion espacial total de una caja de 1 x 0.5 x 0.5 pc con una resoluciéon computacional de 1200
x 600 x 600 pixels, dando lugar a una méaxima resolucién espacial de 8 x 10~ pc. También
se muestran los valores del niimero de Courant C y la viscosidad artificial 7 empleada.

4.2. Coédigo MHD: GUACHO

Para poder desarrollar un simulacion MHD es necesario contar con un cédigo capaz de
satisfacer las condiciones que garanticen un resultado aproximado a la realidad, que en el
caso de jets astrofisicos implica que los valores obtenidos durante toda la simulacion para las
variables de presion y densidad sean siempre positivos. Por otro lado que sigan las ecuaciones
MHD y un método numeérico robusto.

En nuestro trabajo hicimos uso del codigo MHD llamado GUACHO [Villarreal D’Angelo

et al.| (2018), el cual resuelve el problema de un sistema MHD en una malla cartesiana. El
c6digo MHD GUACHO toma las ecuaciones de transporte radiativo como

0

9

ot
d (pu) B? BB

: I(P+—|-—|={
ot TV [pulw ( Ter) T | T (4.14)
OE B? (u-B)B
at"i_v'|:u<E+P+4ﬂ_>_47_‘_:|—G7“ad_Lrad+fg'ua
0B

— -V x(UxB)=0.

ot ( )
donde p es la densidad, u es la velocidad, P es la presion térmica, B es el campo magnético
y E es la densidad de energia total, I es la matriz identidad, f, es la fuerza gravitacional,
Graq las ganancias radiativas y L,qq son las pérdidas debidas a radiacion.

La ecuaciéon de estado que se utiliza para cerrar el sistema de ecuaciones es

2 2

pu P B
E=— —
2 +(7—1)+87T

(4.15)

donde v es la razon entre las capacidades calorificas. La ecuacion [£.15 relaciona la densidad
de energia y la presiéon térmica.

Las ecuaciones [£.14] son resueltas sobre la malla a través del método Godunov a segundo
orden (Apéndice , mientras que los flujos son calculados con la solucion de Riemann
HLLD descrita en la seccion [3.:2.3] por otra parte, atendiendo la necesidad de ser un codigo
robusto GUACHO emplea un limitador de pendiente minmod para garantizar la estabilidad
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del co6digo, el cual consiste en

min  si todo es positivo,
minmod = ¢ max  si todo es negativo, (4.16)

0 si no todo es positivo o no todo es negativo.

Finalmente, para poder satisfacer la condicién de que la divergencia de campo magnético
siempre fuera cercana a cero se implementa el esquema de interpolacién de flujo de diferencia
central.
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Resultados

Realizamos una simulaciéon numérica con las condiciones iniciales descritas en la seccién
anterior. Dejamos el modelo alcanzar un tiempo de evolucién de 930 anos. Debido a la in-
teraccion del fluido eyectado contra un medio circundante denso, tenemos como resultado
choques principales y gracias a la variabilidad en la velocidad de eyeccién podemos observar
choques internos dentro del jet. La suposicién de un efecto de precesion dio como resultado
una distribucion cadtica en los diversos parametros fisicos y asi rompiendo con la condicién
de axisimetria, tratando de reproducir efectos con mayor apego a las observaciones. Todos los
mapas estdn normalizados a su valor maximo alcanzado durante toda la muestra temporal.

5.1. Mapas de densidad y campo magnético

En la figura y se muestra la evoluciéon temporal de la densidad en los planos yz
y zz, respectivamente. Luego de 930 anos de evolucién, ambas figuras muestran el desarrollo
de una envolvente que en la proyecciéon xz parece bipolar, mientras que en la proyeccion yz,
se hace mas notable la formacién una envolvente cuadrupolar.

