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Abstract

Observational results have shown that the stellar formation process occurs in high density
molecular clouds called prestellar cores [Harwit, 2006]. The collapse and fragmentation
of such clouds lead to protostar formation that with time evolves into stars. The mecha-
nism by which the protostars grow accumulating more mass during this process is called
accretion. Protostars have a peculiar mass and by accretion increases its mass until the
process is stopped by the radiation generated from the various atomic processes and the
gravitational energy released from the contraction of the protostar.

In this dissertation, a numerical model consisting of a prestellar core in the initial phase
of collapse is proposed. This model is based on observational results, mainly for the L1544
nucleus and its analytical and numerical study made by Ward-Thompson et al. [Ward-
Thompson, 1999], Goodwin et al. [Goodwin, 2004a], Attwood et al. [Attwood, 2009] and
Arreaga et al. [Arreaga, 2010]. The aim of this work is to model the prestellar core using a
linear m = 2 perturbation imposed in a spherical configuration with rigid body rotation,
instead of a turbulent model as used by other others, e.g., Klessen et al. [Klessen, 2000].
For turbulent models the energy is quickly dissipated, requiring additional energy at some
velocity and wave number k.

The results from this study show that this model reproduce: (i) the observed lifetimes
of the class 0 protostars; (ii) the observed accretion rate in the class 0 and class I; (iii)
the analytical and numerical results obtained by other authors, e.g., the relationship be-
tween the average mass of the formed protostars and the critical density at which the
system changes from isothermal to adiabatic [Jappsen, 2004]. The temporal evolution of
the system is calculated using the numerical method called Smoothed Particles Hydro-
dynamics (SPH), which allows to model the proto-stars as accretion centers interacting
gravitationally with the media surrounding them.






Resumen

Resultados observacionales han mostrado que la formacion estelar se da en el interior de
nubes moleculares de alta densidad, denominadas nicleos preestelares [Harwit, 2006]. El
colapso y la fragmentacién de estas nubes dara como resultado la formacion de protoestre-
llas, las cuales, al evolucionar, se convertiran en estrellas. Al nacer, estos objetos tienen una
cierta masa, la cual, con el paso del tiempo, se incrementara hasta alcanzar el valor con el
cual entraran en secuencia la principal. El mecanismo mediante el cual las protoestrellas
crecen en masa se denomina acrecion.

En este trabajo de tesis se propone un modelo numérico que consiste de un nticleo
preestelar que se encuentra en la fase inicial del colapso. Dicho modelo estd basado en
resultados observacionales, principalmente del nicleo L1544, y en modelos analiticos y
numéricos del mismo presentados por Ward-Thompson et al. [Ward-Thompson, 1999],
Goodwin et al. [Goodwin, 2004a], Attwood et al. [Attwood, 2009] y Arreaga et al. [Arreaga,
2010] . El nicleo es simulado como una nube con simetria esférica, rotacién rigida y una
perturbacion lineal en la masa; en lugar de utilizar un campo de velocidades turbulento,
como lo han propuesto otros autores, e.g., [Klessen, 2000].

Los resultados encontrados muestran que este modelo reproduce: (i) los tiempos de vida
observados de la fase clase 0 de las protoestrellas; (ii) las tasas de acrecién observadas en
las fases clase 0 y clase I; (iii) los resultados analiticos y numéricos encontrados por otros
autores, e.g., la relacion entre la masa promedio de las protoestrellas formadas y la densidad
critica en la cual el sistema cambia de ser puramente isotérmico a adiabético [Jappsen,
2004]. La evolucién temporal del sistema es encontrada utilizando el método numérico
denominado Hidrodindmica de Particulas Suavizadas (SPH, por sus siglas en inglés), el
cual permite modelar a las protoestrellas como centros de acreciéon que interaccionan
gravitacionalmente con el medio que los rodea.



En el capitulo 1, se muestran algunos resultados observacionales que caracterizan a los
nucleos protoestelares, también, se discuten los valores fisicos caracteristicos que presenta,
i.e., perfiles de densidad, momento angular y velocidad angular, rangos en la masa, tiempos
de vida, etcétera; ver las secciones 1.1 y 1.2. En la seccién 1.3, se da una introduccion a
la teoria utilizada a lo largo de este trabajo de tesis, i.e., equilibrio hidrostéatico, teorema
del virial, criterio de Jeans, colapso y fragmentacion, etcétera.

En el capitulo 2, se introducen los parametros numéricos que caracterizan a las sim-
ulaciones aqui realizadas. En primer lugar, secciéon 2.1, los parametros iniciales «, razén
de energia térmica a energia potencial, y 3, razéon de energia cinética a energia potencial.
La fragmentacién del sistema estd numéricamente relacionada con la condicién de esta-
bilidad de Jeans, descrita en la seccién 2.4. La evoluciéon de las ecuaciones que gobiernan
la fisica del sistema, i.e., las ecuaciones de la hidrodinamica y la ecuacién de Poisson, se
resuelve mediante el método denominado Hidrodindmica de Particulas Suavizada (SPH),
ver seccién 2.3, tal y como se encuentra implementado en el cédigo GADGET2 [Springel,
2005, Springel, 2002]. El SPH es un método libre de malla que descompone el sistema
estudiado en un ensamble de particulas, el cual permite modelar a las protoestrellas como
centros de acrecion que interaccionan gravitacionalmente con el medio que los rodea, ver
seccion 2.5.

En el capitulo 3 se propone el modelo numérico de un nicleo protoestelar que se encuen-
tra colapsando. En la seccién 3.2, se describen las condiciones iniciales que constituyen
la fisica del modelo propuesto, asi como también, los parametros numéricos utilizados.
En la seccion 3.3, se discute acerca del perfil de densidad y se compara su evolucién con
resultados analiticos y observacionales. En la seccién 3.4 se presentan los tiempos de vi-
da de la fase de contraccién del ntcleo protoestelar, de las fases Clase 0 y Clase I de
las protoestrellas. También se discute acerca de las magnitudes en las tasas de acrecion.
Por 1ltimo, se presentan algunos factores que afectan el nimero total de protoestrellas
que se forman, e.g., la densidad critica en la cual el sistema cambia de ser puramente
isotérmico a adiabatico. Estos resultados son comparados con otros resultados obtenidos
numéricamente, asi como también con resultados encontrados por observaciones.

Finalmente, se presentan las concluciones, capitulo 4.
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CAPITULO

Introduccion

1.1. Evoluciéon temprana de estrellas de baja masa

Medio Interestelar. El Medio Interestelar (ISM, por sus siglas en inglés) es la materia que
se encuentra entre las estrellas, el cual estd formado principalmente por gas (~ 99 %)
y polvo (~ 1%). Gran parte de la masa del ISM se aglomera en cimulos denominados
nubes moleculares. Estos ciimulos de materia son més densos que el medio que los rodea
(~ 102" g em™3), con densidades de entre 1072 y 107® g em ™2, y son lo suficientemente
frios como para contener hidrégeno molecular y pequenas cantidades de otras moléculas,
con temperaturas que oscilan entre los 10 y los 100 K. Estas condiciones de densidad y
temperatura permiten que las particulas interaccionen gravitacionalmente, ocasionando
que la nube molecular se contraiga. Hay miles de nubes moleculares gigantes en la Via
Lactea. La mas cercana es la Nebulosa de Orién, la cual se encuentra a ~ 450 pc de
distancia.

La formacion estelar ocurre en las regiones mas densas dentro de una nube molecu-
lar, denominadas nicleos preestelares (molecular cloud cores o prestellar cores). S6lo una
pequena fraccion de la materia esta realmente involucrado en la creacion de estrellas;
mientras que, la mayor parte de la material permanece a bajas densidades.

Nicleo Protoestelar. La formacién y temprana evolucion de estrellas de baja masa es gen-
eralmente discutido en términos de procesos gravitatorios e hidrodinamicos. De manera
general, cuando un niicleo preestelar colapsa, un nicleo protoestelar (protostellar core)
emerge en su centro; mientras que, el material con alto momento angular forma un disco
de acreciéon a su alrededor. Este proceso tiene lugar en regiones interiores a las nubes
moleculares en donde la densidad p es alta y la temperatura 7' es baja [Harwit, 2006].
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Figura 1.1: Etapas de evolucién estelar para estrellas de baja masa. En esta imagen, la clase III supone

la falta de acreci6n. Figura tomada de [Feigelson, 1999].

Los niicleos protoestelares son los precursores directos de las estrellas. La transformacion

de un nicleo preestelar en estrellas puede ser convenientemente divido en cuatro fases [Shu,
1987, André, 2000], ver Fig. 1.1:

1. La fase preestelar describe la contraccion gravitacional isotérmica de nicleos preeste-

lares antes de la formacion del nticleo protoestelar. La fase de colapso isotérmico

termina cuando las partes internas alcanzan densidades de n(Hs,) ~ 10%cm™3.

. El niicleo protoestelar entra en la fase denominada clase 0 de la evolucién, en la cual

dicho nticleo crece en masa debido a la acreciéon de material que colapsa desde la nube.
Al caer el material sobre ntucleo, esta se vuelve mas densa y por lo tanto mas opaca,
lo que ocasiona que la energia por fotén requiera mas tiempo para escapar. Como
resultado, la temperatura del nicleo protoestelar empieza a aumentar. Durante el
inicio de esta fase, la temperatura inicial es de ~ 10K, posteriormente la temperatura
del ntcleo se eleva gradualmente, irradiando longitudes de onda en el infrarrojo lejano
(longitudes de onda de entre 25-40 y 200-350 pm). La energia térmica se transporta
desde el interior del nucleo protoestelar hacia el exterior por conveccion. La vida de
esta fase es de ~ 10* hasta < 10° afos.

. Una vez que el nicleo protoestelar se vuelve opaco, ya no puede irradiar la energia

producida por el material que cae en su interior. Esta energia es atrapada dentro del
nucleo, lo que ocasiona que la temperatura se incremente. Por otro lado, la masa que
cae hacia el interior aumenta la densidad, lo que, de la ley del gas ideal, resulta en
un incremento en los gradientes de la presién (o simplemente, presién). Sin embargo,
el aumento de la presion en el interior no es suficiente como para detener el colapso.
La presion cada vez mayor se opone al abrumador aplastamiento de la gravedad, y el
nucleo protoestelar, ahora mas denso, se convierte en la semilla de la que nacera una
estrella. Esta es la fase denominada clase I, la cual va de entre ~ 10° a los < 6 x 10°
anos de vida del ntcleo protoestelar.

10



1.1. Evolucién temprana de estrellas de baja masa 11

4. En la fase conocida como clase II, la acrecion se detiene, y el nicleo protoestelar
entra a la fase de contraccion de la pre-secuencia principal. La presién y la temper-
atura continian aumentando. Con el tiempo la fusion del hidrégeno comenzara, el
nucleo protoestelar se movera a la secuencia principal, y finalmente serd una estrel-

la. Sistemas protoestelares en esta etapa se denominan estrellas T Tauri [Bertout,
1989.

Birthline. Para estrellas de baja masa (< 4 Mg) el efecto retardador de la presién debida
a la radiacion en el medio es despreciable y, en ausencia de campos magnéticos, rotacion
y turbulencia, el entorno que rodea a la estrella, colapsard rapidamente sobre el nicleo.
Una vez que la acrecion se ha detenido por completo, la estrella en formaciéon comenzara
una contraccion cuasi-estética a lo largo del camino convectivo de Hayashi® (convective
Hayashi track).

