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Resumen

En este trabajo se estudia la evolucion de modelos hidrodindmicos que simu-
lan ctimulos estelares masivos con vientos de estrellas Herbig Ae/Be, con el fin
de determinar las condiciones necesarias para propiciar la formacion estelar. Se
realizaron modelos hidrodindmicos que simulan la evolucion de gas de ctiimulos
estelares masivos con vientos de protoestrellas Herbig Ae/Be para analizar las
condiciones necesarias para que el gas del medio interestelar supere el criterio de
inestabilidad de Jeans en regiones donde interactda el viento de estrellas en for-
macion, propiciando la formacién de nuevas estrellas. Realizamos modelos en los
que se vario la distribucion y el numero de estrellas. Se encontrd que en todos
se forman filamentos y grumos con densidades del orden de ~ 10° particulas por
centimetro ctibico (cm™3) y, en algunos de ellos, de temperaturas de unos cuantos
Kelvin. Pudimos observar un cambio dréstico en la morfologia del cimulo pa-
ra las distintas distribuciones estelares. Los modelos cuya distribucién es o< R~2
muestran grumos y filamentos més grandes y menos densos, alejados del centro
de la simulacién. Los modelos con distribucién e« R0 se observé que los fila-
mentos y los grumos son mas pequeios, mds densos y se localizan mas cerca del
centro de la distribucién estelar. En nuestros modelos numéricos se observé que
las regiones que tenian la longitud de Jeans mds baja no eran los mds densos, pues
estos tenian temperaturas de miles de Kelvin y las regiones que mads se acercaron a
cumplir el criterio de Jeans fueron las regiones que tenian densidades ligeramente
mas bajas, pero que tenian temperaturas de alrededor de 5 K.
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Objetivos

Objetivo general.

Determinar las condiciones Optimas para la formacion de nuevas estrellas den-
tro de una nube molecular a través de la modelacion numérica de las interacciones
de vientos estelares provenientes de proto-cimulos estelares masivos con distintas
distribuciones espaciales

Objetivos particulares.

» Hacer modelos hidrodindmicos que nos permitan conocer las condiciones
de densidad, presion y velocidad en un gas debido al viento de estrellas
Herbig Ae/Be.

= Calcular las longitudes de Jeans de nuestros modelos numéricos, para iden-
tificar las regiones donde la masa supera el criterio de Jeans.

= Analizar el impacto de la distribucién y nimero estrellas sobre la morfo-
logia y propiedades fisicas, densidad y temperatura, de la nube materna
perturbada que promueva la formacion de nuevas estrellas.
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Introduccion

El presente trabajo estd orientado al estudio de las condiciones necesarias pa-
ra promover la formacién estelar en cimulos estelares masivos o supercimulos
estelares que se pueden observar en regiones con intensa formacion estelar (ver
Holtzman et al. (1992), Meurer et al. (1995), Melo et al. (2005a)). Estos cimu-
los se caracterizan por tener una alta densidad estelar, es decir, cientos o miles de
estrellas masivas en regiones de entre un décimo y una decena de parsecs. Para
calcular la distancia entre estrellas dentro de estos cimulos, podemos hacer una
aproximacion suponiendo un cimulo que contiene al rededor de 10 estrellas dis-
tribuidas uniformemente en una region esférica con un radio de 1 pc, entonces la
distancia entre estrellas es de 0.1 pc, lo que ocasiona que los vientos inyectados
por las estrellas masivas pueden interactuar fuertemente con el medio interestelar
formando ondas de choque empujando material en la direccion radial del origen
del viento que, después de encontrarse con otros vientos, forman estructuras fila-
mentarias y/o grumos de material comprimido en el espacio interestelar. Tipica-
mente, estos cimulos masivos contienen una gran cantidad de estrellas masivas
jovenes que, debido a la alta tasa de fotones ionizantes que las estrellas masivas
emiten, ionizan el medio circundante. Debido a la cantidad de estrellas masivas en
estos cumulos, en algtin punto de la historia del cimulo se debe de encontrar tam-
bién una gran cantidad de objetos Herbig Ae/Be, que son los objetos pre-secuencia
principal precursores a las estrellas masivas. Estos objetos son caracteristicos por
tener vientos fuertes con altas pérdidas de masa, y debido a esto son los objetos
que son capaces de formar las estructuras filamentarias que se observan en los
cumulos, y més atn, debido a que son objetos pre-secuencia principal, no emiten
muchos fotones capaces de ionizar el medio circundante, por lo que permiten la
formacion estelar en el gas que las rodea.

Esta tesis esta dividida en 6 capitulos. En el primer capitulo se hace una intro-
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duccidn a los objetos y conceptos astronémicos que se revisardn a lo largo de este
trabajo y en el capitulo 2 se revisan conceptos fisicos que intervienen en el desa-
rrollo del trabajo y que son necesarios para el andlisis y la conclusion del trabajo.
El capitulo 3 estd dedicado a las caracteristicas de las simulaciones numéricas,
métodos numéricos utilizados y en el capitulo 4 se hablard de los modelos que se
realizaron y finalmente el andlisis de los resultados y las conclusiones se presen-
tardn en los capitulos 5,6y 7.

1.1. Cumulos estelares masivos

Los ciimulos estelares masivos (o supercimulos estelares, de aqui en adelante
SSC, por sus siglas en inglés) son grupos compactos de estrellas jovenes con alta
densidad estelar, aunque las definiciones de estos cimulos son un poco ambiguas
en la literatura, parece haber un consenso que una masa y una densidad minima
son los principales pardmetros que distinguen a un SSC de otros objetos similares
(ver Maiz-Apellaniz (2001), Whitmore (1999), Hunter et al. (2000), de Grijs et al.
(2003), Melo et al. (2005¢c), McCrady, Graham y Vacca (2005), Portegies Zwart,
McMillan y Gieles (2010); Leroy et al. (2018) y mas recientemente en Emig et al.
(2020), en NGC 4945, galaxia espiral, y Krieger et al. (2021)). Tipicamente, se li-
mitan a objetos que evolucionardn en ciimulos globulares y que tienen > 10° M,
en una region con un radio de < 5 pc y algunos con edades de tan solo algunos
millones de afios. Estdn asociados a regiones de formacion estelar violenta, pues
se observan una gran cantidad de estos en galaxias starburst como M82, en donde
se han encontrado 197 SSCs en la region del starburst (Melo et al. (2005b)). Se
han encontrado SSCs en una gran variedad de entornos como galaxias enanas, ani-
llos circum-nucleares de formacion estelar, galaxias en interaccion y hasta cerca
del centro de nuestra galaxia (cimulo de Arches) y actualmente se piensa que los
SSCs son las unidades fundamentales de formacion estelar en los starburst.

En Rodriguez-Gonzélez et al. 2008 se estudia la formacién de estructuras fi-
lamentarias en cimulos estelares masivos y definen el pardmetro de enfriamiento
como K = d,,0; /D, donde d.,,; es la distancia de enfriamiento que depende de la
densidad pre-choque, de la velocidad del viento, y D es la separacion entre estre-
llas (ver seccion 2.2.2), y se encontrd que para K < 1 la interaccion de los vientos
serdn choques radiativos que producen estructuras densas y frias en el medio in-
terestelar. Se necesita que los choques sean radiativos, pues como se verd en la
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seccion 2.3, para que se dé un colapso gravitacional en una region, necesitamos
una combinacién de densidades altas y temperaturas bajas, ya que, por un lado,
los vientos estelares ayudan a comprimir el gas aumentando asi su densidad y, por
otro lado, estar en el régimen de choques radiativos nos ayuda a bajar la tempera-
tura en las regiones de alta densidad.

1.2. Objetos Herbig Ae/Be

Los objetos Herbig Ae/Be deben su nombre al astronomo que los diferen-
ci6 por primera vez de los objetos estelares T Tauri, George Herbig. Estos objetos
se caracterizan por ser estrellas pre-secuencia principal (PSP) mas masivos que los
objetos T Tauri (2 < M/Mg < 8) y sus espectros presentan rasgos caracteristicos
de estrellas tipo A o B de secuencia principal, pero se diferencian de estos tltimos
debido a que poseen vientos més fuertes. Al entrar a la secuencia principal como
estrellas tipo A o B, los objetos Herbig Ae/Be alcanzan masas entre 2y 18 M.

Los vientos de los objetos Herbig Ae/Be tienen altas tasas de pérdida de masa
M,, > 1077 Muyr~!, y velocidades terminales entre 100 y 400 km s~ (Strafella
et al. 1998). Ya que estos objetos se encuentran en cimulos estelares masivos, que
sabemos son relativamente pequeios, la interaccion de sus vientos puede provocar
sobre-densidades del medio interestelar que pueden llegar a iniciar colapsos gra-
vitacionales teniendo las condiciones correctas de densidad y temperatura. Como
veremos con més detalle en la seccidn 2.2.2, para tener choques radiativos necesi-
tamos que el parametro de enfriamiento sea menor a 1 y debido a que la densidad
pre-choque depende de la pérdida de masa y de la separacion entre estrellas, el
pardmetro de enfriamiento es funcién de la tasa pérdida de masa entre la distancia
de separacion y la velocidad del viento. Sabiendo esto podemos corroborar que
los choques de vientos de los objetos Herbig Ae/Be en los SSCs pueden llegar a
ser radiativos debido a las distancias de separacion de estrellas tipicas en los SSCs
y al rango de pardmetros de pérdidas de masa y velocidades de vientos de los ob-
jetos Herbig Ae/Be.

Las caracteristicas mencionadas de los objetos Herbig Ae/Be sugieren que,
gracias a la interaccion de sus vientos con el medio interestelar y otros vientos,
pueden formar regiones de gas densas y frias en donde se puede satisfacer con més
facilidad el criterio de Jeans de colapso gravitacional (ver seccion 2.3) y den paso
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a la formacion estrellas. Si esto es asi, en la region circundante a estos objetos se
deben encontrar otras estrellas jovenes y/o estructuras densas de gas y polvo como
grumos y filamentos.

1.3. Claster y asociaciones de Herbig Ae/Be

En Testi, Palla y Natta 1998 se realiz6 un atlas de 45 objetos Herbig Ae/Be y
se analiz6 los alrededores de estos realizando un estudio de la emisién en el in-
frarrojo cercano con el fin de detectar y caracterizar las propiedades de grupos de
estrellas jovenes alrededor de los objetos pre-secuencia principal. Debido a que
en el infrarrojo cercano la extincion se ve reducida, pues los granos de polvo no
son lo suficientemente grandes para bloquear estas longitudes de onda, lograron
detectar grupos de estrellas jovenes que nacieron en la misma regién que el objeto
Herbig Ae/Be.