La precesion produce estructuras en zig-zag en ambas proyecciones, pero se hace mas
patente en la proyeccion yz. En la figura los nudos se mueven en una direccion que se
aparta del eje vertical. En cambio, en la figura [5.2] estas estructuras parecen méas alineadas

En simulaciones donde se incluye el campo magnético, surge la pregunta de si el gas o el
campo magnético dominan la dinamica del sistema. Por ello, en la figura se muestra una
comparacién de las distribuciones del parametro 3 (= 87P/B?), presién y magnitud total
del campo magnético. Notamos que en la parte externa de la envolvente, la dindmica esta
dominada por el fluido, ya que estas regiones se encuentran valores de 8 > 1. En cambio, en
las regiones internas, el que domina la dindmica es el campo magnético, puesto que alli se
observan 8 < 1. Lo ultimo es consistente con el hecho de que estas regiones son cercanas a la
zona donde se impone el jet, y donde la magnitud de B es mayor.

5.2. Emisiones térmicas y no térmicas

En las figuras y podemos observar la evolucion temporal de las emisiones no
térmicas (emision sincrotrén linealmente polarizada) y térmicas (rayos X, 0.1 - 0.7 x 1077
ergs cm ™2 s lsr~! Hz™! ) respectivamente. Estos mapas corresponden a la proyeccion yz.

La emisividad en sincrotron i(v) se calcula como: (Cécere et al.|2016):

i (v) = Cpv'®pBY v, (5.1)

39
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7.9 x 103 cm~3

Evolucién temporar de la densidad en el jet a lo largo del plano yz 10-* 103 1072 107t

z[0.1pc]

z[0.1pc]

2 -1 0 1 2 2 -1 01 2 -2-1 01 2 -2 -1 01 2 -2 -1 0 1 2
y[0.1pc] y[0.1pc] y[0.1pc] y[0.1pc] y[0.1pc]

Figura 5.1: Mapa de densidad estratificada en el plano yz. Se muestra la evolucién del cho-

que principal y la propagaciéon de los nudos internos a lo lago del tiempo. La escala esta

normalizada a un valor maximo ppae = 7.9 x 103 em™3
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z[0.1pc]

z[0.1pc]

-2
x[ 0.1pc] x[0.1pc] x[0.1pc] X[ 0.1pc]

Figura 5.2: Mapa de densidad estratificada en el plano zz. Se muestra la evolucion del cho-

que principal y la propagaciéon de los nudos internos a lo lago del tiempo. La escala esta

normalizada a un valor maximo ppae = 7.9 x 103 em™3
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Parametro B Presién P Campo magnético Biotar

=8 1077 10° 10=° 107¢ 107* 1072 107!

z[0.1pc]

0
y[0.1pc]

Figura 5.3: Comparacién del parametro 8 respecto a los valores normalizados de la presion P
v el campo magnético total By, a 900 anos de evoluciéon del jet. El valor de normalizacién
para la presion es de 1.11x107° em™2 y para el campo magnético es de 1.03x1072 G
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donde v es la velocidad del gas, p es su dendidad, B es la magnitud del campo magnético
en la plano del cielo, v es la frecuencia observada y « es el indice espectral del flujo en
sincrotrén. Esta emisividad se calcula para cada punto de la malla computacional. Si elegimos
el plano x’z’ como el plano del cielo, podemos obtener la intensidad integrando esta emisividad
a lo largo de la direccién 3/, que seré la linea de visién, obteniendo:

I(2', 2, v) = /i,,dy’ (5.2)

Parte de la emisién sincrotréon puede ser linealmente polarizada. Para poder estudiar esta
emision debemos obtener los parametros de Stokes, los que podemos calcular como (Avila
Aroche et al| (2020), |Cécere et al.| (2016)):

Q (x,, zl> = fpi (V) cos2xdy (5.3)
LOS

U (x/,z/> = fpi(v) sin2xdy (5.4)
LOS

siendo y el angulo de posicion local del campo magnético (en el plano del cielo y medido
respecto a la direccion 2') y f el factor de polarizacion, el cual es funcion del indice espectral:

a—+1
a+5/3)