Utilizando resultados de la teoria protoestelar, Stahler et al. [Stahler, 1983] ubica en
el diagrama H-R, o diagrama Hertzsprung-Russell, el lugar en donde la pre-secuencia
principal de estrellas de baja masa, puede primero aparecer como objetos visibles. Stahler

despliega esta linea de nacimiento estelar explicitamente para estrellas con masas de entre
0.2 y 1.0Mg, ver Fig. 1.2.

log,o(L/Lo)

- ISOCHRONES I
- A 3w idtyr
-8 3xI0°
Fco1oxioP
D 175x10®
- E 3 x10°
- F o6 xI0°
F e 1 =107
FH 2xI107

-2 1 1 1
4.0

Figura 1.2: Linea de nacimiento estelar o birthline (curva solida gruesa) en el diagrama H-R para masas
de entre 0.2 y 1.0Mg. Las lineas solidas delgadas representan el camino de Hayashi, para los
valores indicados de masa. Las lineas punteadas son isécronas. Cada camino comienza en la
linea de nacimiento estelar y termina en la secuencia principal de edad 0 0 ZAMS (zero age
main sequence). Figura tomada de [Stahler, 1983].

!Trayectoria de la evolucién estelar en el diagrama H-R, que sigue una estrella recién nacida al avanzar
en su camino hacia la secuencia principal.

11



12 Introduccién

De manera similar, Palla & Stahler [Palla, 1993] realizan un trabajo semejante pero
para masas de entre 1 y 6 Mg, ver Fig. 1.2 y 1.3. Suponiendo que la tasa de acrecién
dM /dt es ~ 1075 Myyr~!, se tiene entonces que estrellas con masas menores que 2.4 M, son
completamente convectivas, y evolucionaran sobre el camino de Hayashi que le corresponda
hasta llegar a la secuencia principal, ver Fig. 1 de [Palla, 1993]. Tanto Stahler [Stahler,
1983] (aplicando una correccién), como Palla, ver Fig. 10 de [Palla, 1993], asignan a la linea
de nacimiento estelar un tiempo de ~ 10° afios, lo cual cae dentro de la fase clase I. Una
posible explicaciéon es que en los modelos utilizados para calcular la linea de nacimiento
estelar, se han despreciado varios efectos que retrasan el colapso, i.e., rotacion, magnetismo
y turbulencia, por lo que seria de esperarse que la entrada a la pre-secuencia principal se
dé mas tarde que lo predicho por estos autores.
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Figura 1.3: Diagrama H-R con la linea de nacimiento estelar sobre puesta para masas de entre 0.6 y
6.0Mg.

Fragmentacién. En una nube molecular con una cierta densidad, temperatura y masa, el
criterio de Jeans (ver seccion 1.3.2) describe el tamarfio de la nube mas pequena, asi como
la masa minima correspondiente, para la cual la gravedad podria superar la presion tér-
mica y asi dar lugar al colapso. De lo dicho anteriormente, se puede observar que hay dos
ingredientes clave que hacen mas probable el colapso de una nube molecular: 1) la nube
tiene que ser fria (~ 10 K) y 2) la nube tiene que ser bastante densa (< 107!7 g cm™3).

12



1.2. Observaciones y modelos numéricos 13

Algunas nubes densas incluso tienen dentro de ellas zonas més densas (nticleos preeste-
lares) las cuales pueden satisfacer el criterio de Jeans por si mismas. Ahora, imaginese una
enorme nube molecular que inicialmente no cumple con el criterio de Jeans; sin embargo,
en algiin momento, algo hace que la nube comience a colapsar. Zonas dentro de esta gran
nube de gas y polvo pueden ahora satisfacer el criterio de Jeans, de modo que dichas
zonas de alta densidad comienzan a contraerse. En una nube de varios cientos o miles de
masas solares, puede haber varios ntcleos preestelares que se encuentran colapsando, y
esta fragmentacion, como se le denomina, podria eventualmente dar lugar a un ciimulo de
estrellas. Asi, se tiene la situacién de una gran nube molecular que colapsa, mientras que
dentro de ella, hay zonas de alta densidad que también se encuentran colapsando.

Enanas marrones. Hay un amplio rango en las masa de las estrellas. Las més pequenas tienen
masas de alrededor de ~ 0.08 Mg,. Las estrellas mas masivas conocidas (por ejemplo, Eta
Carinae) son tan grandes como 150 M. Objetos justo por debajo de ~ 0.08M, se llaman
enanas marrones (brown dwarfs). Estos objetos irradian en el infrarrojo, por lo que son
dificiles de detectar. Las enanas marrones son objetos sub-estelares, su masa es inferior a
la necesaria para mantener las reacciones nucleares de fusion de hidrégeno en su niicleo.
Las enanas marrones se encuentran en el limite entre los planetas gaseosos gigantes y
las estrellas de menor masa, este limite superior esta entre 75 y 80 masas de Jupiter
(Myup = 1.8986 x 10%? gr ~ 1073 M,,).

1.2. Observaciones y modelos numéricos

Goodwin et. al. [Goodwin, 2004a] sugiere que hay dos mecanismos que producen frag-
mentacién en la mayoria de los niicleos con formacién estelar. La primera posibilidad es
que la fragmentacién de un niicleo es causada por su rotaciéon a gran escala. La rotacion a
gran escala puede ser parametrizada por la razén [ entre la energia rotacional y la energia
gravitacional. Estudios numéricos y semi-analiticos han tratado de identificar las condi-
ciones necesarias para que ocurra la fragmentacién de un nicleo preestelar, en términos
de la razon « entre la energia térmica y la energia gravitacional, de la razén 3, y de otras
condiciones iniciales, tales como la forma geométrica de la nube, su perfil de densidad, y
de su fisica constitutiva, en particular, la ecuacion de estado, e.g., [Arreaga, 2010]. Esti-
maciones observacionales de 3 en los nticleos preestelares van desde 107* a 0.07 [Caselli,
2002], siendo los valores mds altos los que parecen favorecer la fragmentacion. Sin embargo,
muchos nicleos preestelares no muestran ninguna evidencia apreciable de rotacién [Jessop,
2001], lo que sugiere que la rotacién a gran escala no es la tnica causa de la fragmentacion.
Observaciones de ntucleos preestelares han mostrado complejos movimientos en su interior,
los cuales sugieren la existencia de turbulencia [Caselli, 2002]. La segunda posibilidad es
que la fragmentacién de un niicleo es causada por turbulencia, es decir, campos de veloci-
dad desordenados a pequena escala, los cuales pueden crear momento angular localizado,
pero que no constituyen un campo de velocidad rotatorio a gran escala, ver [Jappsen, 2004]
para una discusién del efecto que el momento angular de las protoestrellas tiene sobre el

13



14 Introduccién

sistema global. La distribucion y caracteristicas de los nicleos que se forman, depende de
la escala de longitud & (driven scale) utilizada para impulsar el campo de velocidades tur-
bulento [Klessen, 2003]. Sin embargo, muchos de estos nicleos son estructuras transitorias,
y solo un pequeno subconjunto de ellos llegan a ser lo suficientemente densos como para
condensarse en estrellas. El pardmetro que caracteriza el nivel de turbulencia en un nicleo
Qe €8 la razén entre la energia generada por la turbulencia y la energia gravitacional.
En promedio ay,,1 es baja; casi todos los niicleos densos observados tienen oy, < 0.5,y
en la mayoria de los casos se tiene que 0.0 < vy, < 0.3, ver [Jijina, 1999].

Momento angular. El momento angular especifico j, razén entre el momento angular J
y la masa M del sistema, que se encuentra tipicamente en una nube molecular es del
orden de 10! cm?s™!, mientras que en estrellas T Tauri cercas al birthline se encuentra
que j ~ 5 x 10'"cm?s~!. El momento angular se conserva durante el colapso de una nube
protoestelar; sin embargo, se ha sugerido que el momento angular puede convertirse en
momento angular orbital a través de la fragmentacién [Louis, 2000]. Por otro lado, Crapsi
et al. [Crapsi, 2007], utilizando datos interferométricos, obtuvo mapas de densidad para el
niicleo preestelar L1544 con gradientes de velocidad ~ 9 km s~ pc™!, sobre una escala de
0.04pc, lo que equivale a un momento angular especifico de 0.015pckms ™! = 5x10*! cm?2s~!.
Goodman et al. [Goodman, 1993] presenta un analisis de movimiento consistente con
rotaciéon uniforme en 43 nicleos densos (con densidades de ~ 10 cm™ y tamafios de
~ 0.1 pc). En su tabla 2, Goodman muestra los valores encontrados para la razén entre
la energia cinética y la energia otacional, y el momento angular especifico. En dicha tabla
se puede observar que el rango de valores de j se encuentra entre ~ 6 x 10*°cm?2s7!,
para el nicleo B217, y ~ 4 x 10?2cm?s™!, para el nicleo L1082A, con f = 9.8 x 1073 y
8.5 x 1072, respectivamente. De lo anterior, Goodman concluye que su valor de momento
angular especifico mas pequeiio, 6 x 10?° cm?s™!, es ligeramente menor que el tipicamente
encontrado en una nube molecular.

Usando simulaciones hidrodindmicas, Jappsen et al. [Jappsen, 2004] investiga las propie-
dades de rotacion y la evolucién del momento angular de niucleos preestelares y nicleos
protoestelares, formados a partir de fragmentacién gravoturbulenta? de nubes de gas inter-
estelar. Jappsen encuentra que: (i) el momento angular especifico de nticleos preestelares
tiene valores entre 102° cm?s~! y 5 x 10! cm2s~!, con un valor medio de aproximadamente
5 x 102 cm?s7!, lo que est4 en buen acuerdo con las observaciones realizadas por Caselli
et al. [Caselli, 2002], quien encuentra que j ~ 7 x 10?° cm?s~! para nubes con masas de
~ 6Mp; (ii) una fraccién de estos nicleos seran gravitacionalmente inestables y en algin
momento colapsaran, lo que a su vez dard origen a protoestrellas y sistemas protoestelares
miultiples que luego tendran valores de momento angular especifico de ~ 8 x 10! cm2s7!,
el cual es un orden de magnitud inferior al de los nicleos preestelares que los originaron;
(iii) la razén de energia rotacional a energia gravitacional S en los nicleos que se en-
cuentran en colapso gravitacional, resulta ser similar a los valores observados, cuyo valor
promedio es de ~ 0.05; (iv) un valor alto, § > 0.01, da lugar a fragmentacién; mientras

2Interaccién entre la turbulencia supersénica y la autogravedad del gas interestelar.
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1.2. Observaciones y modelos numéricos 15

que, para < 0.01 resulta en discos de acrecién estables; (v) /3 se encuentra en el intervalo
[0, 0.3] y permanece aproximadamente constante durante la fase temprana del colapso;
(vi) que el momento angular especifico se incrementa en promedio, cuando la masa del
nicleo aumenta, ver la seccién 4.2; (vii) turbulencia con pequenos niimeros de Mach re-
sulta en valores mayores en el momento angular especifico, esto se debe a que la energia
turbulenta se puede convertir en energia rotacional si las velocidades turbulentas no son
demasiado altas; (viii) desde el punto de vista estadistico, la evolucién del momento an-
gular de niicleos que se encuentran colapsando, puede ser aproximadamente descrito como
la contraccion de esferas de densidad uniforme que se encuentran bajo rotaciéon rigida y
velocidad angular uniforme, ver su seccion 4.2.

Turbulencia. Datos experimentales indican que un fluido es estable para niimeros de Rey-
nolds®, Re, suficientemente pequefios. Cuando Re aumenta, finalmente se alcanza un valor
critico, Re., més alla del cual el flujo es inestable respecto a perturbaciones infinitesimales.
Para Re > Re,, el flujo se hace rapidamente complicado y confuso. Dicho flujo se dice que
es turbulento, y esta caracterizado por una rapida variacién de la presion, de la densidad
y de la velocidad, tanto en el espacio como en el tiempo.