En 22 de las regiones alrededor de los objetos pre-secuencia principal se en-
contraron grupos de estrellas que muy probablemente estdn asociadas con los ob-
jetos Herbig Ae/Be. Se hace la distincion de que muy probablemente estén asocia-
dos con los objetos Herbig Ae/Be porque en 44 de los 45 objetos se encontraron
estrellas en sus alrededores, pero para diferenciar si las estrellas estdn asociadas al
objeto, midieron la densidad superficial de las fuentes de emision infrarroja como
funcién del radio (medido desde el objeto pre-secuencia principal hacia el borde
de la region fotografiada), y si se notaba que esta cantidad aumentaba al dismi-
nuir el radio, acercandose al objeto Herbig Ae/Be entonces se concluye que hay
un cimulo de estrellas asociado a ese objeto. También se midieron los radios de
estos cimulos de estrellas y reportaron que, tipicamente, son de ~ 0.2pc.

El tamaiio de cimulo reportado en Testi, Palla y Natta 1998 fue utilizado por
Rodriguez-Gonzélez et al. 2008 para demostrar que para los rangos de inyeccion
de masa y velocidad de vientos de los objetos Herbig Ae/Be, la distancia necesaria
para que estemos en el régimen de interacciones de vientos fuertemente radiativos
es del mismo orden que los radios de los cimulos encontrados.
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1.4. Filamentos en regiones de formacion estelar

Los filamentos en el medio interestelar son estructuras alargadas de gas y pol-
vo significativamente mas densas que sus alrededores. Debido a esto se ha estu-
diado su importancia para la formacién estelar por mas de 30 afios por distintos
autores, pues uno de los factores clave para la formacion estelar es una alta densi-
dad de material.

Por ejemplo, en Hennemann et al. 2012 se realiza un estudio de la region
DR21, en particular de los 7 filamentos que se encuentran alrededor de lo que
llaman la cresta DR21 (ver Figura (1.1)) que tiene una densidad columnar pro-
medio de 10*>cm™? (densidad columnar promedio de la cresta menos la densidad
columnar del fondo), una longitud de 4.21 pc y con mas de 15000 masas solares.
En la cresta encontraron 22 nucleos densos que son candidatos a proto-estrellas,
con la mayoria de estos cerca de los puntos de interseccion de la cresta con los
filamentos y también encontraron nucleos en los filamentos de mayor densidad.
Muestran que las regiones con mas probabilidad de formar proto-estrellas son las
intersecciones de la cresta con los filamentos, pues en ellas se observa material
fluyendo de los filamentos hacia la cresta y la temperatura del polvo en estas re-
giones es menor a 19K.

En general, los filamentos son regiones alargadas de alta densidad de gas y
polvo y gravitacionalmente inestables que se forman en grupos de varios y en los
cuales hay flujo de material a lo largo de su longitud que permite el enfriamiento
de este y, en ocasiones, apila mas material en las intersecciones con otros filamen-
tos que aumenta la densidad ain mds y pudiendo producir una mayor cantidad
regiones en las que ocurren colapsos gravitacionales.
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Figura 1.1: Densidad columnar de la regién DR21. La linea solida negra encierra
la cresta de DR21 y las lineas punteadas muestran los filamentos estudiados en
Hennemann et al. 2012.



Fundamentos teoricos

En este capitulo se deducen las ecuaciones de la hidrodindmica a partir de
considerar que el gas, cuando cumple ciertas condiciones, puede verse como un
medio continuo cuya evolucién puede ser descrita mediante ecuaciones diferen-
ciales. Cuando los flujos son supersonicos, lo cual es comtn en el medio inter-
estelar, en éstos se producen ondas de choque, las cuales aumentan la densidad,
presion y temperatura del gas. Si las condiciones son las correctas para entrar al
régimen de choques radiativos pueden perder la suficiente energia para bajar la
temperatura y propiciar el colapso gravitacional. De igual manera, se obtiene el
criterio de inestabilidad de Jeans que es el indicador usado en este trabajo para
saber si una regién de gas experimentard colapso. El contenido de este capitulo
se obtuvo de Raga, Canté y Rodriguez-Gonzalez 2020, a excepcion de la seccion
2.3.

2.1. Ecuaciones de la hidrodinamica

El medio interestelar esta formado por gas y polvo, el gas puede ser atdmico
o molecular y puede ser descrito por las ecuaciones de la hidrodindmica, ya que
cumple con las siguientes tres condiciones:

= El camino libre medio (A) de las particulas debe ser mucho menor que la
longitud caracteristica (L) de las variaciones espaciales de las variables ma-
croscopicas del gas: temperatura, densidad y presién (T, p y P respectiva-
mente).

= El tiempo medio entre colisiones de las particulas (#.,;) debe ser mucho mas
pequefio que la escala de tiempo caracteristica de cambios en el flujo (77/,y).

7
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= La distancia media entre particulas vecinas (I ~ n'/3) tiene que ser mucho
menor que L.

Las primeras dos condiciones nos implican equilibrio termodindmico local,
pues como A < L las particulas tienen que trasladarse una distancia muy grande
antes de ver cambios en el medio que las rodea, por lo que esencialmente estan
inmersas en un medio homogéneo. Por otro lado, como 7., <K ey, las colisiones
suceden demasiado rapido en comparacion con el cambio del medio en el tiempo,
por lo que temporalmente el medio también es homogéneo para las particulas. Por
tltimo, la condicion de / < L nos garantiza que las variables del flujo son aproxi-
madamente constantes en volimenes pequefios, pero, aun asi, se tienen suficientes
particulas para considerar que tenemos un fluido.

Para dar una correcta descripcion de la dindmica del gas primero considera-
mos un volumen de prueba V con una superficie S que tiene una posicion y forma
fija en el espacio y en el tiempo a través del cual el gas pasa libremente. Sabiendo
cudnto gas sale y entra de este volumen (el flujo de gas), podremos saber para un
cierto tiempo el estado en el que se encuentra el gas en el interior del volumen.
Como el volumen de prueba no tiene ninguna restricciéon para alguna posicion
especifica, puede representar cualquier vecindad del espacio, por lo que podemos
utilizarlo, en conjunto con la ecuacién de estado de nuestro gas y los flujos en
cada uno de nuestros volimenes, para asi saber toda la dindmica de nuestro gas.

2.1.1. Flujos

Primero, para saber los flujos de materia en nuestros volimenes, consideremos
una superficie AS a través de la cual pasa gas a una velocidad u, entonces después
de un tiempo At el fluido se ve contenido en un volumen AV

AV = u, AtAS, (2.1)

con u, la velocidad del flujo ortogonal a la superficie que la atraviesa en un tiempo
At. Para encontrar, por ejemplo, el flujo de masa en el volumen, podemos tomar
la densidad de masa p y obtener,

_ pAV
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De un andlisis dimensional podemos ver que Fj, tiene unidades de masa por
unidad de 4rea y tiempo, por lo que esta cantidad nos dice cudnta masa pasa a
través de la superficie AS en un tiempo At¢. Con esto podemos definir un vector de
flujo como,

F, = pii, (2.3)

y de esta manera saber la direccion del flujo sabiendo la direccién de la velocidad.

2.1.2. Masa, momento y energia.

Considerando solamente los flujos, la variaciéon de la masa en el tiempo den-
tro de un volumen V dependera solamente de la masa saliendo y entrando en é€l,
ya que por ahora no consideramos fuentes de masa dentro del volumen, por lo que,

‘;—Af = # pii - AdS, (2.4)

donde podemos reconocer que pii es el flujo ﬁp que multiplicado por el vector 7
normal a la superficie dS nos da el flujo de masa por unidad de drea y de tiempo
que pasa por la superficie dS.

Utilizando el teorema de Gauss en el lado derecho de la ecuacién (2.4) ob-
tenemos una integral triple sobre el volumen encerrado por la superficie dS, y la
derivada temporal de la masa la podemos cambiar por la derivada temporal de la
integral triple sobre el volumen de la densidad, y asi obtenemos que,

”ﬂv_l’d":_///v.pﬁd%,

ot
ap -\ 3 _
:>///V(E+V'pu>dx—0.

De la tltima ecuacion vemos que como el volumen V sobre el cual integramos
es arbitrario, la igualdad a cero se cumple solamente cuando el integrando es cero,

(2.5)
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y asi llegamos a la ecuacion de continuidad,

ap L
5+ V- (pid) =0. (2.6)

Podemos realizar un procedimiento similar para llegar a ecuaciones que nos
describan el momento y la energia del sistema en el tiempo y el espacio. Tomamos
primero el momento total dentro del volumen V en la direccion i,

I = // puid’x. (2.7
|4

La variacién del momento en el tiempo depende de cudnto momento entra y
sale del volumen, de la fuerza ejercida por la presion externa sobre la superficie
del volumen y de las fuerzas externas que actuan sobre el gas dentro del volumen.
Todo lo anterior se puede expresar como,

I1
ol _ —#Puiﬁ-ﬁdS— #Péi'ﬁd5+// fid’x (2.8)
ot S 14

donde é; son los vectores unitarios en la direccion de los ejes coordenados, P es la
presion del gas y f; es la fuerza externa sobre el gas en la direccidn i. Realizando
el mismo procedimiento utilizado en las ecuaciones (2.5) llegamos a la ecuacion
de momento,

8pu,~ JdP
V- (puji) + =— = f;. 29
ot + V- (pu;ii) + ox; fi (2.9)
Podemos obtener una ecuacion de variacién de la energia considerando la
energia cinética y térmica por unidad de volumen,

1, P
E=— — 2.10
donde u es el modulo de la velocidad y ¥ el cociente de calores especificos. Para
obtener la ecuacion de energia consideremos el flujo de energia Eii, el trabajo de
la presion y de las posibles fuerzas externas sobre el interior del volumen Piiy f -1

respectivamente y la ganancia y pérdida de energia G — L debido a la absorcién
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y emisién de radiacién. Siguiendo el mismo procedimiento para la ecuacion de
continuidad se obtiene la ecuacion de energia,

%—f+V-[ﬁ(E+P)]:G—L+f-ﬁ. 2.11)

Las ecuaciones (2.6), (2.9) y (2.11) son las ecuaciones de la hidrodindmica o
también llamadas ecuaciones de Euler. Estas son validas para un fluido sin vis-
cosidad, pues en ninguna parte de la deduccién tomamos en cuenta las fuerzas
ejercidas por el fluido sobre si mismo. Las ecuaciones de Euler son un sistema
cerrado de ecuaciones diferenciales de las cuales, en principio, uno puede obtener
p, Py ii como funcién de la posicion y del tiempo para cualquier conjunto de
condiciones iniciales y de frontera.

2.2. Ondas de choque

Dado que una de las propiedades de interés para este trabajo son los vientos de
los objetos Herbig Ae/Be, es importante saber qué pasa cuando estos vientos que
tienen velocidades entre 100 y 400 km s~ ! interactian con el medio interestelar
que, en general, se considera en reposo.

Las ondas de choque se producen cuando en un medio tenemos una parte de
este moviéndose a velocidades supersonicas. Esto puede ser causado por un objeto
moviéndose a una velocidad transénica, es decir, a una velocidad comparable con
la velocidad del sonido, provocando que partes del medio se muevan mas rapido
que la velocidad del sonido, o por un flujo que se mueve mds rapido que la velo-
cidad del sonido del medio por el cual se propaga.