Con las expresiones anteriores se puede calcular la intensidad de la emisién linealmente po-
larizada usando la expresiéon siguiente:

fo= (5.5)

Lz, 2 ,v) = \/QzB(m',z/,V) + U3, 2, v)). (5.6)

De acuerdo a la figura[5.4] la emision linealmente polarizada se concentra principalmente
en los choques principales. En cambio, la emisién térmica en rayos X, muestra una serie de
nudos internos tal como se observan en la figura [5.5] , por otro lado, en la figura [5.0] se
muestran las evolucién temporal de ambas emisiones y el traslapamiento de ambas emisiones
de las regiones de los choques principales. Finalmente en la figura[5.7 se muestra la presencia
del campo magnético en su componente z y las regiones de emision linealmente polarizada y
rayos x, asi también se muestra la distribucién de los valores medios a lo largo de los ejes z

yUy.
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1.09x107Y erg cm=2 s~ sr~! Hz?
Emisién sincrotrén isotrdpica a lo largo del plano yz 01 02 03 04 05 06 07

z[0.1pc]

z[0.1pc]

Figura 5.4: Evolucion temporal de intensidad de emision linealmente polarizada. Se calcula
emision isotrépica en el plano yz.



5.2. EMISIONES TERMICAS Y NO TERMICAS 45

1.00x107 Y erg cm=2 s~ sr~ ! Hz?
Emisidn de rayos X a lo largo del plano yz 01 02 03 04 05 06 07

z[0.1pc]

z[0.1pc]

21012 21012 21012 21012 -2-1 01 2
y[0.1pc] y[0.1pc] y[0.1pc] y[0.1pc] y[0.1pc]

Figura 5.5: Lo mismo que la figura anterior, pero mostrando la intensidad de emision de rayos
x en el plano yz.
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17 2 -1 gp-1 g1
1.09x107"" erg cm=? 574 sr™* Hz 1.00x107%7 erg cm=2 571 sr~1 Hz ™!
Emisién de rayos X y emisién sincrotrén a lo largo del plano yz 0.2 0.4 0.6 000 008 016 024 032 040 048 056 064 072

z[0.1pc]

Figura 5.6: Comparacion de la distribucién de la emisiéon térmica de rayos X y la emision
linealmente polarizada, como funciones del tiempo.

Emisiones térmicas y no térmicas respecto a B Perfiles de emisién media sobre el eje y Perfiles de emisién media sobre el eje z
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Figura 5.7: (izq.) Comparacion de distribuciéon del campo magnético en el plano yz con la
emision en rayos X y emision linealmente polarizada. (a) Perfil promedio del campo magnético
visto desde el eje y, (b) perfil promedio del campo magnético visto desde el eje z, (c) perfil
promedio de la emision en rayos X en el eje y, (d) perfil promedio de la emision en rayos X
en el z, (e) perfil promedio de la emision linealmente polarizada a lo largo del eje y, (f) perfil
promedio de la emisién linealmente polarizada a lo largo del eje z. El valor méximo del campo
magnético es de 1.03x1073 G, mientras que el valor méaximo de la emisiéon de rayos X es de
1x1077 egs cm™2 s7! sr=! Hz ™! y para la emision linealmente polarizada es de 1.09x 1017
(unidades arbitrarias)
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5.3. Fraccion de polarizaciéon y direcciéon del campo magnético

La figura [5.§ muestra la evolucion temporal del grado de polarizacion de nuestro modelo.
La fraccion de polarizacion se obtiene a partir de las intensidades I, e I, como:

In= Ip(m/,z/,y)/I(m/,z/,y). (5.7)

En esta figura se observa un comportamiento turbulento en el mapa de II. En la figura [5.9]
se muestra una serie histogramas de la distribuciéon de 7 a diferentes tiempos. Todos estos
histogramas muestran un comportamiento similar en el tiempo, pero es importante destacar
que un pequeno porcentaje de II alcanza su valor teérico maximo. Para tiempos de evoluciéon
entre 360 y 540 anos, este valor es del 10 %. Este valor baja un poco (~ 8 %) a 900 afios de
evolucién. Esto mostraria una tendencia a la baja de la fraccién de polarizaciéon con respecto
al tiempo. En otras palabras, el material de jet se vuelve méas turbulento.