La interaccién entre el movimiento turbulento y la gravedad dentro de una nube de gas
conduce a procesos denominados fragmentacion gravoturbulenta (gravoturbulent fragmen-
tation): turbulencia supersénica? genera fuertes fluctuaciones en la densidad, permitiendo
que la gravedad tome el control de las regiones con mas alta densidad y mayor masa.
Una vez que los cimulos de gas llegan a ser gravitacionalmente inestables, estos colap-
saran. Ahora, la primera consideracion es la cuestiéon de como mantener los movimientos
supersonicos observados, pues se pensaba que ondas magnetohidrodinamicas eran las que
proporcionaban los medios para evitar la disipacion de la turbulencia interestelar; sin
embargo, Stone et al. [Stone, 1998] y Mac-Low [Mac-Low, 1999] demostraron que, bajo
condiciones de nube molecular, la turbulencia supersénica decae en menos de un tiempo
de caida libre, independientemente de si el medio est4a magnetizado o no.

Detalladas simulaciones de formacion estelar se realizan mediante la técnica denominada
Hidrodindmica de Particulas Suavizadas (SPH, Smoothed Particle Hydrodynamic) [Cha-
bier, 2009] la cual, por lo general, no incluye campos magnéticos, ver seccién 2.3.

3Relaciona la densidad p, viscosidad u, velocidad v, y la dimensién tipica de un flujo D en una expresién
adimensional, pvsD/pu.

4La turbulencia es llamada supersénica si el valor cuadratico medio (rms, root mean square) del niimero
de Mach excede la unidad.

15



16 Introduccién

Estas simulaciones son adecuadas para el estudio de la interaccién entre la turbulencia,
el colapso gravitacional y la acreciéon de masa sobre objetos colapsados. Hay dos categorias,
ya sea con un decaimiento libre de la turbulencia (decaying turbulence) [Bate, 2003] y
[Bonnell, 2003], o con turbulencia constantemente impulsada (driven turbulence) [Klessen,
2001]. Un problema con el decaimiento libre de la turbulencia es que la formacion estelar
puede ser demasiado rapida. Segin Klessen et al. [Klessen, 2001], entre un 20 y un 30 %
de la masa de la nube es acretada en tan solo un tiempo de caida libre tg. Por otra
parte, la tasa de formacién estelar se puede reducir significativamente si la turbulencia
es constantemente impulsada a escalas suficientemente pequenas, k ~ 8, [Klessen, 2001].
Klessen et al. [Klessen, 2001] y Vazquez-Semadeni et al. [Vazquez, 2003] sugirieron que la
turbulencia impulsada a pequena escala puede corresponder a estrellas que se encuentran
espacialmente distribuidas; mientras que, a gran escala se favorece la formacion de ctiimulos
de estrellas.

La escala de tiempo y la eficiencia en la formaciéon de nicleos protoestelares depende en
gran medida de la longitud de onda y la fuerza impulsora de la turbulencia. Los modelos
de decaimiento libre turbulento realizados por Klessen et. al. [Klessen, 2000] muestran que
el colapso local se produce incluso cuando el campo de velocidades turbulento transporta
energia suficiente como para contrarrestar la contraccién gravitacional a escala global.
El soporte global dado por la turbulencia supersonica tiende a producir colapso local y
baja tasa de formacion estelar. Dos criterios deben cumplirse: (1) la velocidad cuadratica
media debe ser lo suficientemente alta, y (2) la longitud de onda que impulsa el sistema
global \gq debe de ser suficientemente pequeno comparado con la longitud de Jeans Ay, ver
seccion 1.3.2. Si estos dos criterios no se cumplen, las regiones de alta densidad colapsaran,
aunque el flujo turbulento que rodea sigue siendo turbulentamente soportado. El colapso
local en nubes soportadas globalmente no fue predicho por ningin modelo analitico de
gravoturbulencia. Por otro lado, la falta de soporte turbulento da como resultado regiones
que colapsan rapidamente. En simulaciones de dindmica de gases que colapsan libremente
se forman redes de densidad en las cuales la formacion estelar se produce de manera
eficiente. Asi, la tasa de formacion estelar estd determinada por el equilibrio entre el
impulso turbulento y las densidades de locales.

Los calculos numéricos discutidos aqui fueron realizados utilizando condiciones periodi-
cas y con una ecuacion de estado isotérmica, ver [Mac-Low, 1999], [Klessen, 2000], [Klessen,
2001], [Jappsen, 2004], [Goodwin, 2004a] y [Goodwin, 2004b]|. Para generar un cam-
po de velocidades turbulento, se utiliza una técnica denominada random gaussian field,
la cual introduce fluctuaciones en la velocidad en intervalos k — 1 < |k| < k, donde
k= L/A\q =1,...,8, corresponde a impulsos de longitudes de onda Ay dentro de un cubo
de tamano L [Mac-Low, 1998].

16



1.2. Observaciones y modelos numéricos 17

Nicleo Preestelar L1544. Los ntcleos de nubes moleculares densas (molecular cloud cores)
pueden ser divididos en:

1. los que parecen tener formados protoestrellas (protostars)®, y

2. los que no, conocidos como nicleos sin estrellas (starless cores) [Beichman, 1986].

Estos tltimos suelen tener unas pocas masas solares, densidades de entre 10® y 10* cm ™3,

radios de ~ 0.1 pc y con temperaturas de ~ 10 K [Jijina, 1999]. Estos niicleos sin estrel-
las, que estan centralmente condensados, y por lo tanto, presumiblemente mas cerca del
colapso, se conocen como nicleos preestelares (prestellar cores).

Tafalla et al. [Tafalla, 1998] presenta un estudio de la nube molecular L1544, la cual se
encuentra en el complejo molecular Taurus. En dicho trabajo, se muestran que esta nube
es cast isotérmica, que la densidad debe disminuir rapidamente hacia el exterior, siguiendo
aproximadamente una ley de potencias® p(r) oc 771% y que hay un patrén de movimiento
hacia su interior, i.e., esta colapsando. La nube L.1544 completa contiene cerca de 30 My,
de los cuales, la tercera parte se encuentra en tres cimulos de materia. El méas masivo y
opaco de ellos, el nicleo preestelar L1544, tiene ~ 8 My, y esta colapsando.

Ward-Thompson et al. [Ward-Thompson, 1999] presenta las observaciones de ocho ni-
cleos preestelares, entre ellos el 1.1544, utilizando el telescopio IRAM (Institute for Radio
Astronomy in the Millimeter Range) de 30 metros. Dicho estudio apoya la conclusion
de que la mayoria de los nticleos preestelares tienen gradientes de presién los cuales fa-
vorecen a que la densidad se aproxime a una ley de potencias y que, al menos para los
ocho nicleos estudiados por Ward-Thompson, parecen tener una densidad central de entre
10° < ne < 10% ecm=3.

Whitworth et al. [Whitworth, 2001] propone un modelo analitico para las condiciones
iniciales de un ntcleo preestelar que se encuentra colapsando en alguna regién aislada de
formacion estelar. Whitworth elige modelar la evolucién del ntcleo preestelar 11544, ya
que es uno de los nicleos mas cuidadosamente observados. Su modelo es no-magnético y
estd basado en el perfil de densidad tipo Plummer, ec. (2.1.4), con los pardmetros n = 4,
po=3x10"¥gem™3 Ry = 5350au, y My = 8 M. Este modelo se ajusta a: (1) los perfiles
de densidad observados para nticleos preestelares y protoestrellas clase 0, (2) el tiempo de
contraccién de niicleos preestelares de entre 3 x 10* y 4 x 10 yr, y (3) al tiempo de vida y
(4) las tasas de acrecién para las protoestrellas en las fases clase 0 y clase I. El tiempo de
vida encontrado por Whitworth et al. para la fase clase 0 es de ~ 8 x 10* yr y tiene una
tasa de acrecién maxima de ~ 8 x 107°My, yr~!, la cual es mayor que el de la clase I.

5Etapa en la evolucién de una estrella justo después de haber fragmentado a partir de una nube de
gas interestelar, pero antes de que la fusién nuclear comience.
SComparese este resultado con el calculo teérico mostrado en la seccién 1.3.1
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18 Introduccién

Goodwin et al. [Goodwin, 2004b] estudia como el nivel de turbulencia (ayn = 0, 0.01,
0.025, 0.05, 0.10, 0.25) afecta el colapso y la fragmentaciéon del mismo nicleo preestelar,
concluyendo que:

1. un bajo nivel de turbulencia (a4,p =~ 0.05) es suficiente para producir sistemas
multiples,

2. Si aygep Se incrementa, entonces el niimero de centros de acrecién formados también
se incrementa, pero con masas finales cada vez menores,

3. alrededor de un 20 % de los objetos formados son enanas marrones (M < 0.08 M)
y cerca de un 50 % son protoestrellas de baja masa (0.08 Mg < M < 0.5 Mg).

Tanto en [Goodwin, 2004a] como en [Goodwin, 2004b], las condiciones iniciales del modelo
intenta modelar las observaciones del ntcleo protoestelar L1544 y son similares a las uti-
lizadas por Whitworth et al. [Whitworth, 2001]. El modelo consiste en una esfera con una
masa de ~ 5.4 My, con un perfil de densidad tipo Plummer y un campo de velocidades
turbulentas con espectro de potencia P(k) oc k2.

18



1.3. Marco Teérico 19

1.3. Marco Teoérico

El ISM contiene una gran cantidad de nubes moleculares, con masas de entre 10* y 105 M,
y temperaturas que se encuentran alrededor de los ~ 10K, ver tabla 1.1. Para formar una
estrella mediante colapso, tales nubes de gas requieren incrementar su densidad por un
factor de ~ 10?° y aumentar su temperatura ~ 10* veces [Padmanbhan, 2001], ver Fig.
1.4.

Tamano | Densidad masa Temperatura Ejemplo
[pe] | [n(Hs)/em?] | [Mo] 1]

Nube Molecular 10-20 100 — 500 | 10* — 10° 7—15 Comp. Tauro-
Gigante Auriga-Perseus
Nube Molecular 2-20 102 — 10* 10?2 — 10* 10 — 30 L1495, L1641
Cumulo de 0.1-2 10° — 10° 10 — 10° 10 — 30
Formacion Estelar
Ntcleo < 0.1 > 10° 0.1-10 7—15
Protoestelar®

8antes de la formacién de la protoestrella, fase preestelar.

Tabla 1.1: Propiedades fisicas de nubes moleculares en el ISM. Tabla tomada de [Mac-Low, 2004].

Considérese un caso ideal, en el cual una nube de baja densidad p y temperatura
uniforme T' se encuentra en equilibrio hidrostatico. Si en alguna region una perturbacion
produce una region de alta densidad, entonces, la atraccion gravitacional se incrementara
en dicha regién. De igual forma, la presién del gas se incrementara pero no lo suficiente
como para mantener el equilibrio hidrostatico. Las condiciones de estabilidad para una
region de volumen V' (la cual, por simplicidad, se asumira esférica), que contiene una
masa total M, pueden ser encontradas a partir del teorema del virial.

1.3.1. Equilibrio

Ecuacién de estado isotérmico. Considérese al gas dentro de la nube molecular compuesto de
particulas y fotones. Si ambos componentes del gas se encuentran en equilibrio, entonces se
puede esperar que la distribucién de fotones esté dada por la ley de Planck” y la distribucién
de energias de las particulas esté dada por la estadistica de Maxwell-Boltzmann®. Cuando
los fotones y las particulas estan en equilibrio estadistico uno con el otro, se dice que el
gas estd en equilibrio termodindmico estricto [Collins, 2003].