El caso més sencillo de estudiar es el de una onda de choque plana que se
propaga en un medio. En general podemos considerar dos regiones en el medio,
cada una con velocidades, presiones y densidades vy, v, P, P> y p1, P> respectiva-
mente, y que en la interfaz se produce una onda de choque. Si colocamos nuestro
sistema de referencia con el origen en la interfaz y el eje y a lo largo de esta; pode-
mos utilizar las ecuaciones de la hidrodindmica (ecuaciones (2.6), (2.9) y (2.11))
sin fuerzas externas (f; = 0), sin ganancias ni pérdidas de energia (G=L=0)y



12 CAPITULO 2. FUNDAMENTOS TEORICOS

en una dimension (V = d/dx), para obtener,

dp  J

EﬂLapv—O, (2.12)
J J 2 —
JE 9
> +$v(E +P) =0, (2.14)

y si consideramos que el flujo es estacionario, la dependencia temporal se elimina,
lo que implica que pv = cte, pv? 4 P = cte, v(E + P) = cte. Como esto aplica para
las variables antes y después del choque tenemos las relaciones siguientes:

P1v1 = P2va,
PIV% +P = P2V% +P,

2 2
pivi , Yh\ _ p2v; TP
vl( 2 +7—1)_v2( 2 +7—1)’

de donde podemos obtener las variables post-choque como funcién de las varia-
bles pre-choque, haciendo un poco de dlgebra, y llegar a que:

(2.15)

pr_ (y+1)M}

p1 (y—-1)M}+2’
v2 (=DM +2

_ : 2.16
Vi (y+1)M? (2.16)
2MF—1) 5
Py=P 4 LT 2
BV

Aqui M; =v;/c; es el nimero de Mach y ¢; = /P /p; es la velocidad del
sonido en el medio 1. Estas ecuaciones son las relaciones de salto de Rankine-
Hugoniot. Para choques fuertes (es decir, M; > 1) las relaciones de Rankine-
Hugoniot toman la forma,
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p2_vi_ v+l

p1 v y—1

) 5 ) (2.17)
= ——pP1V].
2 y+1P1 1

es decir, la densidad de gas del medio ambiente chocado (p,) es mayor que la den-
sidad del medio ambiente. Podemos obtener la temperatura del medio ambiente
chocado de las relaciones de choque fuerte y la ecuacion de estado,

. PQ‘LU’I’ZH B 2 sHmy B 2(’}/— 1) ,umHv%
Tk 1Pk T 1)k
donde mpy es la masa del dtomo de hidrégeno y u es un factor para tomar en
cuenta la fraccion total de particulas de cada elemento o molécula (por ejemplo,
si tenemos un gas con puro hidrogeno i = 1, pero si tenemos un gas con 90 % de
hidrégeno y 10% de helio, entonces u = 1.3 por la diferencia entre la masa del
hidrégeno y del helio).

I,

, (2.18)

2.2.1. Choques isotérmicos

El gas caliente chocado e ionizado empieza a emitir en infrarrojo, visible y
ultravioleta lo que provoca que, con el tiempo, su temperatura descienda hasta
unos cudntos miles de Kelvin. Esto se da en una determinada regién del gas cho-
cado que llamaremos region de enfriamiento. Entonces si asumimos que cuando
esta regién termina su enfriamiento el gas ha llegado a una temperatura de 10°K
entonces el gas se ha recombinado y tiene una velocidad del sonido isotérmica
c3 = \/kT3 /umg. Ahora podemos usar las ecuaciones de continuidad y momento
((2.6), (2.9)) para determinar la densidad de la region isotérmica y asi obtener que,

pgc%—p3(v%+P1)+p12v% =0, (2.19)

que tiene la solucion de choque :

2
%:% {M12+1+ M 2P (1—2a) + 1| (2.20)
1 3
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donde My = vi/c1 y @ = (c3/c3)?, con c1 y c3 las velocidades del sonido de las
regiones pre-choque y post-enfriamiento respectivamente. Si imponemos la con-
dicion de choque fuerte (M > 1) obtenemos,

2
v
LN (—1> . 2.21)
p1 3
en el caso en que ¢3 = ¢ obtenemos la relacion de salto de choque isotérmico,
Ps _

p1

esta relacion es vélida para todos los numeros de Mach.

M3 (2.22)

2.2.2. Distancia de enfriamiento

En el caso de un choque plano paralelo podemos saber la distancia que tiene
que recorrer el gas chocado para que la temperatura de este decienda hasta 10%K,
esta es la llamada distancia de enfriamiento d.. Podemos estimar esta distancia
como,

UEra  mkhvy  f(v1)

d v ,
¢ L2 2 n%A(Tz) ni

(2.23)

entonces la distancia de enfriamiento estd dada por la razon entre E7 que es la
energia térmica postchoque y L, la funcién de enfriamiento por la velocidad post-
choque. En la dltima proporcionalidad de la ecuacion (2.23) se ha usado que para
un choque fuerte la velocidad, densidad y temperatura postchoque son funcién de
la velocidad o de la densidad prechoque. Entonces, si la funcién de enfriamiento
estd en el régimen de baja densidad (L = n*>A(T)) la distancia de enfriamiento es
proporcional a la razén de una funcioén de la velocidad del choque y la densidad
prechoque. Se han realizado diferentes ajustes en la literatura sobre la dependen-
cia de la distancia de enfriamiento como una funcién de la velocidad y la densidad
prechoque, uno de ellos es:
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-3
i — (100cm ) y
e (2.24)

6.4 V1 5.5
3% 10!! (V—1> 8 x 1013 (—) .
{[ A0 em] (oo s 1) T 10T eml (g5

Como la distancia de enfriamiento nos dice cuédnto tiene que recorrer el gas
para que su temperatura baje a 10*K podemos usar esta distancia para saber si la
interaccion de dos vientos de estrellas generaran un choque radiativo, pues para
que esto suceda, la region donde interactiian tiene que estar a una distancia menor
que la distancia de enfriamiento de los vientos para que el choque se genere en la
region de enfriamiento. Sabiendo esto, en Rodriguez-Gonzdlez et al. 2008, defi-
nen el pardmetro de enfriamiento como x = d./D dénde D es la separacion entre
las estrellas que generan los vientos que van a interactuar. Entonces si k¥ < 1 el
choque serd radiativo.

En la figura (2.1) se muestra el pardmetro de enfriamiento como funcién de la
tasa de pérdida de masa (M x (0.1pc/D)) y de la velocidad de los vientos (vy,),
donde los contornos nos indican valores constantes de k. El contorno méas grueso
es K = 1 y los contornos en direccién de la esquina inferior derecha son las k¥ < 1,
mientras que hacia arriba a la izquierda k¥ > 1.

En Rodriguez-Gonzalez et al. 2008 usan un ajuste diferente al de la ecuacién
(2.24) de 1a distancia de enfriamiento, pues consideran vientos idénticos de obje-
tos estelares Herbig Ae/Be donde la densidad prechoque (n,.) estd dada por,

M,,
re = T A 7. 2.25
e = 3mpaD2n, (2.25)
por lo que la distancia de enfriamiento estd dada por:
100¢m =3
dc(nPva) = —dC,IOO(V)7 (2.26)
Npre

dénde d. 100(v) es el ajuste dado por:
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Figura 2.1: Valores del parametro de enfriamiento como funcién de la pérdida de
masa M,, X (0.1 pc/D) y de la velocidad de los vientos v,, mostradas en la figura
como contornos. El contorno grueso (kK = 1) marca la separacion entre la region
en la que se generan choques radiativos (region inferior derecha) y en la que no
(regidn superior izquierda). Cada contorno esta separado por factores de dos por
arriba y debajo de 1.
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de100(v) = (3.3 x 10Mcm)

( 135km s~ ) “”]
T L x
Y (2.27)

feon |- ) |} o)

Con esto el parametro de enfriamiento se puede escribir como funcién de la pérdi-
da de masa y la velocidad de los vientos de las estrellas para obtener que:

dc ,107%Moyr~! D
=—=11x1 - 2.2
k=7 x 10 M, 0.1pcf(vW)’ (2.28)
dénde f(v,,) estd dado por,
135km s\ "7
fv) = [1 + (%) X
(2.29)

(e[ o)} (o)

Dado esto podemos ver en la figura (2.1) que la region en la que se gene-
ran choques radiativos estd definida por valores de v,, y M,, caracteristicos de los
objetos estelares Herbig Ae/Be discutidos en la seccién 1.2 y considerando las
separaciones tipicas de las estrellas en los SSC’s, se espera que los choques gene-
rados por la interaccion de los vientos de las estrellas Herbig Ae/Be sean choques
radiativos.

2.3. Criterio de inestabilidad de Jeans

Para saber cuanta masa de un gas se necesita, en una determinada region esféri-
ca del espacio para que la gravedad producida por esta sea mayor a la presion
ejercida por el gas y se dé un colapso gravitacional, se puede recurrir al criterio
de inestabilidad de Jeans. Podemos llegar a una expresion para el criterio de Jeans
utilizando las ecuaciones de la hidrodindmica para la masa y el momento en 3
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dimensiones (ecuaciones 2.6 'y 2.9),

%—I—V(pﬁ-\?) —_VP_V§,

donde Vv es la velocidad en la nube y V¢ es la fuerza externa en el sistema, en este
caso la fuerza gravitacional. Usando también la ecuacién de Poisson,

V29 =4nGp, (2.30)

aqui, ¢ es el potencial gravitacional y G la constante de gravitacién universal. Si
consideramos una nube de gas ideal, infinita, en reposo y homogénea en densidad
y temperatura, con presion de,

p— PRT =c?p, (2.31)
u
con,
¢s=/7p/p =/RT/u, (2.32)

como la velocidad del sonido isotérmica. Imponemos en p, P, ¢ y V una pequefia
perturbacion (mucho menor a las variables no perturbadas),

p = po+p1,
P=P+P

0+, (2.33)
o = ¢o+ 91,

‘7:‘717

doénde los subindices 0 y 1 indican las cantidades no perturbadas y las perturbadas
respectivamente. La velocidad solo queda como V| ya que la nube esta en reposo.
Si sustituimos estas cantidades en las ecuaciones (2.6) y (2.9) y despreciamos to-
dos los términos de perturbacion de segundo orden o mayor, llegamos a,

2L po¥ 5 =0 (2.34)

oV >
— 4+ 2V Vo, = 2.
3 + oo p1+ Ve =0, (2.35)
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V29, —4nGp; = 0. (2.36)

Suponiendo que las perturbaciones que se introdujeron en el medio son on-
das planas que solo viajan en la direccion ’x’, tienen la forma F; = fj elkxtar)
Sustituyendo esta funcion de prueba en las ecuaciones, nos damos cuenta de que
oF| = ikFy, 0,Fy =0, d;F1 =0, ,F) =iwF y 02F| = —k*F;. Entonces sustitu-
yendo esto en las ecuaciones (2.34)-(2.36) obtenemos,

iwp; + poikvy =0, (2.37)

iovi + k2Pl ik, =0, (2.38)
Po

4nGpy + k¢ = 0. (2.39)

Podemos encontrar v; y ¢, de la primera y tercera ecuacion en términos de pg
y k y sustituir en la segunda para obtener la ecuacion de dispersion

? = k*c? —4nGpy. (2.40)

Se pueden ver dos soluciones, una en donde kch > 4nGpy, entonces @ = £y,
lo que implica que las soluciones oscilan en alrededor de la solucién de equilibrio.
La otra solucién se da cuando k*c? < 4wGpy, entonces ® = +iay lo que implica
que, si t — oo entonces e™’ — oo y la solucién diverge. Es decir, el sistema es
inestable. Entonces como k = 27 /A tenemos,

Am? T
?c? <4nGpy — A > /G—pocs. (2.41)

Ahora bien, suponiendo que A es el radio de la region esférica inestable, en-
tonces la cantidad A =T /Gpocs es conocida como el radio de Jeans. La masa
encerrada en la esfera con un radio de Jeans es la masa de Jeans,

M;= %ﬂpﬁ. (2.42)

Estas ecuaciones se pueden obtener usando el teorema del virial, el cocien-
te entre el “sound-crossing time” (t;) y el "free-fall time” (t7r) o, en el caso de
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las ecuaciones (2.42) y (2.41), se usaron las ecuaciones de la hidrodindmica pa-
ra un gas ideal (ver seccion 2.1) y la ecuacién de Poisson al introducir pequefias
perturbaciones en las variables, suponiendo que los términos no perturbados son
independientes del tiempo y de la posicion y que las soluciones a las ecuaciones
resultantes son ondas planas.