Fraccién de polarizacién a lo largo del plano yz

z[0.1pc]

Figura 5.8: Evolucion temporal de la fraccion de polarizacion (proyeccion yz).
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Distribucién de los valores para la fraccién de polarizacién a lo largo del plano yz

360 afos 540 afos

10.0% 1 10.0%

8.0% - 8.0% -

6.0% - 6.0% -

% Total
% Total

4.0% 4.0%

) 10 20 30 40 50 60 ' o 10

20 30 40 50 60
Fraccién de polarizacién [ % ]

Fraccién de polarizacién [ % ]

720 afos 900 afos

10.0% 1

8.0% -

6.0% -

% Total
% Total

4.0%

o 10 20 30 40 50 60 ' o 10 20
Fraccién de polarizacién [ % ]

30 40 50 60
Fraccién de polarizacién [ % ]

Figura 5.9: Distribucion de los valores de la fraccion de polarizaciéon en diferentes momentos
del tiempo.

Las figuras y muestran la emisién linealmente polarizada para la parte superior
e inferior, respectivamente. Los mapas sintéticos corresponden a un tiempo de integraciéon de
900 anos. A estas imagenes se le superpone la orientacion del angulo de posicion xp (flechas
blancas) del campo magnético en el plano del cielo (en este caso el plano y'2’). El xp se
calcula a partir de los mapas de los pardmetros de Stokes U y Q de la siguiente manera:

xB(y2) = 5 tan~ (Up(y .2 1) /Qply .2 v). 63

Analizando estos resultados, se observa que la orientaciéon de yp resulta cadtica en ambos

l6bulos del jet. Esto se desprende claramente al analizar la distribuciones del angulo xp en
ambos l6bulos, en la figura [5.12
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Orientacién del campo magnético xg y emisién sincrotrén - Lébulo superior

I, max [ erg cm=2 s~ sr~t Hz™* ]
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8
{0000 0000000 000000

z[0.1pc]

Figura 5.10: Emision sincrotrén en 16bulo superior del jet con un I, pez = 1.25 X 10718 (en

unidades arbitrarias, isocontornos). La flechas blancas indican los vectores de xp. Evolucion
de la simulacién a 900 anos.
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Orientacién del campo magnético xg y emision sincrotrén - Lébulo inferior

I, max [ erg cm=2 s~ sr~t Hz™* ]
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8

z[0.1pc]

Figura 5.11: Igual que en la figura[5.10] pero para el 16bulo inferior del jet.

Distrinucién de valores de Xa

Lébulo superior Lébulo inferior
1.20% 1.20%
1.00% 1.00%
0.80% 0.80%
0.60% 0.60%
0.40% 0.40%
0.20% 0.20%
0.00% 0.00%
-75 -50 -25 0 25 50 75 -75 -50 -25 0 25 50 7
Xs Xs

Figura 5.12: Distribuciéon de los valores adoptados por el angulo xp en el l6bulo superior
(izquierda) y en el 16bulo inferior derecha. Se muestra una distribucién centrada al valor 0
pero no dominante, dando una distribucién mas homogenea entre los valores de -50 y 50 °.
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Conclusiones

Presentamos un modelo 3D MHD en el cual se simularon las condiciones similares a las
observadas en el objeto protoestelar HH 80. Se estudio la propagacion de un jet magnetizado
en un medio uniforme. Se consideré que el jet posee una velocidad de eyeccion dependiente
del tiempo. A partir de los resultados numeéricos, se generaron mapas sintéticos en sincrotron
(emision linealmente polarizada) y rayos-X (emision térmica).