"Intensidad de la radiacién emitida por un cuerpo negro con una temperatura T
8Describe la distribucién estadistica de las particulas en equilibrio térmico.
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Figura 1.4: Temperatura y densidad de objetos gaseosos del medio interestelar en nuestra galaxia. Una
A hace referencia al punto correspondiente a las condiciones utilizadas en este trabajo,
no ~ 10cm™3 y T = 10 K; B y C muestran, respectivamente, los puntos en los cuales el
sistema pasara de isotérmico a adiabatico y, la densidad en la que comenzaran a formarse
los centros de acrecion. Figura tomada de [Tomisaka, 2007].

Asi, al considerar el sistema como un gas ideal, la presion total P serd la suma de las
contribuciones de la presion cinética del gas y de la presion debida a la radiacion

k 1
pT + ~oT*, (1.3.1)

P =
pmy 3

donde p es el peso molecular medio, k(= 1.3807 x 1070 J/K) es la constante de Boltzmann,
my(=1.6733 x 1072! Kg) es la masa de la particula y o(= 5.6704 x 1073W m—2 K™*) es
la constante de Stefan-Boltzmann [Chandrasekha, 1961].

Campo gravitacional. El campo gravitacional ¢ puede ser descrito por un potencial grav-
itacional U, el cual es la solucién de la ecuacion de Poisson

V2U = 47Gp, (1.3.2)

donde V? representa el operador de Laplace y G = 6.67428 x 10~ m? kg~ 's~2. Por lo
tanto, el campo gravitacional puede ser obtenido del potencial U mediante la relacién

g=-—VU. (1.3.3)
Para una simetria esférica la relaciéon anterior esta dada por
L Gm

donde m es la masa contenida en el radio r.
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Equilibrio hidrostatico. Considérese un cuerpo de masa M y volumen V cuyas partes se
mantienen unidas por medio de atraccién gravitacional. Por simplicidad los efectos de la
rotacion seran despreciados, lo que implica que la distribucién de la densidad debe de
ser simétrica alrededor del centro. De igual forma, los efectos del campo magnético seran
ignorados. Ahora, témese un elemento de volumen cilindrico de seccién transversal d.S,
con el eje dr entre r y r+dr, y en la direccion radial . Si la densidad dentro del elemento
es p(r) (aproximadamente uniforme), entonces la masa estara dada por

Am = pdV = pdrdS.

La fuerza radial que actia sobre este elemento es de dos tipos: la gravedad y la presion.

B d? Gm(r)A
F=ma— dTZAm _ M + P(r)dS — P(r + dr)dS
ﬁ(;v_/ pres.

de modo que
d*r Gm 10P

- = N 1.3.5
dt? r2  por’ ( )
o bien y LoP ©
v m
@ cor T 1.3,
dt p Or 72 (13.6)
Ahora, tomando dm = pdrdS = pdr(4wr?) en (1.3.5), se tiene entonces que
d*r Gm oP
B Vo o ity 1.3.7
dt? 72 " om ( )

Si la fuerza gravitacional y las fuerzas debidas a la presion sobre el sistema se encuentran
balanceadas, entonces

oP Gmp
E - — 7"2 5 (138)
o bien op o
m

la cual describe el estado de equilibrio hidrostético del sistema. El lado derecho de (1.3.8)
y (1.3.9) es siempre negativo, lo que implica que la presién decrece hacia a fuera.

Teorema virial. Una consecuencia importante del equilibrio hidrostatico, ec. (1.3.9), es que
establece una relaciéon entre la energia potencial U y la energia cinética del sistema K.
Multiplicando (1.3.9) por el volumen contenido dentro del radio r, V' = %m“?’, e integrando
se tiene que

P(R) P(R) 1 MR d 1
/ Vdp = Pv|P® —/ PdV = _g/ Gmdm _ SU. (1.3.10)
0

P=0 M=0 T
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donde P(R) y M(R) son la presion y la masa de la nube de radio R, respectivamente.
La integral del lado derecho de (1.3.10) es el negativo del potencial gravitacional de la
nube, ec. (1.3.4); mientras que, el termino PV’ desaparece, ya que en el centro de la
nube V(r = 0) = 0y, en la superficie P(r = R) & 0, pues la presién en la superficie es
varios ordenes de magnitud mas pequeiia que el centro. Dado que dm = pdV', entonces

P
3/—mn+U:Q (1.3.11)
p

el cual recibe el nombre de Teorema del virial. Ahora, si la presién debida a la radiacién
es despreciable en (1.3.1), i.e., P/p ~ kT/(qvmu), entonces, la energia cinética para un gas
ideal estara dada por

3 3P
= kT ~ —— 1.3.12
U 9 2p,wmbH, (3 )

el cual, al sustituir en (1.3.11), se obtiene que

2/ Y dm+U =0,
pwmu

o bien, tomando K = [(u/(pumzy))dm, entonces

_ K 1
2K+U=0— — == 1.3.13
+ 0] (1.3.13)
lo que muestra que, para el caso de un gas ideal, una nube molecular estd en equilibrio

hidrostdatico si la energia potencial es el doble de la energia cinética. Por otro lado, la
energia total del sistema esta dada por

E=K+U=-K=U/2,

lo que muestra que si la energia total decrece, dF/dt < 0, entonces, la temperatura tiende
a incrementarse y, al mismo tiempo, el sistema se contrae. A medida que un gas se contrae,
este se hara mas caliente, por lo que comenzard a irradiar, lo que a su vez ocasion una
perdida de energia.

Otra forma de deducir la ec.(1.3.13) es considerar un sistema general de particulas
puntuales con masa m;, posicion 7; y momento p;, bajo la influencia de una fuerza F’l De
modo que, la ecuacién de movimiento es

L d
F="4. 1.3.14
o ( )

Ahora, multiplicando (1.3.14) por r;, se tiene que

dp; d(_, ) dry;
T = o \Di i) — — 7 Pis
dt at’ a "’
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donde .
L = mi = 2K,
d, o o _d _dii, 1d o, 1d
%(pi Ti) = %(miri : %> = iﬁ(mzrz) =53
y

o7y = Fy - 74 Fy - 75 = Fy - (7, = 1),
de modo que, sustituyendo en (1.3.14) y reacomodando términos, se tiene que
1d?1

§W:2K+2F¢j'(ﬁ—ﬁ), (1.3.15)
is

donde I(= Y- m;r?) es el momento de inercia del sistema de particulas. Ahora, si consi-
deramos un gas ideal bajo la sola accién de la fuerza de gravedad

= Gmimj N
Fij = ———5 T,
y si dicho gas se encuentra en equilibrio, entonces

2 i rij

b

lo cual es equivalente a la ec.(1.3.13).

Masa de Jeans. Considerado que la presién debida a la radiacién en (1.3.1) es despreciable
y sustituyendo en el Teorema del virial, ec.(1.3.11), entonces

M(R) (kT GM kT GM
/ ——|dn=0— — - ——=0.

M=0 \ umpg 3R W 3R

Aproximando la densidad promedio p en la ecuacién anterior por p ~ %, se tiene que
Va3 (BM) (T
TG \4rp umg )’
o bien
My ox G312 571263, (1.3.16)

donde ¢ = ;j:TTH representa la velocidad del sonido en un medio isotérmico. La ec.(1.3.16)

constituye un limite para una region que contiene una masa Mj; dentro de una nube de
gas. La masa de Jeans Mj, representa la masa mas grande que puede ser contenida en
equilibrio hidrostatico, dentro de una regién de volumen dado. Ver seccion 1.3.2.
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Ecuacién de Lane-Emden. De manera general, la densidad depende de la presiéon y de la
temperatura, p = p(P,T); sin embargo, existen casos en los cuales se puede asumir que la
presién depende tinicamente de la densidad (e.g. fluidos isotérmicos para los cuales P  p).
Siendo este el caso se tiene que

P(F) = Ap(F)? = Ap(i)+, (1.3.17)

donde A, v(= 141/n) y n (indice politrépico) son constantes [Pringle, 2007]. Por ejemplo,
la ecuacion de estado para un un gas ideal de temperatura T' = T y peso molecular medio
o, estd dado por P = ReTop/ o, de modo que A = ReoTo/ o, 7 = 1y n = oo, donde
R es la constante universal de los gases.

Ahora, para un fluido en equilibrio hidrostatico con simetria esférica, ec. (1.3.8), se
tiene que

10P
;E =9
lo que, al ser sustituido en la ecuacién de Poisson, ec.(1.3.2), y eliminar P mediante (1.3.17)
resulta en Lop L9 [ An2ap
v <p0r7ﬁ> “ror (/)2‘” 07’) - e
o bien

d [ Ar?yd log p
dr \ p*=v dr
Esta ecuacion no-lineal de segundo orden denominada ecuacion de Lane-Emden, esta su-

jeta a las condiciones de frontera p(0) = pg y p(R) = 0, donde py es la densidad central y
R es el radio de la esfera. Ahora, para un gas ideal isotérmico y bajo las sustituciones

) = —4nr*Gp. (1.3.18)

A
e 71/) — 2 e
p po€ ", T aé? a 47TGP(]7
se tiene que
d [ ody 2 v
— — | = 1.3.1

con las condiciones iniciales v =0, £ =0y % = 0. La estructura completa de la esfera de

gas isotérmica puede ser determinada al encontrar una solucién de (1.3.19); sin embargo,
dicha ecuacién no puede ser integrada de manera explicita, por lo que debe de ser re-
suelta utilizando métodos numéricos. En la Fig. 1.5 se puede observar el perfil de densidad
obtenido al encontrar la solucién de la ec.(1.3.19). Dicho perfil muestra la manera en como
se distribuye el material dentro de una nube que se encuentra en equilibrio hidrostatico,
i.e., la nube se encuentra virializada, por lo cumple con el criterio dado por (1.3.13).
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Figura 1.5: Solucién numérica de la ecuacién de Lane-Emden para una esfera isotérmica de gas ideal en

equilibrio hidrostédtico. La densidad es uniforme cerca del centro de la esfera; mientras que,

en la parte més exterior es proporcional a r~2.

1.3.2. Colapso

Criterio de Jeans. Las evidencias observacionales sugieren que las estrellas se forman den-
tro de las nubes moleculares y, como ya se menciond, una nube de gas puede llegar a
ser gravitacionalmente inestable y colapsar. Ahora, supéngase un medio gaseoso infinito,
homogéneo, con temperatura y densidad constantes. Bajo estas condiciones, el gas tiene
que obedecer:

1. la ecuacién de movimiento o ecuacion de Euler

dv  0U . L1
2. la ecuacién de continuidad
0
a*': + V(pif) =0, (1.3.21)

3. la ecuacién de Poisson, ec. (1.3.2), y
4. la ecuacién de estado de la forma dada en la ec.(1.3.1).
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Ahora, supdngase que en el equilibrio p = pg = cte, T' =Ty = cte y ¥ = vy = 0; mientras
que, Uy puede ser determinado utilizando V2U, = 47Gp, y condiciones de frontera en el
infinito. Si ahora el sistema es perturbado, entonces

p=po+0p, P=Py+ 08P, U=Uy+ U, T =0+ v, (1.3.22)

donde las funciones d f indican perturbaciénes de pequena amplitud que depende tanto
del espacio como del tiempo. Si ahora, se sustituye (1.3.22) en (1.3.20), entonces

(T + 6 1
(“”C;;“) + (fo +0v) - V(3 + 0v) = — -V (P +P) = V(Uy + V).
0

Despreciando términos de segundo orden y reacomodando, se tiene que

dov 46T VT = _Lvsp— v (1.3.23)
dt Po

De manera analoga, se tiene que de la ecuacién de continuidad

do
QP 4 oV -85 =0, (1.3.24)
dt
y de la ecuacion de Poisson
V20U = 47Gop. (1.3.25)

Ahora, tomando la divergencia de (1.3.23)

_ L&
po dt?