La diferencia entre los tres métodos anteriormente mencionados son tres cons-
tantes que acompaiian a las expresiones para la masa y la longitud de Jeans y que
son diferentes entre si. Dado que la condicion para que un colapso ocurra es que
la longitud de Jeans sea mayor que /7/Gpc;y, para un radio dado, la velocidad
de sonido en el medio debe ser lo suficientemente pequena y la densidad lo sufi-
cientemente grande para que se cumpla el criterio, asi que las regiones con mayor
densidad y menor temperatura tienen la mayor probabilidad de alcanzar las con-
diciones necesarias para que ocurra un colapso.

— X\ x 1/yp
\ —\. —0.25

0.25
0.10

0

Figura 2.2: Longitud de Jeans contra densidad para distintos valores de la tem-
peratura en azul y la longitud de Jeans de la n-ésima esfera de densidad pg y
temperatura 7y en rojo.

De la ecuacion (2.41) podemos ver que A; o< /T /p,y enla figura (2.2) vemos
como ejemplo, en rojo una longitud de Jeans de 0.25 para una regién n con una
temperatura y densidad dadas como referencia, y en azul vemos las longitudes de
Jeans graficadas como funcion de la densidad. Las distintas curvas azules indican
longitudes de Jeans con distintos valores de temperatura y conforme se aumenta
la temperatura, las curvas de longitud de Jeans se van recorriendo hacia arriba.
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Para que el colapso en la region n exista, se necesitan las condiciones en las
que las curvas azules estdn por debajo de la linea roja. De esta manera notamos
que entre mayor sea la temperatura del gas, los valores de la densidad necesarios
para cruzar la linea roja son mas altos.

2.4. Funcion de enfriamiento

Toda la materia en el universo tiene una temperatura asociada que varia como
funcion del tiempo debido a la transferencia de calor con el entorno que se puede
dar a través de 3 procesos fisicos que son la conveccion, la conduccion térmica
y la radiacion, lo que implica una ganancia o una pérdida de energia del sistema.
En el medio interestelar podemos escribir esto como un balance energético entre
la cantidad de energia que se gana y se pierde por unidad de tiempo y volumen.
Entonces recordando que la primera ley de la termodinamica es,

dU = dQ+aw (2.43)

donde, si estamos tratando con un proceso cuasiestitico, podemos poner dQ en
términos de la entropia y 4W en términos de la presion y el volumen para obtener
que,

dU =TdS —PdV = TdS =dU + PdV (2.44)

y si consideramos que estamos trabajando con un gas ideal, sabemos que U (T) ~
NkyT3/2 y que P = nk,T con n = N/V, que sustituyendo en la primera ley y
derivando con respecto al tiempo obtenemos:

d (dQ\ d (3n _r—
= <7> == (Ed(kﬂ) —kadn) —T—A (2.45)

Aqui estamos considerando un gas ideal donde k;, es la constante de Boltzmann, ¢
el tiempo, n la densidad numérica, Q el calor transferido, T la temperatura 'y V el
volumen del sistema. Los términos I' y A son la ganancia y la pérdida de energia
por unidad de volumen y tiempo (erg-cm ™ - s~!), conociendo estos términos, po-
demos conocer la temperatura del sistema en cada paso de tiempo.
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Los objetos y el gas del medio interestelar estdn conformados por particu-
las, que dependiendo a qué temperatura estén pueden ser dtomos, moléculas o
una combinacion de ambos, y los términos de ganancia y pérdida de energia de
la ecuacion (2.45) dependen de qué tengamos como particulas y de la temperatu-
ra a la que estén éstas, y nos centraremos en estudiar la funcion de enfriamiento A.

2.4.1. Gas atomico

En el caso de que tengamos un gas atémico, los procesos importantes para el
enfriamiento del gas son:

Libre-libre.

Recombinacidn.

Tonizacidén colisional.

Lineas excitadas colisionalmente.

Todos estos procesos, que implican una pérdida de energia en forma de ra-
diacion, afectan al enfriamiento del medio interestelar en mayor o menor medida,
dependiendo de la temperatura, la abundancia quimica y el estado de ionizacién
de los elementos.

El proceso libre-libre implica pérdida de energia cinética debido a un electrén
libre colisionando con un atomo, la recombinacion es la captura de un electrén li-
bre por un ion, la ionizacidn colisional es la ionizacion de un atomo debido a una
colisién con un electrén libre y las lineas excitadas colisionalmente son produce
emitidas por excitar un 4&tomo o ion con una colision y al desexcitarse se emite un
foton cuya energia depende de la diferencia de energia en los niveles energéticos
involucrados.

Para un gas con abundancias solares y a temperaturas entre 10* y 108 K, el
proceso mds importante para el enfriamiento es el de lineas excitadas colisional-
mente que depende de las lineas de emision de los iones que se tomen en cuenta,
para lo cual hay que considerar todos los posibles saltos entre niveles energéticos
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que cada ion pueda tener. Dado que la cantidad de saltos entre niveles energéticos
crece con el ndmero de niveles energéticos que se consideren como lev n— 1 sien-
do N el nimero de niveles energéticos, si consideramos un dtomo de 10 niveles,
tendriamos 45 términos que considerar al calcular el enfriamiento, pero los térmi-
nos que mas aportarian al enfriamiento serian los de los niveles energéticos méas
cercanos al estado base debido a que, en general, las diferencias energéticas entre
los niveles mds bajos son mds grandes, por lo que resolver un d&tomo con 5 niveles
es una buena aproximacion del enfriamiento real aportado por el ion considerado.

En la figura (2.3) se muestra una funcion de enfriamiento tipica de un gas con-
siderando distintos elementos. La linea s6lida negra es el enfriamiento total en el
intervalo de temperaturas de 10°K a 107K, las lineas punteadas y de color son
el enfriamiento debido a cada uno de los elementos considerados. Cada uno de
los elementos tiene un maximo de enfriamiento a una cierta temperatura, por lo
que si un gas del medio interestelar estd a una temperatura de 10°# entonces el
enfriamiento del gas estd principalmente dominado por la emision del oxigeno,
aunque aun tiene aportacion de enfriamiento debido al resto de los elementos pe-
ro en mucho menor proporcion, y la suma de todas estas aportaciones es la linea
sOlida negra.
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Figura 2.3: Funcion de enfriamiento radiativo tipica obtenida de Schure et al. 2009
donde las diferentes lineas marcan el enfriamiento de diferentes &tomos individua-
les en un rango de temperaturas desde 10* hasta 107 Kelvin. La linea s6lida negra
es el enfriamiento total (la combinacién del enfriamiento de todos los &tomos con-
siderados).

2.4.2. Gas molecular

El gas encontrado en el medio interestelar tiene un rango de temperaturas muy

amplio, sin embargo en regiones donde se cumple el criterio de Jeans, las tempe-
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raturas son del orden de decenas de Kelvin, debido a la alta densidad en ellas. Por
ello, una funcién de enfriamiento atémica no es capaz de describir correctamente
la pérdida de energia a estas temperaturas, ya que en este régimen el gas forma
moléculas y cada molécula emite radiacion de manera distinta que sus componen-
tes atomicos.

En Rivera-Ortiz et al. 2019 utilizan una funcién de enfriamiento molecular pa-
ramétrica para temperaturas menores a 5280 K que obtuvieron de Kosinski y Ha-
nasz 2007 definida como,

_ £ &

Amol (t) - Ll T +L2 exp ( (T _ T*)€2 ? (246)
donde L; =4.4x 107 ergem’ s ' K8, L, =489 x 107 P ergem’® s, ¢, =
3.18 K2, =10.73, &, = 0.1 y T. = 1 K. Con esta funcién de enfriamiento la
energia radiativa total para temperaturas inferiores a 5280 K est4 dada por,

Lmd,mol - ngaanOAm()l (T)7 (247)

donde ngqs y nco son las densidades numéricas del gas y de la molécula de CO
respectivamente. La ecuacion (2.46) es una aproximacion analitica realizada por
Kosifiski y Hanasz 2007 de la funcion de enfriamiento realista del medio interes-
telar realizada por Dalgarno y McCray 1972. En Kosinski y Hanasz 2007 definen
esta aproximacion junto con tres modificaciones que varian en las constantes c,,
&, Ly y Ty, donde T, marca el limite inferior del intervalo de temperatura en el
que esta funcion se comporta adecuadamente. En Rivera-Ortiz et al. 2019 usan
una de las modificaciones con las constantes mencionadas arriba y de esta manera
garantizamos que la funcion de enfriamiento funciona a temperaturas del orden
de 1K.

Si solamente se usa la funcién de enfriamiento anterior, en ciertas regiones del
gas con baja interaccion dinamica, se puede llegar a temperaturas de OK. Por esto,
Rivera-Ortiz et al. 2019 también considera un término de calentamiento debido a
rayos cosmicos que se presento originalmente en Henney et al. 2009 dado por:

Lerp=5x10"2ny, (2.48)

dénde ny es la densidad numérica de todas las especies de hidrégeno.
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2.5. Formacion estelar

Una vez que una seccidén de una nube de gas logra las condiciones necesa-
rias de temperatura, densidad y presion para satisfacer el criterio de Jeans, el gas
empieza a colapsar, lo que hace que el gas se acelere hacia el centro de masa y
se convierta en un objeto protoestelar. Para poder tener una descripcion completa
de la dindmica de este proceso se debe tomar en cuenta el campo magnético del
gas, la rotacion del gas alrededor del centro de masa y los efectos gravitatorios y
térmicos. También hay que considerar que las regiones que tienen una mayor pro-
babilidad de producir las condiciones necesarias para propiciar el colapso del gas
son los filamentos de gas y polvo que se forman por interaccion de los vientos de
las estrellas circundantes, pues estos pueden llegar a compactar el gas hasta que
alcanzan densidades lo suficientemente grandes para satisfacer el criterio de Jeans.