En este trabajo, al ser simulaciones 3D, relajamos la hipotesis de axisimetria (empleada
en trabajos previos como el de |Cécere et al.| (2016)), introduciendo la posibilidad de que el
jet posea un movimiento de precesion. Kl objetivo era analizar si un jet magnetizado con
precesion, puede producir una disminucién en la fraccion de polarizacion.

Los mapas sintéticos en rayos X y en sincrotrén, muestran choques principales con fuerte
emision. En rayos X también se observan una serie de estructuras internas brillantes, las
cuales resultan més débiles en los mapas en radio. Estas estructuras internas son choques
secundarios inducidos principalmente por la variabilidad de eyeccién del jet. En contraste, en
los mapas sintéticos obtenidos de las simulaciones 2D axisimétricas de |Cécere et al.| (2016),
se observa que los choques secundarios son fuertes emisores de emisiéon sincrotrén, mientras
que la emisioén térmica se concentraba en los choques principales. Esta discrepancia se debe a
la precesion. En nuestro caso el material del jet es expulsado en diferentes direcciones por lo
que el gas del jet interactiia directamente con el medio circundante, favoreciendo la emision
en rayos X ya que se generan choques radiativos. En cambio, en una simulacién axisimétrica,
los choques secundarios se producen cuando material del jet mas lento son alcanzados por
material mas rapido. Dado que el material mas rapido se propaga en un medio menos denso (ya
que fue previamente barrido) los choques son de naturaleza adiabatica, favoreciendo la emision
en sincrotréon. Esta discrepancia nos indica que si hay precesion, su cono de semiapertura
debe ser més pequeno que el empleado en nuestras simulaciones. Sin embargo, lo importante
a destacar es que la precesion si logra el objetivo de generar niveles bajos de polarizacion
lineal, ya que produce una distribucién més cadtica del campo magnético, a lo largo de la
linea de vision. Esto favorece que a lo largo de una linea de visiéon dada, se tengan campos
magnéticos con direcciéon de oscilacién ortogonales entre si.
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Capitulo 7

Apéndice

7.1. HidrodinAmica numérica

Partiendo de la ecuacion de Boltzmann

of

of Ocf
ot t

F
+v-Vf+—-Vyf=
m 0

(7.1)
podemos calcular los momentos

7.1.1. Momento Cero

Tomamos la Ec. multiplicamos por v? = 1 e integramos sobre el espacio de velocida-
des, dando como resultado

e 1 cJe
Ofe 3, +/ v Vf.ddv+ / Fovyfdio = [ %degs, (7.2)
4 ot Y me Jv Vv ot
Integramos el primero de los miembros del lado izquierdo
Ofe 3 0 3 One
d3v = — v = , 7.3
Y TT /Vf T (73)

donde n. es la densidad numérica promedio por especie. Ahora pasamos a integrar el segundo
miembro del lado izquiedo, quedando

/ v-Vfdv=V- / viddv =V - (n.U,), (7.4)
1% 1%
donde U, es la velocidad promedio por especie y esta definida como
1
U, = / vfe (r,v,t)d3, (7.5)
Ne v

y ne es la densidad numérica y esta definica com

Ne = /er (r,v,t)d%o. (7.6)

Seguimos con la ultima integral del lado izquierdo haciendo uso del Teorema de Gauss, pa-
sando de una ecuacion integrada sobre todo el volumen a una sobre una superficie indefinida,

. 3 — . 3 — . =
/VF Vo fodv /Vvv (Ff.) d* /S(Ffe) ds, = 0. (7.7)

93
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Esto asumimos que f (v) decae lo suficientemente rapido en velocidades grandes.
Por otro lado, la integral del lado derecho nos queda

Ocfe dev — Oene
v Ot ot

=0, (7.8)

ya que se asume que las colisiones no cambian la densidad numérica de las especies.
Ahora entonces, tenemos como resultado para el momento cero de la ecuaciéon de Boltz-
b
mann,

One
ot
quedando la ecuacién de continuidad para cada especie en el plasma.