+ V- (67 - 60) = —=V?(c26p) — 4nGdp,

y despreciando términos de segundo orden, entonces

d*5p

7 = 4G pobp + c2V3dp. (1.3.26)

Asumiendo que (1.3.26) tiene soluciones del tipo dp o exp (i(wt 4 k - 7)) entonces, después
de sustituir y reducir términos semejantes se tiene la relacion de dispersion

w? = —4nGpy + 2k, (1.3.27)

la cual relaciona la frecuencia angular w con el nimero de onda k = 27 /\. En el limite
k — oo, la ec.(1.3.27) tiende a w? = k?c2, lo cual corresponde a ondas de sonido isotérmicas.
Por otro lado, si ¢?k? < 47wGpy, entonces, w es de la forma i€, donde £ es real, asi, las
perturbaciones en el sistema seran del tipo ~ exp(+£i&), los cuales creceran con el tiempo,
de manera que, el equilibrio sera inestable. Si para el valor critico w = 0 se define k = k;j
o bien A = \j, entonces

s, (1.3.28)
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de modo que perturbaciones con longitud de onda A > Ay seran inestables. La longitud de
onda de Jeans como se le denomina a Aj, tiene asociada una masa critica, denominada
masa de Jeans My, ver seccién 1.3.1, la cual se define como la masa contenida dentro de
una esfera de diametro A

4 g wo/2e3

3
= — = - —3/2 —1/2 3
M; 37P ( 5 ) 62 x G p e, (1.3.29)

lo que esta en completo acuerdo con la deducciéon realizada del teorema del virial, ver ec.
1.3.16. La masa de Jeans establece que, masas mas grandes que Mj seran gravitacional-
mente inestables y colapsaran. Por ltimo, este resultado aplica también a ecuaciones de
estado diferentes a la isotérmica.

Figura 1.6: Colapso y fragmentacién de una nube de gas de masa total M y masa de Jeans inicial Mj.
Si Mj < M entonces la nube colapsara. Ahora, mientras la nube permanezca isotérmica la
masa de Jeans disminuird My — M3(< My) durante el colapso, de modo que M& <M;y< M
lo que ocasionara la fragmentacién de la nube, M — (M; < M), con >, M; < M. Tanto el
colapso como la fragmentacién finalizaran en el momento en el que la masa de los fragmentos
M; sea menor o igual que la masa de Jeans actual. Figura tomada de [Prialnik, 2000].
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Fragmentaciéon. Solamente objetos con masas comparables a las masas de las nubes molecu-
lares pueden llegar a ser gravitacionalmente inestables. Entonces, ; Como se puede explicar
que existen objetos, como las estrellas, con masas pequenas formen parte del ISM? La
explicacion generalmente aceptada es que, una nube que excede la masa de Jeans colapsa
y al mismo tiempo fragmenta, i.e., mientras la nube colapsa como un todo, fragmentos
dentro de la nube llegan a ser inestables y colapsan mas rapidamente que la nube.

Si una nube colapsa isotérmicamente, entonces de la ec.(1.3.29) la masa de Jeans de-
crecerd como p~/?; sin embargo, si el gas dentro de la nube se hace adiabético se puede
demostrar que Mj o< p/? (ver seccion 2.1), de manera que, la masa de Jeans crecera du-
rante un colapso adiabatico, haciéndose en algiin punto mas grande que la propia masa

del fragmento, deteniéndose asi su colapso, ver Fig. 1.6.

Tiempo de caida libre. Si en la ecuacién de movimiento (1.3.20) se desprecia el término de
presion, entonces
&r  Gm
a2 2’
Si se remplaza m por 4wporg /3, donde el indice cero indica los valores al inicio del colapso,
se multiplica (1.3.30) por 7, y se realiza la integral con las condiciones de frontera i = 0

en r = 7y, entonces
7 2 87T,00G To
— ] = ——1). 1.3.31

<r0) 3 ( r > ( )

Ahora, para solucionar (1.3.31) se introduce la variable £, definida por

(1.3.30)

9 7

cos = -

©=1

de modo que al sustituir en (1.3.31) he integrar bajo las condiciones de frontera £ = 0 en
t = 0, se tiene que

1 8mpoG\ /?
£+ 5 sin(2) = ( o ) ‘
Asi, el tiempo en alcanzar el centro de la nube (r = 0, £ = 7/2) se define como el tiempo

de caida libre
9 3T

o = .
732G,
Es claro que antes de alcanzar el centro de la nube, la presiéon aumentara y el gas comen-

zard a ser opaco a su propia radiacién, de modo que la temperatura se incrementa y la
aproximacion de caida libre tendra que ser abandonada.

(1.3.32)
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CAPITULO

Simulacion

2.1. Condiciones iniciales

Energia. En todos los calculos aqui realizados se consideré una esfera isotérmica de gas
molecular, con un radio inicial Ry y velocidad angular uniforme €0y alrededor del eje z.
El balance de energia inicial para todos los modelos fue determinado por dos parametros
adimensionales correspondientes a (1) la razon entre la energia térmica F; y la energia

gravitacional Eg
Ei o 3 RokT

o — _ o _fokd 2.1.1
’ ‘Eg,O‘ 2qo G Mopmy ( )
y (2) la razén entre la energia rotacional Ey y la energfa gravitacional E,
E 1 Rol,?
By = it = 220 (2.1.2)

N |Eg70| N 2q0 GM(? ’

donde los valores dados de masa My, radio Ry y temperatura T, fijan el valor del pardmetro
ap. El valor inicial de la velocidad angular depende no solo del pardmetro 3y, sino también
de la inercia rotacional inicial Iy y del valor del parametro qg, los cuales, a su vez, dependen
de la manera en la que esta distribuida la materia dentro de la esfera. Los subindices 0,
inidican los valores iniciales utilizados en la simulacion.

Discretizacion. Para realizar la discretizacion del sistema, se define un cubo con lados 2Ry,
cuyo centro se encuentra en el origen del sistema de coordenadas. El cubo es entonces
subdividido en celdas ctbicas regulares de volumen A = Ar; cada uno. La nube esférica
de puntos es formada dentro del cubo poniendo particulas SPH, ver secciéon 2.3, en el
centro 7; de cada celda que cumpla con el criterio |r;] < Ry, de manera que la regién
fuera de la esfera se encuentre vacia. Una pequena perturbacién 67; es adicionada a la
distribucion regular de particulas creada, ; — 7; 4 07;. Dicha perturbacion es tal que cada
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particula 7 es desplazada del centro de la celda. La longitud de desplazamiento es elegida
aleatoriamente para cada uno de los ejes r; y puede alcanzar una distancia maxima de
Ar;/4, donde j = 1,2,3. Una vez asignadas las posiciones de las particulas, se define la
masa de la particula ¢ como

m; = P(Fi)ASﬁ
donde p estara definido por el perfil de densidad utilizado. Finalmente, una pequenia per-
turbacién es impuesta a la distribucion de masa de cada particula ¢

m; — m;[1 + a cos(m ¢;)],

donde tan(¢;) =ry;/r1;, a =01y m=2.
La rotacion rigida inicial del sistema se asigna a cada particula ¢ mediante la velocidad
v; definida por
Uy = T3 X Q?

la cual depende completamente de la velocidad angular || = Qg

Ecuacién de estado. Para imitar el comportamiento térmico de un gas en formacién estelar,
se utilizé una ecuacién de estado barotrépica [Bonnell, 1994]. Tohline et al. [Tohline, 1982]
y Masunaga et al. [Masunaga, 2000] mostraron que un nicleo sigue una ecuacién de estado
barotrépica, dando una buena aproximacién sin la necesidad de resolver la transferencia

radiativa. Asi,
p p\*?
2 _ 2
cE==—=c |1+ |— , 2.1.3
p 0[ (%) ] S

donde ¢, representa la velocidad del sonido, ¢ es la velocidad del sonido inicialmente isotér-
mica y p, corresponde a la densidad critica barotrédpica, en la cual el sistema cambiara
del estado isotérmico al estado adiabético. A bajas densidades (p < pp) el gas se puede
considerar como isotérmico (T' ~ 10K, ¢ ~ ¢y). Mientras que, a altas densidades (p > py)
se asumira que el gas llega a ser opaco a su propia radiacién, lo que ocasiona un aumento
adiabatico de la temperatura, el cual estara caracterizado por un exponente polotrépico
v = 5/3, o bien, un indice politrépico n = 2. De lo anterior se puede concluir que, para
densidades menores a la critica p, la masa de Jeans Mj, ec.(1.3.29), serd proporcional a
p~ % ya que ¢, & co; mientras que, para altas densidades Mj o p'/2, debido a que, de la
ec.(2.1.3), se tiene que c; o< p'/3, con un intervalo de transicién alredor del minimo valor
de la masa de Jeans, i.e., My i oc 23/2p71/2c3.

Perfil de densidad. El perfil de densidad utilizado es el denominado Plummer [Plummer,
1911], ec.(2.1.4), Fig. 2.1, el cual contiene varias de las caracteristicas descritas por las ob-
servaciones mencionadas en la seccion 1.2, principalmente, el hecho de que nubes preeste-
lares tienen una zona central de densidad aproximadamente constante es su region més
interna y que, en las zonas mas externas de la nube la densidad es proporcional a 7"

-n/2

p@):p%1+(:>2] . (2.1.4)

0
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Figura 2.1: Perfil de densidad tipo Plummer, el cual, en su parte més exterior es proporcional a r~%.

2.2. Escalamiento

En las simulaciones realizadas en este trabajo de tesis se ha adoptado unidades normal-
izadas y adimensionales para todas las cantidades fisicas, todas las masas se han escalado
segun la masa total del sistema M, y las longitudes se han escalado a las dimensiones
del radio del sistema R,. Para la constante gravitacional se asume que G = 1. Bajo
estas condiciones, la simulacién se encuentra entonces dentro de un cubo de volumen
[—R, R]® = [—1,1]%. Asi, al tomar las unidades normalizadas en la ec.(2.1.1) se tiene que

/2
Co = g(]oOéo s (221)

de manera que, conociendo el valor de gy, entonces el valor de la velocidad del sonido,
se puede obtener al multiplicar el valor dado por la ec.(2.2.1) por la unidad de velocidad
(G My/Ry)'?. Ahora, de manera similar, de la ec.(2.1.2) se tiene que

Qo = /228, (2.2.2)
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donde 16 )
Qo = 37r2p(2) /r:() P2 (r)ridr, (2.2.3)
y
Iy = 3P0 /7:0 p(r)ridr, (2.2.4)
con )
pol = 47r/ p(r)ridr. (2.2.5)
r=0

Las ecuaciones (2.2.3), (2.2.4) y (2.2.5) representan el potencial gravitacional, la inercia
rotacional y al inverso del valor de la densidad inicial, respectivamente, despues de hacer
la sustitucién p(r) — pop(r) y r — rRy y tomar las unidades normalizadas; por ejemplo,
suponiendo un perfil inicialmente uniforme p(r) = pg = cte — p(r) =1 en la ec.(2.2.5) he
integrando, se tiene que py = 0.239 en unidades normalizadas. Ahora, al sustituir dicho
valor en la ec.(2.2.3) y en la ec.(2.2.4) he integrando de nuevo, se obtiene ¢y = 0.6 e
Iy = 0.4, lo cual corresponde al potencial gravitacional y a la inercia rotacional de una
esfera uniformemente distribuida, respectivamente.