Se puede estudiar la dindmica del gas tomando en cuenta solamente la gra-
vedad y los efectos térmicos de una nube perfectamente esférica para poder tener
una primera aproximacion de como es el proceso desde que inicia el colapso hasta
que se forma el objeto protoestelar, para asi poder entender lo que implica que una
porcién de gas se convierta en un objeto que ya no interactia hidrodindmicamente
de la misma manera con el gas restante de la nube que lo formo.

2.5.1. Caso esférico

Para poder entender el comportamiento del gas en la nube esférica durante el
colapso tomemos un elemento del fluido a una distancia radial r del centro de ma-
sa que tomaremos como origen de coordenadas. El elemento de fluido solamente
siente la fuerza gravitacional de la masa del gas que esta dentro del radio r que
podemos designar como M,. Dado que queremos que el gas colapse cuando el
sistema evolucione en el tiempo, M, debe de ser funcién de r y de ¢, por lo que la
podemos definir como

M, = / 4nrtpdr. (2.49)
0

Podemos usar M, como variable independiente en un sistema de ecuaciones
diferenciales si usamos también la ecuacion de continuidad (2.6) y la ecuacién de
momento (2.9) en sus versiones esféricas. Para completar el sistema de ecuaciones
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y resolver para las variables p, u y M, como funcién de r y de r podemos tomar la
ecuacion (2.49) y derivarla con respecto a r,

oM,
or

y podemos combinarla con la ecuacién de continuidad en coordenadas esféricas,

= 4nr?p (2.50)

dp 1 9(rpu)
= a g, (2.51)
para encontrar que,
M,
aat = —4nr’pu. (2.52)

Ahora, a la ecuaciéon de momento en coordenadas esféricas le agregamos un
término de fuerza de gravedad debido a la masa M, y obtenemos que:

du  du ctdp GM,
pu— =07
ot ar por r?

Para un conjunto de condiciones iniciales y de frontera podemos resolver
numéricamente las ecuaciones (2.50)-(2.53) para las variables p, u y M, y obtener
una descripcién completa en el espacio y en el tiempo del sistema. La ventaja de
tener simetria esférica en nuestro sistema es que (como vimos) podemos reducir el
problema de 3 dimensiones a una dimension, lo que simplifica el problema. Cuan-
do tenemos filamentos, esta simplificacién no es posible, ya que los filamentos son
estructuras de tipo cilindricas cuya longitud es mucho mayor que su radio.

(2.53)

2.5.2. En filamentos

Los filamentos son estructuras que se forman en el medio interestelar y que
parecen tener una gran importancia en la formacién estelar. Se cree que los fila-
mentos tienen su origen debido a la interaccion de los vientos de estrellas masivas,
pues estos empujan el medio interestelar que colisiona con méas material y, depen-
diendo la configuracion de las fuentes de los vientos, se forman estas estructuras
cuasi-cilindricas de distintas longitudes. Ademads la magnitud de la velocidad de
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los vientos afecta directamente a la densidad del gas en las estructuras resultantes
y por ende en su grosor.

Como se menciond en la seccién 2.3, una de las condiciones necesarias para
que se cumpla el criterio de Jeans es que la densidad supere cierto valor para que
se pueda iniciar el colapso, como los filamentos son acumulaciones de gas produ-
cidas por choques de vientos estelares, la densidad resultante en estas estructuras
aumenta considerablemente con respecto a la del medio interestelar, y por ello la
probabilidad de hallar zonas que satisfagan el criterio de Jeans en los filamentos
aumenta.

Realizar un andlisis como el de la seccion 2.5.1 a los filamentos resulta bastan-
te complicado, pues no podemos simplificar el problema a una dimensién debido
a que estas estructuras no tienen simetria esférica. Sin embargo, podemos calcular
los tiempos de caida libre del gas en estas estructuras para poder darnos una idea
de cdmo cambia la dindmica del colapso en filamentos en comparacién con el ca-
so esférico (Toald, Vazquez-Semadeni y Gémez 2012).

El tiempo de caida libre 77¢ de un objeto esférico de masa M y radio R esta da-

do por
2R3 3n
trr= = 2.54
7=\ gom ~ \ 32Gp’ (29

donde en la segunda igualdad se introdujo la definiciéon de densidad volumétrica
p =3M /47R3. Como se observa en la ecuacion (2.54), una vez que la densidad es
especificada, el tiempo de caida libre depende solamente de esta, e independien-
te del tamafio y la masa del objeto. Esto implica que si en una esfera de densidad
uniforme, durante su colapso la densidad permanece constante, entonces todos los
cascarones esféricos que la forman llegardn al centro al mismo tiempo. Esto solo
es valido cuando las tres dimensiones del objeto son comparables entre si. En el
caso de los filamentos esto no es posible, pues una de las dimensiones es mucho
mas grande que las otras.

Consideremos el caso de una nube de gas cilindrica y uniforme cuya longitud
total, 2L, es mucho mayor que el radio de la seccidn transversal, R < L, con den-
sidad p(M,L) = M /mR?L. Ahora veremos cémo la longitud de la nube, L, cambia
por efecto de su auto gravedad. Para esto pensemos que durante el colapso su
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densidad permanece constante, en este caso la aceleracion hacia el centro del fi-
lamento a una distancia / del centro estd dada por (ver Burkert y Hartmann (2004))

1 2
a(l) = 5‘% = 27Gp[2l + R — / R? +4/2]. (2.55)

Integrando la ecuacion anterior de L a [ obtenemos la velocidad radial después
de que el filamento se contrajo desde L hasta /:

(1) = \/4nGp [(L—l)(LJrH—R) - %x/m +412

RZ+4[2+2L 2 (2.56)
VR2+412+2]

Si ahora definimos los pardmetros no dimensionales A = L/Ry x =1 /L, po-
demos reescribir la ecuacion (2.56) como:

i R?
—V/R2+4]2 - —]
+3 + i

A2

1 1/2 2.57)
\/172 1 V42
+—= —2+4X — le’l .

Esta ecuacion nos muestra que la velocidad depende del cociente entre la longitud
del filamento y el radio de la seccidn transversal: si L aumenta con respecto a R,
entonces A se vuelve mds grande, y en caso contrario disminuye. Para poder en-
contrar el tiempo de caida libre usando la ecuacién (2.57) debemos integrarla para
encontrar x(¢) e igualar a cero y despejar ¢. Dado que la ecuacion (2.57) es bastan-
te complicada, podemos realizar la aproximacién para A > 1, pues los filamentos,
en general, cumplen que L > R. Entonces con esta aproximacion obtenemos

dx =m 32Gp\/§ - AN e
=5\ 5 2{(1 x)(1+x+A) 1+x] . (2.58)

2 N 1 /1
@:g 32Gp 3[(1—x)<1+x+—>—§ 44
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Al integrar esta ecuacion, fijar x = 0 y resolver para ¢, llegamos a que el tiempo
de caida libre, #77, en el filamento es

2 /84 [ 3x
Y Sy L 2.
=72\ 3\ 3260 2.59)

que ya no depende solamente de la densidad, sino que también ahora depende di-
rectamente de A, la razon entre las dimensiones del filamento. Esto significa que
si A aumenta, el tiempo aumenta como la raiz de A, por lo que entre mas grande
sea el largo del filamento con respecto a su radio, el colapso tardard mds en termi-
nar. Esta diferencia en los tiempos de colapso entre filamentos y esferas explica
naturalmente la formacion de grumos inmersos, y la acrecion, en el interior de
filamentos.



Simulaciones Hidrodinamicas

Las ecuaciones hidrodindmicas son un sistema de ecuaciones diferenciales
parciales acopladas que describen el comportamiento de un fluido. Dada su gran
complejidad y la de los casos a resolver, se emplean métodos numéricos para en-
contrar soluciones. En astrofisica esto es de especial utilidad, pues muchos de los
procesos asociados a la vida de las estrellas, como su formacién a partir de una
nube de gas, su interaccion con el medio interestelar durante su vida, asi como su
muerte (ya sea como nebulosas planetarias 0 como supernovas), pueden ser des-
critas por la dindmica de gases. El movimiento del gas en el medio interestelar
debido a los vientos estelares, supernovas, jets astrofisicos, colisiones y campos
gravitatorios se puede modelar correctamente con hidrodindmica numérica para
asi entender con mads detalle los sistemas astrofisicos que vemos en el universo.
Para esta seccion se usé como referencia el libro de Toro 2009 que muestra co-
mo resolver las ecuaciones de la hidrodindmica usando una variedad de métodos
numéricos.

3.1. Solucion numérica de las ecuaciones

Para poder resolver numéricamente las ecuaciones de la hidrodindmica para el
gas (ver ecuaciones (2.6), (2.9) y (2.11)) debemos discretizar las ecuaciones que
debemos resolver en el espacio y en el tiempo, es decir, dividiremos el espacio
fisico de la simulacion en celdas de tamafo Ax y resolveremos las ecuaciones en
cada celda avanzando el tiempo en pasos Ar.

Para poder simplificar la notacién y escribir de manera mas compacta las ecua-
ciones podemos definir los vectores columna de las variables conservadas (U), los
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vectores de flujo (F(U), G(U), H(U)) y los términos fuente (S) como
U;+F(U),+G(U),+H(U), =S(U), 3.1)

donde los subindices indican derivadas con respecto a las coordenadas espaciales
y temporal, y con

p pu pv
pu pu2+p puv
U= |pv|,F= puv ,G=|pV+p|,
pw puw pvw
E u(E+p) v(E + p): 3.2)
pw 0
puw fx
H= pw |,S= Iy
pw?+p Iz
w(E + p) G—L+f-i

en donde u, v y w son las componentes del vector velocidad (& = (u,v,w)), f =
(f, fy, f.) son las componentes de la fuerza externa que agregan momento y
energia al sistema y G y L son los términos de ganancia y pérdida de energia
respectivamente. Dentro de estos dos ultimos términos se encuentra la pérdida y
ganancia de energia por emision o absorcion de fotones que permiten que el gas
en regiones densas se enfrie.

Por simplicidad podemos reducir el problema al de una dimension y sin térmi-
nos fuentes, asi, solamente tendremos los términos U; y F(U), y cada uno de los
vectores solo tienen tres términos, los primeros dos y el ultimo (que corresponden
a la conservacién de masa, momento y energia).