LV (n.U,) =0, (7.9)

7.1.2. Primer Momento

Para obtener el primer momento de la ecuacién de Boltzmann es necesario multiplicar la
Ec. [7.] por v, sin embargo es mas apropiado multiplicar por el momento m.v por especie e
integrar sobre todo el espacio de velocidades, quedando

me/Vafed?’v—l—me/v(v-st)d?’v—l—/V(F.vae)d?’v:me/vécfedsfu. (7.10)
v ot 1% 1% v ot

Ahora empezamos por resolver cada una de las integrales de izquierda a derecha.
La primera integral se puede escribir de la siguiente manera,

Ofe 3 0 / 3 0
e d°v = — e ed = — (menUe). 7.11
m ot v 8t<m va v at(mn ) (7.11)
Para resolver la segunda integral requerimos aplicar la siguiente identidad
vv = (v — Ug) (v —Uy) + Ugv + vU,; — U,Usg, (7.12)
aplicandola en la segunda integral tenemos
me/ v(v-Vf)dPv=V- [me/ vaedgv}
1% 1%
me/ vf.ddv = me/ (v —Uy) (v—Uy) fod3v + men U U;.
v v
La primera integral de la derecha corresponde al tensor de presiéon que esta definido como
P, = / me (v — Uy) (v — Uy) fo (r, v, t) &0, (7.13)
1%
Ahora diferenciando sobre todas las variables, nos queda
me/ v(v-Vfe) Bv=V- ﬁe + V- (menUgUy) . (7.14)
v

Para la tercera integral de la Ec. podemos expresarla en términos de sus componentes

0 0

. X [0
/VV(F-vae)d%:/V(uxx+uyy+vzz) {8% (Fxfe)+8—%(Fyfe)a—Uz(sze) dv,

lo cual resulta en nueve integrales que deben ser calculadas, sin embargo, seis de ellas son del

tipo
a o oo Ooa
— (F.f,)d3v = dvgdu,do, — (F.f.) dv,, 1
[ o Eaodo= [ [ dvauao. [ oL (7.15)
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que puede ser calculada directamente

h 8?)2 (F.fe)dv, = [F.fe] = (7.16)

si es que asumimos que f. va a cero lo suficientemente rapido para velocidades infinitas. Por
otro lado, las tres integrales restantes son del tipo

/ / dvxdy/ dvzv2£ (F.fe), (7.17)

las cuales pueden ser integradas por partes,

/ v () = oo F ) / Ffidve=— [ Fpde, (1)
—00 Uz —00

ya que el primer término del lado derecho es cero si nuevamente asumimos que f. va a cero
lo suficientemente rapido para velocidades infinitas. Ahora ya podemos expresar la Ec.
como

/ v(F-Vyfe)ddv = / F f.d3v (7.19)
\% \%
Si sustituimos F por la fuerza de Lorentz e integramos obtenemos

/ v(F-Vyf,)d3 = —eene (E+ U, x B). (7.20)
1%

Por tltimo, la integral del lado derecho en la Ec, [7.10] puede ser escrita como

5 fe 3 5pe
M / s od 5 (7.21)

donde d.p, /0t es la razon promedio del cambio de momento por unidad de volumen debido a
las colisiones en el plasma, que representa la fuerza de arrastre debido a las colisiones. Ahora
bien, usando todos los resultados obtenidos para cada una de las integrales en las Ecuaciones

7.11], [7.14], [7.20][7.21] podemos reescribir la Ec. €como

0 = 0cP,
e (meneUg) + V- (menUUy) = neee (E+Ug xB) =V - P+ Pe

Si expandimos la derivada temporal sobre los términos de la izquierda en la ecuacion y usamos

la identidad vectorial V- (AB) = (V- A)B + (A - V) B, nos queda

(7.22)

—a (meneUg) + V- (men . UgUy)
ot
oU on (7.23)
= mnW +m.U; [& + V- (neUs)} +mene (U - V) Us,.