2.3. Hidrodinamica de particulas suavizadas

El método denominado Hidrodindmica de Particulas Suavizadas (SPH, Smoothed Parti-
cle Hydrodynamics) es un método Lagrangeano libre de malla utilizado en el modelado
numérico de fluidos [Gingold, 1977, Lucy, 1977]. En dicho método, el fluido es representado
por un conjunto discreto de ¢ particulas, cada una de las cuales tiene asociada una masa
m;, un momento m;v; y propiedades hidrodindmicas (presién p;, temperatura 7}, energia
interna ¢;, etcétera). La evolucién temporal del fluido es gobernada por las ecuaciones de la
hidrodindmica (ver apéndice A), mds un conjunto de ecuaciones adicionales que modifican
las propiedades de las particulas, en este caso en particular la interacciéon gravitacional
entre todas las particulas del sistema, ver seccion 1.3.2.
La formulacién SPH es dividida en dos pasos:

1. La representacién integral. Si en la representacién integral de la funcion f()

£(@) = |, f@)0(F - &)

la funcién delta §(Z — @) es remplazada por una funcion de suavizado (smoothing
kernel function) W (& — &, h)!, entonces

@~ |

Q/

f@W (& —2)dz' = (f(2)) (2.3.1)

'La funcién de suavizado W debe satisfacer las siguientes dos condiciones: (1) [, W(Z — &', h)dz’ =1
y (2) (f(Z)) = f(&) si h — 0, i.e., W debe de cumplir las mismas condiciones que una delta de Dirac,
}lLin% W(Z — &', h) = §(F — &'). La longitud de suavizado h controla el dominio de W.
—
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2.3. Hidrodinamica de particulas suavizadas 33

donde (f(#)) es una aproximacién, en el dominio ', a la funcién f(#) denominada
kernel approximation. La funcion de suavizado, también llamada kernel, cominmente
utilizado en SPH es el cubic spline [Monaghan, 1985]

g [1-6G)+6(;) 0<; <3
_ T 1 r
-~ Ea

donde r es la distancia entre las particulas y h, la longitud de suavizado (smoothing
length), controla la resolucién espacial del calculo numérico.

2. La aproximacion por particulas. La representacién integral de f(Z), ec. (2.3.1),
puede ser discretizada como la suma sobre todas las particulas j(= 1,2,...,N),
que cumplen con la condicién |7 — Z;| < h;

@) = [ FEWE -

o bien

i (2.3.3)
j=1 Pj

en donde el volumen infinitesimal dz’ ha sido remplazada por el volumen finito AV,

el cual esta relacionado con la masa de la particula por medio de

m; = p;AV;

siendo p; la densidad de la particula. La longitud de suavizado h; controla, entre
otras cosas, el nimero de particulas de interpolacién N. Asi, la ec. (2.3.3) muestra
que f(Z) puede ser aproximada por una interpolacién, o promedio local sobre las
particulas que cumplan con la condicién |7 — 25| < h;.

Para lograr un uso 6ptimo de la naturaleza Lagrangeana del SPH se debe de permitir
que la longitud de suavizado h; varie, i.e., h; = h;(t,Z;). En regiones de alta densidad
h; debe ser pequenio y en regiones de baja densidad debe ser mas grande, esto con la
finalidad de permitir que el nimero de particulas N, que se encuentren dentro de un
radio » < h; alrededor de la particula j, sea aproximadamente el mismo para todas las
particulas 7. Sin embargo, el permitir que h; varie introduce a la ecuacién de movimiento
términos proporcionales a Vh; y 0h;/0t, también se introducen términos proporcionales
a Vh; en el gradiente del kernel. Sin embargo, en ambos casos los efectos pueden ser
despreciados [Benz, 1990]. La ecuaciéon de movimiento para h; puede ser acoplada a la
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densidad tomando h; = h;o(po./p;) [Monaghan, 1985] y permitiendo que este evolucione
temporalmente mediante

- _ = —h,V,; - T, 2.34
dt <3pi) ar ~ 3Vt (2:3.4)

donde el gradiente V; es tomado con respecto a las coordenadas de la particula .
En la implementacién frecuentemente utilizada de SPH [Monaghan, 1985], la densidad
de las particulas es calculada por medio de

N

j=1
donde z;; = |Z; — @;| vy pi = p(Z;). Como se menciond anteriormente, la longitud de

suavizado variable h; = h;(t, ;) es empleada de tal manera que el nimero de vecinos N
de cada particula ¢ se mantenga constante. Springel & Hernquist [Springel, 2002] asignan
el tamafio de h;, para cada particula, de tal manera que el volumen ocupado por el kernel
contenga una cantidad constante de masa

4
7 Noph = (37rh‘?> . (2.3.6)
donde 7 es la masa promedio de las particulas, Ny,, es el nimero de vecinos y p; es la
densidad de la particula i. Utilizando (2.3.6) como constriccién para los multiplicadores de
Lagrange, Springel & Hernquist [Springel, 2002] derivaron una formulacion SPH, la cual
conserva la energia y la entropia, de modo que la ecuacién de movimiento o ecuaciéon de
Navier-Stokes correspondiente a esta aproximacion estd dada por
i _ X [P P
priai > my fi?viVVij(hi) + fj?vivvz'j(hj) ; (2.3.7)
=1 i

J

donde f; = (1+ %g—ﬁi)*l y Wij(h;) = W(r = |Z}|, h;). Un término correspondiente a la

viscosidad artificial debe de ser adicionado a (2.3.7)

dv;

N
(E)vi&c = — Z m;1L; VWi, (2.3.8)

j=1

donde VVU es la media aritmética de dos kernels W;;(h;) y W;;(h;) v el tensor de viscosidad
I1;; esta dado por

« (ci+c]-—3wij)wij — —
I1;; :{ 2 pij o= (2.3.9)

J 0 - o 0

Vij - Tij > U,
con .

Vij = L
Wij = — 5
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Aqui, U;; = U, — U, Ty = & — T, pij = (pi + pj)/2 v ¢ representa la velocidad del sonido.
La magnitud de la viscosidad es controlado por el pardmetro o, cominmente elegido entre
0.5y 1.0, ver [Springel, 2005]. Si, ademads de la viscosidad, la interaccién gravitatoria entre
las particulas (autogravedad) es tomada en cuenta, entonces el término

o N om

Fo=-Vipi=—-G) —— (2.3.10)

debe ser adicionado a la ec.(2.3.7).

Ahora, para obtener la fuerza de gravedad actuando sobre la particula i, la suma so-
bre (2.3.10) debe de tomar en consideracién a todas las particulas. Una de las principales
aproximaciones utilizadas para hacer frente a este problema es el denominado hierarchi-
cal tree method. En este método, particulas vecinas son sistematicamente agrupadas en
clusters, clusters son agrupados en clusters de clusters, y asi sucesivamente, hasta tener
un cluster principal o root que agrupa a todas las particulas. Esta jerarquia de clusters es
organizado en forma de drbol (tree). El centro de masa (CM) y una expansiéon multipolar
de (2.3.10) es calculada para cada cluster. Asi, la fuerza sobre la particula i se calculada
de la siguiente manera. Comenzando con el cluster principal, se verifica que

Sk <40, (2.3.11)

Tjk
donde Sj, es el tamano del cluster k, r;; es la distancia de dicho cluster hasta la particula
7y 6 determina el grado de aproximacién del método. Valores pequenos de # mejoran la
aproximacién, pero requieren de un tiempo de cémputo mayor. Si la ec.(2.3.11) se cumple,
entonces, la fuerza que el cluster k ejerce sobre la particula ¢ es calculado utilizando una
expansion multipolar. De lo contrario, el cluster es dividido en sub-clusters y el proced-
imiento anterior es repetido. En este método el tiempo de cémputo es proporcional a
N log N, donde N es el niimero total de particulas [Steinmetz, 1993]. El grado de aproxi-
macion del método anterior depende de: (1) la manera en que se agrupan las particulas, (2)
el grado de la expansién multipolar y (3) del valor dado a 6 en (2.3.11), opening criterion.

Por ultimo, la entropia especifica s de un fluido elemental puede ser caracterizada por
la funcién de entropia A(s), la cual es definida por

P = A(s)p”, (2.3.12)
siendo la energia del sistema
A(s)
= —= 2.3.1
U= (2.3.13)

donde P es la presién, p la densidad y v es el indice adiabético, ver [Springel, 2002]. Asf,
para este modelo SPH, en lugar de seguir la evoluciéon temporal de la energia interna, la
aproximaciéon se formula en funcién de la entropia

dt 0;

(2

L(pi7 uz) + 5? Z ijijUz’j : ViWij, (2.3.14)
Pi  j=1
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donde L(p;,u;) describe posibles reservorios o sumideros de energia debidos a fuentes de
enfriamiento o calentamiento dentro del sistema.

2.4. Criterio para resolver la estabilidad de Jeans

Los calculos realizados con SPH tienen un limite en la resolucién de la masa, pues al
utilizar una longitud de suavizado h variable, la cual contiene un nimero de particulas fijo
Nyee dentro del volumen V4, = 47h3/3, también fija una cierta cantidad de masa M, = p4,
(asumiendo que todas las particulas tienen la misma masa m). Bate & Burkert [Bate,
1997] fijaron la masa més pequena M, que se puede resolver en un calculo SPH, como
la masa que contienen 2N, particulas. Este limite en la resolucién no afecta el resultado
global de un calculo SPH a menos que la masa de Jeans llegue a ser comparable a la masa
de 2N, particulas. Asi, el criterio que se debe de satisfacer es que la masa minima que
se puede resolver M., debe ser siempre menor que la masa de Jeans

Mres < MJ.

Ahora, tomando la minima masa que se puede resolver como la masa de 2N, particulas
y, como antes, asumiendo que todas las particulas tienen aproximadamente la misma masa
m, entonces

_ Mtot Mres MJ
= = . 2.4.1
" Ntot 2Nvec < 2Nvec ( )

De la ec.(2.4.1), se puede ver que el nimero total de particulas estd determinado por la
masa minima de Jeans que se puede tener

Niot > 2Nvec(]\]\4}“), (2.4.2)
J

donde My = 272G =3/2p=1/2c3 /6, My (= My) es la masa total del sistema y Ny rep-
resenta la cantidad minima de particulas SPH necesarias para realizar un célculo con
fragmentacion genuina [Hubbert, 2006]. En el caso supuesto, particulas de masa m, el
volumen Vj, encierra una masa total fija M), = mN,... Ahora, en el caso de particulas con
masas diferentes, dicha masa estard dada por M, = Zfivfc m;, la cual debera ser menor
o igual a MmNy, pues de la ec.(2.4.1) 2M;, < 2mNye. < M;. En caso contrario se tendria
que la masa de 2Ny, particulas no siempre cumpliria con el criterio establecido por Bate
& Burkert. De lo anterior se puede concluir que si ZZN:V‘fC m; < MNyee = ZfV:VfC m, entonces
m; < m, esto es, las particulas tienen un limite superior para el cual se cumple el criterio
de Jeans.

Dado que la longitud de Jeans, ec.(1.3.28), y la masa de Jeans, ec.(1.3.29), son propor-
cionales a cspfl/ 2y cg pfl/ 2 respectivamente, entonces, en ambos casos su comportamiento
estard determinado por la velocidad del sonido ¢, la cual a su vez estard determinada por
la ecuacion de estado utilizada. En el caso isotérmico, la velocidad del sonido es una con-
stante, por lo que la longitud y la masa de Jeans dependeran tnicamente de p~'/2. Por
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2.5. Centros de acreciéon 37

otro lado, en el caso barotrépico, ec.(2.1.3) la velocidad del sonido estd en funcién de la
densidad, lo que lleva a un comportamiento que no depende solo de p~/2. En la Fig. 2.2
se muestra, arriba, al ntimero de particulas Ny, y, abajo, la longitud de Jeans \;/2 como
funcién de la densidad p/pg en el caso isotérmico (lineas punteadas negras) y en el caso
barotrépico (lineas solidas negras). En el caso isotérmico, al incrementarse la densidad, el
numero total de particulas necesarias para cumplir el criterio de Jeans aumenta; mientras
que, la longitud de Jeans disminuye, i.e, la masa de Jeans se hace mas pequena y se nece-
sitan mas particulas para poder satisface m; < m. Por otro lado, el comportamiento en el
caso barotropico es diferente, existe un maximo en el nimero de particulas necesarias para
cumplir el criterio de Jeans, lo que corresponde a un minimo valor en la masa de Jeans
~ 23/26G3/2p- 123 El valor en el que ocurre dicho méximo/minimo coincide con el valor
de la densidad fijado en la ecuacién de estado, ec.(2.1.3), para que el sistema cambie de
un estado isotérmico a un estado adiabatico, p = py,. El que Nyy alcance un maximo en
pr para el caso barotrépico tiene el efecto de que, al evolucionar el sistema e irse incre-
mentando la densidad, no sera necesario incrementar el niimero de particulas necesarias
para satisfacer la condicion de estabilidad de Jeans, contrario a lo que sucede en el caso
isotérmico, en donde, si se desea alcanzar densidades de ~ 7 ordenes de magnitud méas
grandes que la densidad original (o0 més altas), sera necesario discretizar el sistema con al
menos 10° particulas, ver lineas punteadas en la Fig. 2.2.