Para encontrar una solucion numérica aproximada de las ecuaciones se usa el
método de diferencias finitas para las derivadas con respecto a ¢ y a x, por lo que
las derivadas las podemos aproximar por

t A — 1) Uty

U, = lim Y TA) 20D U —UF

F. — lim F(X-i‘AX,Z‘)—F()C—AX,I) -~ F?+1 _F?—l
T A0 2Ax T A
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por lo que ahora la ecuacién (3.1) en una dimension la podemos escribir de forma
aproximada como

U?+1_U?Jr i1 —Fig no (3.4)
At 2Ax i—1,i,i+1

Como queremos encontrar la evolucién en el tiempo de las variables conservadas,

despejamos el término de U que evoluciona en el tiempo, por lo que si conocemos

las variables conservadas al tiempo #n, los flujos entre las celdas adyacentes y los

términos fuente en las celdas entonces al tiempo n+ 1 tendremos

At

Uit =Up - (R - FL). (3:5)
Si se estudia la estabilidad de este método numérica, es decir, cOmo evolucio-
nan los errores numéricos incurridos conforme se avanza la solucion (por ejemlo
via el método de von Neumann), se encuentra que esta formula es incondicional-
mente inestable, i.e., produce una solucién cuyo error crece exponencialmente con
el tiempo. Peter Lax y Kurt O. Friedrichs encontraron que este se puede solucionar

realizando la modificacion

1
U7 = 5(Ul, + UL, (3.6)

es decir, remplazamos las variables conservadas por el promedio de los valores
adyacentes. Con esta correccion la ecuacidon que debemos resolver se vuelve

U = (UL UL )~ 5

y, como mostraron Lax y Friedrichs, esto resulta en un método (condicional-
mente) estable; de ahi que lleve el nombre de “método de Lax-Friedrichs”. De la
ecuacién (3.7) conocemos U7, | pues es el estado antes del paso temporal, Ax es el
tamafio de cada celda que decidimos dependiendo de la resolucién que necesite-
mos y F?, ; los podemos calcular, por lo que atin debemos encontrar At. Para ello
debemos imponer que la velocidad méxima que puede alcanzar cualquier parcela
de gas en nuestra simulacion sea la necesaria para que cualquier parcela de gas
solamente alcance a desplazarse un maximo de una celda de distancia, es decir si

i —Fil1): 3.7)

—x: < = Ar <
V=—-=V —
t m(l)C_AlL -

: (3.8)

Vmax
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donde el valor absoluto se coloca para que no importe hacia qué direccién se
mueve el gas. Para obtener siempre una igualdad podemos colocar una constante
y asi obtener

Ax
At:CE, con 0<C<1, 3.9)

donde C es el nimero de Courant. La condicién de O < C < 1 es la necesaria para
que el método de Lax sea estable; se le conoce como ¢ondicion de estabilidad de
Courant-Friedrichs-Lewy”(CFL).



Modelos Numeéricos

En este trabajo se realizaron 4 modelos numéricos de la evolucién hidro-
dindmica de cimulos estelares masivos usando el c6digo ”Guacho”que resuelve
las ecuaciones de Euler en 3D en una malla uniforme, con enfriamiento atémico y
molecular, sin gravedad ni campo magnético. Se analizaron las salidas utilizando
el criterio de Jeans para estimar la tasa de formacion estelar en cada una de las
salidas a distintos tiempos.

En todos los modelos, los pardmetros de la caja de simulaciones fueron de 4
pc de lado y la caja se dividié en una malla de 400 celdas en las tres direcciones,
por lo que cada parcela de gas mide 0.01 pc. Por otro lado, se utilizé un cocien-
te de calores especificos ¥ = 1.4 y se supuso que todo el gas era de hidrégeno
neutro. Dentro de esta caja se colocé un nimero de fuentes de viento estelar,
inyectando continuamente gas en regiones esféricas de radio r,, = 0.04 pc. Las
propiedades de este gas son T = 5 x 10’K, una velocidad que sigue una rampa
lineal, desde cero en el centro de la region hasta v, en el borde, y una densidad
dada por p,, = M / 47rvwrv2V, donde r,, es la distancia al centro. Para todos los vien-
tos se fijo la velocidad en v,, = 350 km s~! y la tasa de pérdida de masa Mdot
= M =4.6x10"%M_/yr. Se escribieron salidas de cada uno de los modelos cada
5000 afios.
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En la Tabla 4.1 se condensan los pardmetros especificos de los cuatro modelos
que se analizaron (M1-M4).

Modelo # Estrellas o Tiempo de simulacion [yr]

M1 75 0 1x10°
M2 75 2 1x10°
M3 25 0 1.25x10°
M4 25 2 1.25%x10°

Tabla 4.1: Cantidad y distribucion de estrellas de cada modelo (n.(R) < R~%) y el
tiempo que durd cada simulacion.

Las posiciones de las estrellas en la caja de simulacion se determinaron al
azar considerando dos distribuciones para la densidad de estrellas con respecto
a la distancia al centro, n, = R~%*. Cuando a = 0 la densidad de probabilidad
es constante, lo que hace que las posiciones de las estrellas estén uniformemente
distribuidas dentro de la caja, mientras que si & = 2 la probabilidad de encontrar
una estrella escala como R~2 por lo que la densidad estelar va a ser mayor cerca
del centro de la caja de simulacion. Para analizar las salidas, redujo la resolucién
espacial de la simulacion de 400 a 100 parcelas por lado realizando promedios
de las variables conservadas para reducir el tamafio de almacenamiento de cada
archivo y facilitar el procesamiento de datos.



Analisis

Para analizar los modelos se desarroll6 un cédigo en el lenguaje Fortran que
calcula la longitud de Jeans dada la densidad y la temperatura de una region del
espacio. Dado que se esperaba que no todos los puntos de la malla tuvieran las
condiciones necesarias para el colapso, se decidié tomar como primer indicador
de que se iba a satisfacer el criterio de Jeans a la densidad, por ello los puntos
de la malla se ordenaron de mayor a menor densidad. Una vez con los puntos
ordenados por densidad, se usé como segundo indicador la longitud de Jeans del
punto mas denso de toda la malla. Si la longitud de Jeans calculada de este punto
era mas grande que el tamafio de la caja de simulacidn, la salida que se estaba
analizando no podria tener ninglin punto con criterio para el colapso por lo que ya
no se seguian calculando las longitudes de Jeans de las parcelas de gas restantes.

Una vez que se tuviera la certeza de que la longitud de Jeans del punto més
denso fuera menor que la longitud de la caja de simulacion, se calculd la longitud
de Jeans de los primeros 10000 puntos usando la ecuacion (2.41) y se comparaba
con el tamafio de una parcela de gas: si era menor, entonces existia colapso. Se
realiz6 el mismo procedimiento para mds de una parcela de gas a la vez, es decir,
se hizo un promedio de la densidad y la temperatura de diafragmas cubicos (ver
Figura 5.1) con 3 parcelas de gas por lado (n = 1), 5 parcelas por lado (n = 2)
y 7 parcelas por lado (n = 3) cuyo centro de cada diafragma era una parcela de
gas en la lista ordenada de mayor a menor densidad. Para cada uno de estos se
calculd6 la longitud de Jeans y se compar6 con el tamano fisico del diafragma co-
rrespondiente en cada caso. De esta manera, si alguno cumplia con el criterio de
Jeans, seria todo el diafragma el que tendria las condiciones necesarias para tener
colapso gravitacional.

Una vez que se obtuvieron las longitudes de Jeans para los distintos tamafios
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Figura 5.1: Diafragmas (izquierda) de una parcela, (centro) de 3 parcelas de lado,
(derecha) de 5 parcelas de lado

de diafragmas en cada una de las salidas de las simulaciones, se graficaron como
funcion de la densidad y se buscaron los minimos y sus posiciones en la caja

También se crearon mapas de calor de la longitud de Jeans y el promedio de
la temperatura y la densidad de los distintos tamafos de diafragmas, para poder
ver como evolucionaba en el tiempo el sistema y ver la formacién de las sobre
densidades, esto para poder estimar su tamafio y ver la dindmica que seguian. Los
mapas de calor se realizaron en 3D y 2D, los primeros usando Paraview para po-
der tener un panorama mas general de como evolucionaba el gas, y los segundos
usando Julia para poder ver con mas detalle las propiedades de las regiones de
interés y compararlas con el medio circundante y el resto de la simulacion.

5.1. Analisis morfologico

En las imdgenes de las figuras (5.2), (5.3), (5.6) y (5.7) se muestran las sali-
das de los modelos M1 al M4 respectivamente. Se escogieron esas salidas pues
se observa la evolucion de los modelos desde que se empieza a notar una capa de
alta densidad en la frontera entre los vientos y el medio, como se van formando
regiones de muy alta densidad y cémo estas se expanden o compactan al final de
la simulacion.

De las salidas del primer modelo vemos que en la imagen de la figura (5.2a)
se empiezan a formar las estructuras de alta densidad alrededor de las estrellas
debido a la interaccion de los vientos con el medio y entre si. Las regiones de alta
densidad se asemejan a burbujas esféricas debido a que los vientos estelares son
esféricos y se van deformando conforme la simulacién avanza, pues el gas empu-
jado por una estrella interactua con el de otra estrella. Podemos diferenciar tres
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(a) Modelo 1 salida a 15000 afios (b) Modelo 1 salida a 45000 afios

(c) Modelo 1 salida a 65000 afios (d) Modelo 1 salida a 100000 afos

Figura 5.2: Mapas de la densidad del modelo M1 a distintas salidas.

regiones en la simulacion: el medio interestelar no perturbado por los vientos que
rodea a las zonas de alta densidad, el interior de la region de alta densidad donde
se forman los filamentos y los grumos de mayor densidad (ver figura (5.2d)), y la
frontera entre el interior y el exterior que en la figura (5.2d) se ve bien definida
como una esfera deformada de color azul rodeando todo el interior.

Una vez que los vientos interactian se empiezan a formar los filamentos que se
alcanzan a notar en las figuras (5.2b) y (5.2c) y en ellos la densidad aumenta con-
siderablemente con respecto al medio ambiente. Conforme la simulacién avanza
los filamentos poco a poco se van compactando mas y la frontera va creciendo. En
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la figura (5.2d) la mayoria de los filamentos se fragmentan y convierten en grumos
de muy alta densidad, siendo los grumos méas densos los que se encuentran mas
cerca del centro y ya se tiene una frontera completamente definida.

(a) Modelo 2 salida a 15000 afios (b) Modelo 2 salida a 45000 afios

(c) Modelo 2 salida a 65000 afios (d) Modelo 2 salida a 100000 afios

Figura 5.3: Mapas de la densidad del modelo M2 a distintas salidas.

En la figura (5.3) vemos las salidas a 15, 45, 65 y 100 kyr del modelo 2. En
la figura (5.2a) vemos el inicio del aumento de densidad en los alrededores de
las estrellas, al igual que en el modelo 1. Una vez que evoluciona el sistema, en
la figura (5.2b) vemos las estructuras filamentarias formandose en el interior. La
diferencia entre el modelo M1 y M2 es la distribucion de las estrellas que escala
como R™%, con o =0 para M1 y a = 2 para M2 por lo que en el modelo M2 hay
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mas estrellas cerca del centro. Esto provoca que en el centro se formen muy po-
cos o ningtn filamento, pues al haber més estrellas hay mas vientos que empujan
todo el gas hacia la frontera, y a diferencia del modelo 1, la fragmentacién de los
filamentos no es tan marcada, pues si se forman grumos, pero ain hay estructuras
filamentarias conectdndolos con otros grumos.

Podemos ver que comparando las salidas a 15, 45 y 65 kyr de los primeros dos
modelos, las densidades parecen aumentar mas rapido en el modelo 2, pues se ve
un cambio de color mas notorio en los filamentos de este ultimo. Viendo la grafi-
ca de la figura (5.4) confirmamos esto, pues hasta la salida a 65 kyr el modelo 2
tiene densidades maximas mds altas, lo que implica que la densidad en el modelo
2 aumenta mas rapido hasta la salida a 65 kyr; a partir de esta salida la densidad
maxima del modelo 1 supera la del modelo 2.