Haciendo uso de la ecuaciéon de continuidad Ec. el témino de los corchetes es cero, por lo
tanto, el primero momento de la ecuaciéon de Boltzmann resulta

6Cps
ot

U
MeNe 8t$ +(Ug- V) Us} =nee. [E+ U, xB| -V P + (7.24)
Podemos ver que lo que esta dentro de los corchetes es lo que en mecéanica de fluidos se llama,
la derivada convectiva. Por otro lado, el término 0U, /0t da la razén de cambio de velocidades
debido a las variacién tempora, mientras que el término (U, - V) Uy indica la razén de cambio

de la velocidad debido al espaciamiento. Si tomamos un elemento de volumen que se mueve
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a velocidad Uy, la derivada convectiva es simplemente la derivada total, dUg/dt, evaluada a
lo largo de la trayectoria del elemento de fluido, quedando asi

dU, 90U
= U,-V)U 2
=+ (U V) U, (7.25)
por lo que podemos reescribir la Ec. [7.24] de la siguiente manera
dU; 5, 0cPs

=neee [ E+ U, xB] -V . P, + (7.26)

Melle” g 5t
A esta ecuacuon se le conoce como la ecuacion de momento, que es conocida como la segunda
Ley de Newton para un plasma con e-especies, donde el término de la izquierda representa
la razén de carga de momento por unidad de volumen evaluado en un elemento de volumen
dado, tal como si fueran particulas. Por otro lado, el término de la derecha es la fuerza
electromagnética por unidad de volumen, mientras que el segundo término es la fuerza por
unidad de volumen debido al gradiente de presion y, finalmente, el tercer término representa
la fuerza de arrastre por unidad de volumen.

7.1.3. Segundo Momento

Para poder obetener el segundo momento es necesario multiplicar la Ecuacién de Boltz-
mann ( ) por el tensor vv e integrando sobre todo el espacio de velocidades. Dado que es
una matriz simétrica de 3 x 3, con nueve elementos, de los cuales solo seis son independientes.
Resolvemos la traza de la matriz, la que es obtenida al multiplicar la Ecuacién de Boltzmann
( ) por la energia cinética 1/2m.v? y se integra sobre todo el espacio de velocidades,

quedando
1 e
me/ 29/ —Cq3y + me/ v? (v-Vfe) d3v
2 v Ot 2 v

1 2 3 1 / 25fe 3
5 F. vfe d = S Me ——d%v
+2/VU (F-Vy,fe)dv 5 LYot

(7.27)

Nuevamente vamos resolviendo cada uno de los miembros de las integrales. Resolvemos el
primer miembro del lado izquierdo,

1 2afe 3, 2,3 ) _ Wy
2me/v 8td =5 (/ —mev’ fed?v | = 5 (7.28)

donde W, es la densidad de energia cinética, que estd expresada como

1
W, = / —mev?f. (r,v,t) d3v. (7.29)
v 2
La segunda integral queda resuleta como
1 2 3 1 24 13
—me | v°(v:-Vf)d®v=V"- —mevo’ fed®v | =V - Q,, (7.30)
2 v v 2

donde )
:/ —mev?V fod3v, (7.31)
v 2

es el flujo de energia cinética. La tercera integral se puede resolver integrando por partes y
despreciando la contribuciéon en velocidades que tienden a infinito, quedando

;A(Fvﬁ =—/ﬁFVv (7.32)
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Teniendo en cuenta que V,v? = 2v, que v- (v x B) = 0 e introduciendo la fuerza de Lorentz,
la integral del lado derecho de la ecuacién anterior puede ser escrita como