En conclusion, la masa de Jeans debe de contener un cierto nimero de particulas, esto
con la finalidad de satisfacer la condiciéon de estabilidad de Jeans. Al incrementarse la
densidad del sistema, la masa de Jeans se hace cada vez més pequena, por lo que es
necesario incrementar el nimero de particulas utilizadas para discretizar el sistema, de
tal manera que la condicién dada por la ec.(2.4.1) siempre se cumpla. Sin embargo, en el
caso barotrépico existe un limite en la masa de Jeans por encima del cual la condicion de
estabilidad de Jeans siempre se satisface, esto a pesar de que en el sistema la densidad
siga aumentando con el paso del tiempo.

2.5. Centros de acrecion

En simulaciones que utilizan SPH, la evolucién temporal de las regiones que colapsan mas
rapidamente se hace cada vez mas lento con el paso del tiempo. El rapido incremento
de la densidad solo se da en algunas pequenas regiones, dejando al resto del sistema
practicamente sin cambios significativos. El remplazar estos cimulos de alta densidad por
una sola particula permite seguir la evolucion del sistema por mucho mas tiempo.

Una vez que que la densidad de una cierta region que se encuentra colapsando excede
un valor umbral ps, toda esta regién es remplazada por una particula no gaseosa y masiva,
denominada sink, que combina la masa, el momento linear y el momento angular (spin) de
las particulas que remplaza. Este sink, o centro de acrecion, acreta a las particulas vecinas
que se encuentran en proceso de colapsar, lo que evita el problema de que regiones de alta
densidad controlen el paso de tiempo requerido para la simulacién [Bate, 1995].
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Figura 2.2: Arriba, nimero minimo de particulas Vo necesarias para resolver correctamente el criterio
de Jeans. Abajo, longitud de onda de Jeans Aj/2. Ambas gréficas estdn en funcién de la
densidad p y los limites se encuentran dentro del rango de las simulaciones realizadas. Las
lineas solidas de color negro corresponden a la ecuacion de estado barotropica, mientras que,
las lineas punteadas negras corresponden a la ecuacion de estado isotérmica. La linea vertical
corresponde a p = pp y pasa por el maximo valor de Ny, €l cual corresponde al minimo
ntimero de particulas N, necesarias para tener genuina fragmentacién en el caso barotrépico.

Un centro de acrecién es, en si mismo, una simple particula con una masa mucho mayor
que una particula tipo gas (=~ 50 veces més masiva), la cual interacciona tnicamente de
manera gravitacional con particulas tipo gas. Particulas gaseosas que caen dentro de cierto
radio alrededor del sink, el radio de acrecion r,.., seran acretadas. Dicho radio es elegido
antes de comenzar los calculos y permanecera fija durante toda la evolucién del sistema,
su eleccion dependera de la resolucion que se desea tener cerca del sink, de manera que,
por debajo de pg, siempre se cumpla con la condicién de estabilidad de Jeans.

Todas las particulas que se encuentren dentro del radio de acrecién, deben de pasar
varios criterios antes de ser acretados. Ademas del radio de acreciéon, un segundo radio
interno es comiunmente utilizado. Todas las particulas que caen dentro de este radio interno
seran siempre acretados. Cuando una particula es acretada:

1. su masa y su momento lineal son adicionadas al sink,

2. el spin del sink es modificado para tomar en cuenta el momento angular de la particu-
la, y
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2.5. Centros de acreciéon 39

3. la posicion ocupada por el sink corresponde al del centro de masa del sink y la
particula acretada.

Para llevar a cabo la creacién dinamica de sinks, es necesario realizar una serie de pruebas,
esto con el objetivo de evitar la creacion espuria de sinks en regiones que no se encuentren
en colapso local [Federrath, 2010].

1. La idea basica consiste en primero observar si la densidad de una particula ¢ dentro
de una cierta region supera una densidad umbral ps. Si este es el caso, entonces una
region esférica de radio r,.. centrada en i es temporalmente creada, dicha regién
recibe el nombre de volumen de control V.

2. Las particulas que se encuentran dentro del volumen V; solamente pueden formar un
sink si ellas continuaran colapsando. Para asegurar esto, dentro de la regién ocupada
por las particulas se debe cumplir que:

= a < 1 (el gas centro de V; excede la masa de Jeans);

» a+ [ <1 (el gas centro de V; esté colapsando); y

v By = B+ Ey+ Ex < 0 (estado ligado), donde E, o< Y- mi¢i, By o< Y3 mipi/ pi,
Eyx o< 3=, m;i|v; — vem|, siendo ¢; el potencial gravitacional debido a la masa del
gas de la regién de prueba y Uem = > (mv;)/ > my.

Si todas las pruebas son pasadas, entonces un sink es creado de la combinacion de todas
las particulas que se encuentran dentro del volumen V.
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CAPITULO

Resultados

3.1. Introduccion

En este capitulo se propone un modelo numérico para simular la evolucion de un nicleo
preestelar que se encuentra colapsando. Dicho modelo esta basado en resultados observa-
cionales, principalmente del nicleo L1544, y en modelos analiticos y numéricos del mismo
prepuestos por Ward-Thompson et al. [Ward-Thompson, 1999], Goodwin et al. [Goodwin,
2004a], Attwood et al. [Attwood, 2009] y Arreaga et al. [Arreaga, 2010].

A diferencia de modelos propuestos por otros autores, e.g., Klessen et al. [Klessen, 2000]
y Japssen et al. [Jappsen, 2004] (quienes suponen un medio infinito de densidad uniforme
y condiciones iniciales que simulan turbulencia, las cuales introducen al sistema pertur-
baciones tanto en la velocidad como en la densidad); Goodwin et al. [Goodwin, 2004a] y
Attwood et al. [Attwood, 2009] (quienes plantean un nicleo preestelar con simetria esféri-
ca, densidad tipo plummer y campo de velocidad turbulento); y Arreaga et al. [Arreaga,
2010] (quien modela el nicleo preestelar L1544 como una esfera inicialmente con rotacién
rigida y perturbacion en la masa de tipo m; = m; [1 4+ 0.1 cos(2 ¢)]). En este trabajo de
tesis, se propone modelar al nicleo preestelar L1544 como una nube con simetria esférica
y rotacion rigida, tal y como lo hace Arreaga et al. [Arreaga, 2010], en lugar de utilizar
un campo de velocidades turbulento, como lo propuesto por Goodwin et al. [Goodwin,
2004a] y Attwood et al. [Attwood, 2009]. Para esto los valores en el pardmetro inicial
Qurh, propuestos por Goodwin y Attwood son asignados al parametro § del modelo aqui
propuesto, esto es equivalente a sustituir la energia inicial turbulenta (la cual se disipa
rapidamente, por lo que es necesario insertar energia a una cierta velocidad y a una cier-
ta escala k) por energia cinética rotacional. Ademds, como se describe a continuacién, el
modelo supone velocidad angular uniforme, perfil de densidad tipo Plummer y ecuacién
de estado barotrépica.
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3.2. Condiciones iniciales

En el modelo aqui propuesto se utilizan las mismas condiciones iniciales utilizadas por
Attwood et al. [Attwood, 2009] y Goodwin et al. [Goodwin, 2004a]. Goodwin se baso en el
modelo analitico propuesto por Whitworth et al. [Whitworth, 2001], quien intento ajustarse
a las propiedades observadas del nicleo preestelar L1544 dadas por Ward-Thompson et
al. [Ward-Thompson, 1994].

El modelo utiliza un perfil de densidad inicial tipo Plummer, ec.(2.1.4), con los siguientes
parametros:

po=30x10"®gem™ ~ 9.0 x 10°cm 3,

Ry = 5.0 x 10* au ~ 7.5 x 10" cm, (3.2.1)
To = 0.1 Ro.

Dichos pardmetros fijan la masa total en My = 5.4Mg ~ 1.0 x 103 g, con un tiempo de
caida libre de tg = 1.21 x 10'? s ~ 38,479 yr. El gas es inicialmente isotérmico, con una
temperatura de 7" = 10 K, de modo que la razén entre la energia térmica y la energia
gravitacional es oy = 0.3. La ecuacion de estado utilizada es la barotrdpica, ec.(2.1.3),
con un valor de densidad critica (la densidad a la cual es nicleo pasara de ser isotérmico
a adiabatico) de p, = 1.0 x 107'% g cm™2; mientras que, la densidad minima en la cual
comenzard la formacién de los centros de acrecién es p; = 1.0 x 107 g em ™2, con una
resolucién lineal de r,.. = 4au y una masa de Jeans minima de ~ 0.002M, lo que resulta
en un nimero minimo de particulas de ~ 2.5x 10°, al tomar el ntimero de vecinos para cada
particula SPH igual a 50. Cabe mencionar que con los mismos valores iniciales Goodwin et
al. [Goodwin, 2004a, Goodwin, 2004b] y Attwood et al. [Attwood, 2009], utilizan ~ 2.5x 10*
particulas, un orden de magnitud menor que el utilizado en este trabajo de tesis.
Goodwin et al. [Goodwin, 2004a, Goodwin, 2004b] y Attwood et al. [Attwood, 2009]
impusieron al campo de velocidades, el cual tomaron libre de divergencia con un espectro
de potencias tal que P,dk o k~*dk. Dicho espectro simula la ley de escalas que se ha
observado en algunas nubes moleculares [Larson, 1981, Burkert, 2000]. Tal descripcién para
el campo inicial de velocidades es denominado turbulencia [Bate, 2002a, Bate, 2002b, Bate,
2003, Goodwin, 2004a, Goodwin, 2004b]. El nivel de turbulencia considerado por Goodwin
y Attwood fue de
Etur
B,

donde Ey,p y Ey son la energia debida a la turbulencia y la energia potencial, respectiva-
mente. De lo anterior, ellos encontraron, entre otras cosas, que incrementando el nivel de
la turbulencia se incrementa el nimero de centros de acrecion o sinks formados.

=0.05, 0.10, 0.25, (3.2.2)

Ay =
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3.2. Condiciones iniciales 43

Como se menciond anteriormente, a diferencia de lo realizado por Goodwin et al. y
Attwood et al., en el modelo aqui propuesto se reemplazoé la energia inicial dada por Eiy,
por la energia cinética rotacional FEj, de forma que

Bo = B = 0.05, 0.10, 0.25. (3.2.3)
| Ey]
Estos valores de 3, fijan el momento angular especifico como 1.6 x 10?' cm? s7!, 2.2 x
102t em? s7! y 3.5 x 10%! cm? s7!, respectivamente. Dichos valores del momento angular
especifico caen en el rango de las observaciones dadas por Crapsi et al. [Crapsi, 2007] y se
ajustan a los resultados obtenidos numéricamente por Jappsen et al. [Jappsen, 2004].