El aumento en la densidad maxima del modelo 1 en las dltimas salidas puede
ser debido a que los grumos centrales siguen siendo comprimidos por los vientos
de las estrellas que los rodean, mientras que en el modelo 2 al no haber grumos
en el centro, los puntos de mayor densidad estan siendo empujados lejos de las
estrellas, por lo que la compresion por los vientos estelares va disminuyendo poco
a poco. Esto también puede explicar la diferencia de tamafios en las regiones de
alta densidad, pues si comparamos los tamafos de las zonas de color rojo en la
salida de la figura (5.5d) con las de la figura (5.2d) se ven claramente mds grandes
en el modelo 2, pues la compresion por vientos estelares es la que va a dictar la
densidad y el tamaiio de los filamentos y los grumos en el medio.

En las imégenes de la figura (5.5) se muestran mapas de calor de los modelos
M1 y M2 para mostrar que en el centro del modelo M2 se encuentra un vacio
debido a la distribucién de estrellas. El circulo en el centro de la simulacidon tiene
1.04 pc de diametro y la distancia entre el corte z = 38 hasta z = 62 es de 0.96
pc y en toda esta region cilindrica de mas de 800000 pc® de volumen la densidad
no supera los 50000 cm~3. En la imagen de la figura (5.5d) se muestra un corte a
z =50 del modelo M1 donde se nota que dentro del circulo estd un grumo de alta
densidad, por lo que el vacio” que se presenta en el modelo M2 no se presenta
en el modelo M1 debido a la diferencia de distribucién de las estrellas.

En las imédgenes de las figuras (5.6) y (5.7) tenemos las salidas de los modelos
M3 y M4 respectivamente, los cuales tienen 25 estrellas cada uno. Los modelos
M3 y M4 comparten las mismas diferencias y similitudes entre si que M1 y M2,
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Figura 5.4: Densidad maxima contra tiempo de todas las salidas de los modelos
MI (en rojo) y M2 (en azul).

donde los modelos que comparten la misma distribucion de estrellas son similares
entre si, pero debido a que en los ultimos dos modelos la cantidad de estrellas es
menor, la cantidad de momento inyectado por las estrellas a través de sus vientos
es menor, por lo que los grumos y los filamentos no reciben la energia suficiente
para compactarse tan rapido como en los modelos M1 y M2.

En los mapas de calor de la densidad de la figura (5.8) vemos que de nuevo
debido a la diferencia entre las distribuciones de estrellas, cerca del centro del
modelo M3 hay una gran region de baja densidad que en el modelo M4 no existe
(ver figuras (5.8a) y (5.8b)), mds aun, el punto de méas alta densidad del modelo
M3 que se muestra con una flecha blanca en la figura (5.8c) se encuentra en la
region interna muy cerca del centro de la simulacion, pues el corte en este mapa
de calor esta hecho a z = 45 (se ha tomado como origen de coordenadas una de
las esquinas de la caja de simulacion y esta segmentada en 100 unidades en cada
direccion y z = 50 es el corte que contiene al centro) mientras que en el modelo
M4 el punto de més alta densidad que se muestra en la figura (5.8d) se encuentra
cerca de la frontera del ctimulo, lo que significa que este grumo se va a ir alejando
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del centro y de las fuentes de los vientos, pero a su vez va a ir capturando mas
material del medio interestelar, mientras que el grumo de M3 se va a mantener
cerca del centro debido a los vientos de las estrellas que lo rodean, pero no va a
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(a) Modelo 3 salida a 45000 afios (b) Modelo 3 salida a 65000 afios

(c) Modelo 3 salida a 70000 afios (d) Modelo 3 salida a 125000 afos

Figura 5.6: Mapas de la densidad del modelo M3 a distintas salidas.

aumentar considerablemente su masa, pues todo el gas cercano ya fue comprimi-
do en él.

En la grafica de la figura (5.9) podemos ver las densidades méximas de cada
salida de los modelos M3 y M4. De manera similar que en los modelos M1 y M2
las densidades del modelo cuya distribucion escala con o = 2 (M4) aumentan mas
rapidamente al inicio de la simulacion, mientras que en el modelo M3 la densidad
maxima empieza a aumentar abruptamente después de 45000 afios del tiempo de
simulacién hasta superar la del modelo M4. Sin embargo debido a que estos dos
modelos evolucionaron por mds tiempo, se logra ver que la densidad méxima de
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(a) Modelo 4 salida a 70000 afios (b) Modelo 4 salida 85000 afios

(c) Modelo 4 salida a 100000 afios (d) Modelo 4 salida a 125000 afos

Figura 5.7: Mapas de la densidad del modelo M4 a distintas salidas.

M4 vuelve a superar la de M3, ya que esta no solo detiene su aumento, sino que
disminuye en las dltimas salidas.

Morfolégicamente, los modelos M1 y M3 tienen caracteristicas muy similares
al igual que M2 y M4, pues a pesar de que la cantidad de estrellas es diferente,
la distribucién de ellas es la misma, por lo que la distribucion de los vientos es
similar, y al ser esta la unica fuente de movimiento en los modelos, la evolucién
es similar.

Las imagenes de las figuras (5.2), (5.3), (5.6) y (5.7) y las graficas de las fi-
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(c) Mapa de calor de la densidad de la salida a  (d) Mapa de calor de la densidad de la salida a
110000 del modelo M3 con corte en z = 45 125000 del modelo M4 con corte en z = 59

Figura 5.8: Mapas de calor de la densidad de los modelos M3 y M4 con cortes a
la mitad del eje z y en los puntos de mayor densidad de toda la simulacion de cada
modelo.

guras (5.4) y (5.9) se realizaron con los datos sin procesar de las salidas de cada
modelo, es decir, cada punto en las imagenes y gréficas representa la densidad de
una parcela de la simulacién, mientras que los mapas de calor se realizaron con
los datos procesados usando un tamafio de diafragma de n = 1. Esto es importante,
pues al realizar el anélisis para distintos tamanos de diafragma las densidades pue-
den aumentar o disminuir dependiendo de los valores de las densidades de cada
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Figura 5.9: Densidad maxima de todas las salidas de los ultimos dos modelos.

parcela en éste. Como se vera més adelante, las densidades mas altas disminuyen
y las densidades mds bajas aumentan al igual que con la temperatura, por lo que se
espera que las longitudes de Jeans mds bajas sean las de las parcelas individuales
y los diafragmas més pequefios.
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Resultados

Una vez descritos los modelos numéricos realizados, podemos pasar al com-
portamiento de las longitudes de Jeans obtenidas de ellos, que son el objetivo
central de este trabajo. En las figuras (6.1), (6.2), (6.6) y (6.7) podemos ver el
comportamiento general de las longitudes de Jeans al ir evolucionando los mo-
delos para tres distintos tamafios de diafragma , donde se puede apreciar que en
todos los casos las longitudes de Jeans mas pequefias para cada salida fueron pa-
ra el diafragma de menor tamafio y al evolucionar los modelos, las longitudes de
Jeans iban disminuyendo hasta alcanzar sus respectivos minimos cerca de las ulti-
mas salidas.

En cada uno de los modelos se aprecia que las longitudes de Jeans para dife-
rentes tamafios de diafragmas disminuyen a diferentes ritmos, lo que provoca que
la diferencia entre ellas en una misma salida aumente. Esto se ve mds claramente
en la grafica de la figura (6.1) donde entre més pequefio sea el diafragma, las lon-
gitudes de Jeans decaen mds rdpidamente. Esto significa que la region alrededor
de donde se calcula la longitud de Jeans tiene una densidad menor o una tempe-
ratura mayor cuanto mas te alejes de la parcela central por lo que comparando
las densidades para diferentes tamanos de diafragmas a un determinado tiempo
podemos darnos una idea de la distribucién de densidad alrededor de los puntos
de densidad maxima.

Del andlisis morfol6gico notamos de las imdgenes que los grumos de alta den-
sidad tenian un tamafo menor en los modelos M1 y M2 que en los modelos M3
y M4 debido a la diferencia en la cantidad de estrellas, pero esta conclusion se
obtuvo de solamente analizar cualitativamente las imdgenes de los modelos. Con
las graficas de las longitudes de Jeans (figuras 6.1, 6.2, 6.6 y 6.7) y las densidades
con temperaturas (figuras 6.3, 6.4, 6.8 y 6.9) podemos ver que los resultados del

49



50 CAPITULO 6. RESULTADOS

50 60 70 80 90 100
Tiempo | x ][}'syr|

Figura 6.1: Longitud de Jeans minima contra tiempo de simulacién del modelo
M1
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Figura 6.2: Longitud de Jeans minima contra tiempo de simulacion del modelo
M2

andlisis morfologico son congruentes con los resultados del analisis numérico no-
tando que la separacion entre las densidades de diferentes tamafios de diafragmas
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a un mismo tiempo, nos indican qué tan grande o pequefio es un grumo de den-
sidad, pues un grumo grande va a disminuir menos el promedio de densidad de
los diafragmas de mayor tamafio que en un grumo pequeio porque las densidades
son mds grandes en una region mds grande. Un grumo pequefio tiene un cambio
en la densidad méas grande conforme se aleja del centro, por lo que en los grumos
grandes el gradiente de la densidad es mds pequefio que en los grumos pequeios.
Por ello la separacion entre las densidades de diferentes tamafios de diafragmas
nos indica qué tan grande son los grumos que contienen las densidades mas altas.

M1 M2 M3 M4
Pn=0 — Pn=3 | 348164.2 | 247924.1 | 199841.5 | 209973.2
Pn=1—Pn=3 | 250643.2 | 176546.3 | 139474.9 | 157611.9

Tabla 6.1: Tabla con las diferencias entre las densidades de los diafragmas de
tamafion =0y n =3y de tamafion = 1 y n = 3 de la ultima salida de los cuatro
modelos.

Con los valores de la tabla (6.1) confirmamos nuestro andlisis morfolégico,
pues vemos las diferencias entre las densidades méximas del diafragma mas gran-
de (n = 3) y los dos diafragmas més pequefios (n =0y n = 1) de la ultima salida de
cada modelo, donde podemos ver que los modelos M1 y M2 tienen diferencias de
densidad més grandes entre diafragmas que los modelos M2 y M3, lo que es un
indicador de que el tamafo del grumo que contiene la parcela de médxima densidad
en los primeros dos modelos es mas pequeno que en los ultimos dos. Tomando en
cuenta el analisis morfoldgico y los resultados de las diferencias de la tabla (6.1)
podemos concluir que en general los tamafios de los grumos de alta densidad en
los modelos M1 y M2 son menores que los tamaios de los grumos en los modelos
M3y M4.