1
2/ v? (F - Vyf.)d®v = —e.E - / vf.d’v = —E - (n,eUs) = —E - J, (7.33)
\%4 \%4
donde J., es la contribucién de corriente por especie e.
Tomando los resultados en las ecuaciones [7.28] [7.30] y [7.33], entonces el segundo momento
de Boltzmann puede ser expresado como

oW,
ot

+V-Q6—E-Je—/ lmeﬁ‘sg{@

dv. (7.34)
v 2

Al segundo momento de la ecuacién de Boltzmann se le conoce como ecuacion de energia,
que hace referencia a la conservacion de energia por especie en el plasma. El término E - J, es
la contribucién del efecto Joules por cada especie, y el término de colisiéon en el lado derecho
estd dado por la razon de transferencia de energia por colisiones entre diferentes especies.
Haciendo la suma de las contribuciones sobre todos las especies dentro del plasma, dando

como resultado

%—I—V-Q:E-J, (7.35)

donde W = ¥ W, es la densidad de energia cinética total, Q = ¥.Q, es el flujo total de
energia cinética, y E - J es el calentamiento por efecto Joules.

7.1.4. Cerradura del sistema de ecuaciones

Para todo momento n de la ecuaciéon de Boltzmann siempre la ecuacion de solucion
implica el momento (n+ 1) de la funcion de distribucion, es decir que el momento cero de las
ecuaciones de Boltzmann implica al primer momento U,. Esto se debe al término v - V f. en
la ecuaciéon de Boltzmann incrementa los momentos en un orden. En términos generales, esto
implica que el conjunto de ecucaciones siempre sera insuficiente para poder resolver todas las
incognitas. Para poder hacer de este conjuntos de ecuaciones en un sistema cerrado es nece-
sario hacer uso de una ecuacién de estado conocida de la termodinamica, esto solo es valido
si hay suficientes colisiones para mantener al plasma en un estado de equilibrio térmico local.
Existen diversas ecuaciones de estado, sin embargo, aqui solo desarrollaremos la ecuacién de
estado de enfriamiento de un plasma debido a que nuestro trabajo hace tnicamente uso de
ésta.

Para desarrollar la ecuacion de estado de un plasma frfo, asumimos que la temperatura
es baja debido a que la presiéon es despreciable, es decir que P = 0 para algtn n., por lo que
la ecuacion de momento queda expresada

dUjq

meneﬁ =nee. [E+ U, x B] +

dePs
5t

. (7.36)

Si consideramos que la fuerza de arrastre es cero, entonces, la densidad numérica n, puedes
ser factorizada de la ecuacion. Por lo que la ecuacion de momento queda expresada como

dU
meﬁs =e.[E+ U, x B], (7.37)
que es la ecuaciéon de movimiento para una particula de masa m, con carga e, en una onda
dentro de un plasma frio, desplazandose con la velocidad Ug, que es la velocidad del fluido y

es independiente de las coordenadas r y del tiempo ¢, a diferencia de cuando la ecuacién de
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estado involucra la velocidad de cada una de las particulas v.. Esto es importante debido a
que la derivada de conveccién consiste en dos términos,

dU,  0U,
dt Ot

+(U, - V) U,. (7.38)

Entonces tenemos dos casos, el primero es cuando la amplitud la pequena, es decir Uy = 0,
en el cual el término de la derecha puede ser despreciado, quedando

dU, _ 9U,
a0t

(7.39)

El operador de derivada total tiende a la frecuencia de la onda d/dt — (—iw) es una buena
aproximacion. Por otro lado si la velocidad del medio no es despreciable, es decir, Ug # 0,
entonces la linearizacion del operador dU/dt es

dUc1  0Ug
dt Ot

+ (Ueo - V) Ues (7.40)
Aplicando la transformacién de Fourier, la ecuacién puede ser expresada como
(=iw') Uer = (—iw + ik - Ugp) Uey (7.41)

donde w’ es la frecuencia en el sistema de referencia moviéndose con la particula.
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