De las gréficas de la densidad y temperatura de los modelos M1 y M2 (figuras
(6.3) y (6.4) respectivamente) podemos ver que las densidades, en general, crecen
y las temperaturas disminuyen con la evolucién de los modelos en el tiempo. Esto
nos indica que la longitud de Jeans decrece conforme los modelos evolucionan,
que es lo que se observa en las graficas de las figuras (6.6) y (6.7) de la longitud
de Jeans contra el tiempo de simulacién. Es importante recalcar que las graficas se
realizaron con las longitudes de Jeans minimas y sus densidades y temperaturas
correspondientes, lo que significa que no necesariamente la densidad o las tempe-
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Figura 6.3: Densidad y temperatura en los tres tamafios de diafragmas con la lon-
gitud de Jeans minima contra tiempo de simulacién del modelo M1
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Figura 6.4: Densidad y temperatura en los tres tamafios de diafragmas con la lon-
gitud de Jeans minima contra tiempo de simulacién del modelo M2

raturas son las maximas o minimas de cada salida, pues aunque lo dptimo seria
que la parcela con la densidad méxima tuviera la temperatura minima para asi mi-
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nimizar la longitud de Jeans, este no tiene por qué ser el caso, ya que la densidad
maxima de una salida de la simulacion puede tener una temperatura tan alta que
la longitud de Jeans crece mas que en una parcela con una densidad mds pequeia
pero menor temperatura. Esto se ejemplifica en la gréfica (6.5) que esta hecha con
las densidades maximas cada salida del modelo M1. Al comparar con la gréfica
de las densidades y temperaturas en los diafragmas de longitud de Jeans minima
(figura (6.3) del modelo M1 vemos que el comportamiento es completamente di-
ferente, pues el rango de temperaturas en las densidades maximas va desde ~ 10K
hasta ~ 10°K, lo que aumenta drasticamente la longitud de Jeans, pues las tem-
peraturas en los diafragmas con la longitud de Jeans minima no supera en ningun
caso los 5K.
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15|

A
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Figura 6.5: Densidad maxima con su temperatura correspondiente de cada salida
del modelo M1 para los 3 tamaiios de diafragmas

Las longitudes de Jeans minimas de los modelos M3 y M4 se muestran en las
gréficas de las figuras (6.6) y (6.7) donde, al igual que en los modelos M1 y M2,
vemos que van disminuyendo conforme evolucionan los modelos. Vale la pena
notar que en el modelo M3 la longitud de Jeans minima de toda la simulacién no
se alcanza en la ultima salida como en el resto de los modelos, sino que se alcan-
za a un tiempo de 105000 afios, y después de este tiempo se mantiene cercano a
este valor con aumentos muy pequefios. Esto concuerda con lo observado en la
gréifica de las densidades méximas en el andlisis morfolégico, pues si recordamos,
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la densidad llegaba a un méximo al tiempo 105000 afios para después disminuir
lentamente en las salidas subsecuentes. En la grafica de la figura (6.8) vemos la
densidad y la temperatura del modelo M3 y notamos que asi como la densidad, la
temperatura tiene una evolucion similar, donde al tiempo 105000 afios alcanza un
minimo y empieza a aumentar muy lentamente en las salidas siguientes.

M3

:
&0 70 80 a0 100 110 120
Tiempo | x ][}'syr|

Figura 6.6: Longitud de Jeans minima contra tiempo de simulacién del modelo
M3

Es importante notar que las temperaturas en todos los modelos presentan au-
mentos o disminuciones en sus valores que podria parecer que al realizar el célculo
de la longitud de Jeans, esta también deberia presentar cambios bruscos, pero de-
bido a que los cambios en la temperatura son de menos de 3K, por muy dréstico
que parezca que cambia la temperatura de una a otra salida, la longitud de Jeans
solo debe de cambiar muy poco, ya que los cambios en las densidades son del or-
den de 10° cm™3. Estos cambios stibitos de temperatura pueden ser debidos a que
solamente se buscaron las longitudes de Jeans minimas en cada salida al realizar
el andlisis, por lo que los diafragmas que contienen estas longitudes minimas no
necesariamente tienen que ser los mismos entre salidas, entonces cada punto de
las graficas pueden ser diafragmas con posiciones diferentes en la malla siempre
y cuando cumpla que dicho diafragma tiene la longitud de Jeans minima en toda
la malla a ese tiempo.
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Figura 6.7: Longitud de Jeans minima contra tiempo de simulacién del modelo
M4

En la tabla (6.2) vemos todas las longitudes de Jeans minimas de todos los
tamafios de diafragmas para cada una de las salidas de los cuatro modelos que
cumplieron que la longitud de Jeans del punto mas denso de toda la malla era me-
nor que 4 pc. Podemos notar que la peculiaridad del modelo M3 que la longitud de
Jeans minima de 2.81 pc se alcanza al tiempo 105000 afios para después aumentar
hasta 2.85 pc en la tltima salida.
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Figura 6.8: Densidad y temperatura en los tres tamafios de diafragmas con la lon-
gitud de Jeans minima contra tiempo de simulacion del modelo M3
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Figura 6.9: Densidad y temperatura en los tres tamafios de diafragmas con la lon-
gitud de Jeans minima contra tiempo de simulacion del modelo M4
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Tabla 6.2: Longitudes de Jeans minimas en los 4 modelos con los 3 diferentes
tamanos de diafragmas para cada una de las salidas que cumplieron con una lon-
gitud de Jeans menor a 4 pc en la parcela més densa de la malla. En los primeros
dos modelos las dltimas 5 salidas no tienen longitud de Jeans porque los modelos
corrieron hasta 100 kyr. En los ultimos 2 modelos las primeras salidas no tienen
longitud de Jeans pues no se cumplié la condicion A; < 4pc
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Conclusiones

El interés de este andlisis es explorar como influye la inyeccion de vientos
proto-estelares en la formacién de estrellas de una nueva generacion de estrellas
que nacen en asociaciones estelares. Para se realizaron modelos hidrodindmicos
que simulan la evolucion de gas de cimulos estelares masivos con vientos de pro-
toestrellas Herbig Ae/Be. De estos modelos se busca explorar la formacién de
grumos Yy filamentos de alta densidad que propician la formacién de nuevas es-
trellas. Para lograrlo se realizaron modelos en donde se varia la distribucion y el
numero de estrellas. En 4 simulaciones hidrodindmicas se han considerado dos
diferentes distribuciones estelares (con perfiles R® y R~?) y variado el niimero de
estrellas que inyectan viento a la nube materna. Los modelos consideran, ademas
de la dindmica del gas, un enfriamiento radiativo donde se toma en cuenta el
enfriamiento molecular usando funciones de enfriamiento paramétricas para gas
con temperaturas desde 10 K hasta 108 K, abarcando el enfriamiento molecular y
atémico/idnico.

En los cuatro modelos realizados se encontré que la morfologia de la nube
depende mas fuertemente de la distribucion de estrellas mds que del ndmero de
estrellas, mientras que la longitud de Jeans depende de ambos factores. Se ob-
servé que para distribuciones que escalan como R° el gas forma estructuras tipo
grumos en mayor cantidad y con una densidad mayor que la de las estructuras
de tipo filamento, y que en ambos casos, los mas densos se forman mds cerca
del centro de la nube, mientras que para los modelos con distribuciones que esca-
lan como R~2 el gas forma un nimero similar de grumos y de filamentos, de los
cuales ninguno se queda en el centro a lo largo de la evolucion del sistema. Por
otro lado, en el analisis morfologico se observé que el numero de estrellas afecta
el tamafio de los grumos, teniendo grumos y filamentos de menor densidad pero
mayor tamafio en los modelos con menos estrellas.
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En todos los modelos, la regiéon donde la longitud de Jeans es minima siempre
tiene temperaturas menores a 5 K sin importar el tamaiio del diafragma, mientras
que en la region donde la densidad es médxima las temperaturas son del orden de
10° K y en todos los casos, las temperaturas de los diafragmas disminuyen con
el tiempo, lo que indica que los choques de estas regiones son choques radiati-
vos, pues pierden mds energia debido al enfriamiento radiativo de la que ganan
por la interaccién dindmica. Al marcas un limite y considerando que densidades
mayores a 10° cm > son regiones de alta densidad, entonces los grumos de alta
densidad, que tienen formas esferoidales, tienen diametros del orden de 0.1 pcy
los filamentos llegan a tener longitudes del orden de ~1 pc y como las longitudes
de Jeans encontradas para las temperaturas y densidades obtenidas de los mode-
los son del orden de ~1 pc, los modelos se alejan en un orden de magnitud para
cumplir el criterio de Jeans y producir un colapso gravitacional.

En todos los modelos, conforme la simulacién evoluciona, en ciertas regiones
las temperaturas y las longitudes de Jeans descienden y las densidades aumentan,
alcanzando las longitudes de Jeans minimas de los modelos. Este comportamien-
to se mantiene a lo largo de toda la simulacion en los modelos M1, M2 y M4; en
cambio, en el modelo M3 alcanza un minimo antes de acabar el tiempo de simu-
lacién y después aumenta ligeramente, pero se mantiene cerca del valor minimo.
Esto sucede pues en el modelo M3 tenemos menos estrellas, por lo que hay menos
energia inyectada por éstas al medio, entonces la energia disponible para compri-
mir el gas es menor. Ademas, la distribucion de este modelo escala como RO, por
lo que los grumos de alta densidad que se forman cerca del centro se mantienen en
su lugar. Entonces, tomando en cuenta las dos caracteristicas anteriores del mode-
lo M3, el grumo cuya densidad de Jeans es minima se encuentra a una distancia
lo suficientemente grande de las estrellas para bajar su temperatura por medio de
enfriamiento radiativo y alcanzar temperaturas del orden de ~ 1 K, pero no esté lo
suficientemente cerca de ellas para que la energia inyectada logre aumentar mas
la densidad, por lo que el grumo se mantiene a una densidad y temperatura apro-
ximadamente constante que sigue creciendo en tamafio con el tiempo.

Dado que para formar una estrella se necesita que la longitud de Jeans sea
menor que la region que contiene a la masa, se necesita que los grumos de al-
ta densidad tengan el tamafio suficiente. Por ello se necesita tener una cantidad
idonea de estrellas, las suficientes para que la compresion del gas por los vientos
estelares aumente la densidad de los grumos formados entre ellas, pero no tantas
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para que las regiones sean muy pequefias. El hecho de que no se logre cumplir el
criterio de Jeans de la formacidn estelar es debido a que en las simulaciones hidro-
dindmicas no se tomaron en cuenta factores como el polvo en el medio interestelar,
la gravedad y los campos magnéticos. A pesar de las suposiciones empleadas, fue
posible ver que una distribucién RY para 75 estrellas y una distribucién R~ para
25 estrellas nos generan las mejores condiciones para la formacién estelar pues,
debido a que la cantidad de estrellas junto con la distribucién afectan la distancia
entre estrellas, la distancia de separacién entre las estrellas es similar en los dos
modelos, por lo que se necesita que estén lo suficientemente lejos para que el gas
empujado por sus vientos se enfrie lo suficiente, pero también que estén lo sufi-
cientemente cerca para que al interactuar sus vientos tengan la suficiente fuerza
para comprimir y aumentar la densidad del gas significativamente.
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CAPITULO 7. CONCLUSIONES
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