Los parametros dados anteriormente pueden ser comparados con otros resultados numéri-
cos si se aplica el escalamiento descrito en la seccién 2.2, e.g., de la ec.(2.2.4) se tiene que el
momento de inercia en unidades normalizadas es Iy = 0.07, mucho menor que el momento
correspondiente a una esfera con densidad uniforme, Iy = 0.4, lo que, de la ec.(2.2.2), se
ve reflejado en el hecho de que, si se fija el valor inicial de [y, la velocidad angular 2 tiene
que ser mayor en una esfera con perfil uniforme vs. una esfera de perfil tipo Plummer.
Véase Arreaga et al. [Arreaga, 2007] quien utiliza el denominado caso estdndar de Burkert
& Bodenheimer [Burkert, 1993] con 5y ~ 0.16, lo que resulta en una velocidad angular de
Qo = 7.2 x 1071 571, mayor que cualquiera de los valores aqui utilizados, ver tabla 3.1.
En dicha tabla también se muestra los diferentes parametros utilizados en cada uno de
los modelos, asi como algunas de las propiedades obtenidas durante la evolucion tempo-
ral de cada sistema. La nomenclatura esta formada por la letra A, seguida del valor del
pardmetro inicial So(= quu), v de la letra N, seguida del nimero de particulas utilizadas
en el modelo N, dividido por 10°.

Modelo BU Q() x 10714 Np x 10° Ms,prom Ns M/MO t
[s™] (M) (%] | [ta]l[kyr]
A0.05N5 || 0.05 3.68 5.0 0.108 34 | 68.03 | 6.00/231.00
A0.10N5 || 0.10 5.21 5.0 0.079 48 | 70.17 6.00
0.069 39 | 50.00 | 3.48|133.98
A0.25N5 >0 0.064 96 | 66.05 6.00
0.040 68 | 50.00 | 3.46/133.21
A0.25N10 || 0.25 8.23 10.0 0.031 | 112 | 64.28 6.00
0.032 84 | 50.00 | 3.31|127.43
A0.25N20 20.0 0.031 | 115 | 65.73 6.00

Tabla 3.1: Nombre del modelo, cociente inicial de la energia cinética rotacional y la energia potencial
Bo, velocidad angular inicial {1y, nimero de particulas utilizadas en la simulacién IV, masa
promedio de los centros de acrecién formados Mg prom, Nimero de centros de acrecién o sinks
formados Vg, porcentaje de masa total acretada Mg, y tiempo t al que corresponde cada
propiedad.
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Figura 3.1: Evoluciéon de los perfiles de densidad para el modelo A0.25N5. El perfil inicial (tg = 0) se
caracteriza por una regién interna plana (core); mientras que, cerca del limite exterior del
niicleo preestelar el perfil es proporcional a r—%. Al tiempo tg = 1.0, el perfil ha evolucionado
de tal forma que el core ha adoptado un perfil x r=3/2. En tg = 1.35 el perfil de densidad
del nticleo es ahora proporcional a 7~%/2. Para tg = 2 se ha ya superado el valor minimo de
densidad para la formacién de los centros de acrecién. Notese que a pesar de que el perfil de
densidad del core cambia a medida que el sistema evoluciona, las regiones mas exteriores al

nticleo permanecen con un perfil proporcional a r~4. Compérese con la Fig. 1 de [Whitworth,
2001].

3.3. Evolucién temporal

Perfil de densidad. En la Fig. 3.1 se muestra el perfil de densidad inicial propuesto para el
nicleo preestelar L1544, asi como también su evolucién temporal para Sy = 0.25 y N, =
5 x 10°, modelo A0.25N5. Como se mencioné anteriormente, ver seccién 1.2, diferentes
observaciones sugieren que los ntcleos sin estrellas, o niicleos preestelares, tienen perfiles
de densidad los cuales pueden ajustarse a perfiles tipo Plummer, caracterizados por ser
aproximadamente constantes en el centro, p(r) & pg, y disminuir rdpidamente hasta que
en las partes mas exteriores al ntcleo se sigue una ley de potencias, p(r) o r~", ver
tg = 0 en la Fig. 3.1. Conforme el modelo evoluciona, la regién central se hace cada vez
més pronunciada, acercindose asintéticamente a p(r) oc 7732 en t =~ 1.0tg ~ 39 kyr. Por
otro lado, el perfil exterior permanece practicamente sin cambios, manteniéndose cerca de

p(r) oc r=t.
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tg =1.0

0.1

tg = 3.0 tg = 4.0

Figura 3.2: Mapas de densidad para el modelo A0.25N5 en diferentes tiempos de su evoluciéon. Ver Fig.
1 de [Attwood, 2009].
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Lo anterior coincide con lo predicho por Whitworth et al. [Whitworth, 2001], ver seccion
1.2, en el sentido de que en t ~ 1.0ty el perfil de densidad tiende a r~3/2; sin embargo,
Whitworth designa a este punto como el final de la fase preestelar y el comienzo de
la fase clase 0, lo que en el presente trabajo se ve retrasado por la rotacién dada al
sistema. Continuando con la evoluciéon, la formacion de centros de acrecion o, de ahora
en adelante protoestrellas®, comenzard en el momento en el cual la densidad supere la
densidad critica pg, lo que ocurre después de t = 1.35t¢ ~ 52kyr, ver Fig. 3.4. En este punto
el perfil de densidad en la parte mas interna del nicleo preestelar es ahora proporcional
a r~%%; mientras que, el exterior se mantiene la tendencia dada por el perfil original.
Cuando el sistema ha alcanzado dos tiempos de caida libre, t = 2.0tg ~ 77 kyr, se ha ya
acretado aproximadamente un 24 % de la masa total, y se cuenta con 19 protoestrellas
formadas, las cuales se encuentran ubicadas muy cerca del centro del recién nombrado
nucleo protoestelar. De las Figuras 3.1 y 3.2 se puede observar que la region que ha
superado la densidad critica ps estd centralizada, con » < 0.01. Con el paso del tiempo,

cada vez mas regiones del sistema colapsan las cuales, en su mayoria, se encuentran por
debajo de r $ 0.1 =5 x 10% au.

3.4. Acrecion

Tasas de acrecién. Como se mencioné enteriormente, en el modelo mas simplificado las
estrellas se forman por colapso de una esfera isotérmica, la cual se encuentra inicialmente
en equilibrio cuasi-estatico oponiéndose a la gravedad por medio del gradientes de presion
térmica y magnética, o simplemente presion térmica y presion magnética. Dicho modelo
predice que las tasas de acrecién de masa protoestelar M (= dM/dt), o simplemente tasas
de acreciéon, es constante en el tiempo y que depende tnicamente de la velocidad del
sonido [Shu, 1977]. Una simple aproximacién a la tasa de acrecién puede ser dada por el
cociente de la masa local de Jeans, ec.(1.3.29), y el tiempo de caida libre ec.(1.3.32)

. 3272 3 1o
M~ M /te =/ ——= ~54= 3.4.1
1/t 360G G’ (3-4.1)

dependiendo asi inicamente de la velocidad del sonido [Schmeja, 2004]. Con ¢, = 0.2kms™!
se tiene que M = 107°Mg yr %, la cual es més alta que la tasa de acrecién de una
esfera isotérmica M = 1.0¢3/G [Shu, 1977]. Por otro lado, utilizando un modelo gravo-
turbulento, Schmeja et al. [Schmeja, 2004 obtiene tasas de acrecién que dependen del
tiempo, con picos de acrecién M., que se encuentran entre 3 y 50c2 /G lo que equivale a
(0.05 — 1.0) x 10~*M, yr~!. Lo anterior estd en acuerdo con otros modelos, en los cuales
se pueden observar rangos en las tasas de acrecién de entre 4¢2 /G y 230c2 /G [Tomisaka,

1996, Motoyama, 2003, Ogino, 1999].

L Attwood et al. denomina a los centros de acrecién como estrellas, independientemente de su masa
[Attwood, 2009]. Cabe recordar que objetos con masas menores a ~ 0.08M no pueden mantener la fusién
de hidrégeno y que la formacién de planetas esté en el orden de los 106 afios.
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Observaciones de objetos Clase 0 sugieren que sus tasas de acrecion se encuentran en un
rango que va de 1075 hasta 107*My yr~!; mientras que, para objetos Clase I se han obser-
vado valores de entre 1077 y 5 x 107*M, yr~! [Narayanan, 1998, Ceccarelli, 2000, Francesco,
2001, Beuther, 2002, Brown, 1999, Boogert, 2002, Young, 2003]. Observaciones llevadas a
cabo por Bontemps et al. [Bontemps, 1996] estiman que la tasa de acrecion decrece de
~ 107°Mg, yr 1, para las protoestrellas Clase 0 mas jévenes, a ~ 107"My yr~!, para los
objetos Clase I mas evolucionados.

Modelo analitico. Como ya se habia mencionado, Whitworth et al. [Whitworth, 2001] pro-
ponen un modelo analitico para las condiciones iniciales de un ntcleo preestelar que se
encuentra colapsando en alguna region aislada de formacién estelar. El modelo es no-
magnético y estd basado en el perfil de densidad tipo Plummer, con pardmetros iniciales
elejidos de tal forma que intentan modelar las propiedades observadas en el nticleo preeste-
lar L1544, ver la seccion 1.2. De este modo, Whitworth analiz6 la evolucion del modelo,
bajo la suposicién de que la presion en el interior de la esfera es despreciable, y que, por lo
tanto, el colapso inicia en ¢ = 0. Ahora, él plantea que, dado el perfil de densidad inicial
p(r) = p(r,t = 0) se puede obtener el perfil de masa inicial como

r'=r

M(r,t=0) = / p(r',t = 0)dnrdr’, (3.4.2)
r’'=0

la cual puede ser invertida para obtener r(M,t = 0), de modo que, el tiempo de caida

libre este dado por

m 7‘3 1/2
ta(M) = 5 (;ﬁp) , (3.4.3)

en donde se ha hecho la suposicién de que p = M/(4wr(M,0)>3/3), la cual representa la
densidad promedio dentro del radio r = r(M,0). De modo que, para cada instante la tasa
de acrecion correspondiente estard dada por

dM  6AGM2p(M, 0)t(M)

M(M) = == = m(3M — 43 (M, 0)p(M, 0))’

(3.4.4)

mientras que, la masa acretada como funcién del tiempo se puede obtener por integraciéon

M(t) = /Mdt, (3.4.5)
en donde, los limites de integracion seran evaluados desde el momento que inicia la acre-
cién, hasta el momento en el que toda la masa haya sido acretada. La solucién de las

ecuaciones (3.4.4) y (3.4.5), bajo las condiciones iniciales dadas en la seccién 3.2 y Sy = 0,
se muestran en la Fig. 3.3.
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Figura 3.3: Evolucién temporal de (a), arriba, fraccién de la masa total acretada M (t)/My (b), abajo,
la tasa de acrecién M = dM/dt, dadas por la solucién de las ecuaciones (3.4.4) y (3.4.5),
bajo las condiciones iniciales dadas en la seccién 3.2 pero sin rotacion (8 = 0), las cuales
intentan reproducir las observaciones realizadas en el niicleo preestelar L1544. Las lineas
verticales marcan el punto en el cual se alcanza el méximo de la tasa de acrecién ~ 5 x 10%yr
y el momento en el cual el sistema ha acretado un 50 % de su masa total ~ 11 x 10%*yr,
momento en el cual el sistema pasa de la fase Clase 0 a la fase Clase I. La linea punteada
en (b) muestra la tendencia a ley de potencias al que tiende la tasa de acreciéon al continuar
evolucionando. Ver Fig. 3 de [Whitworth, 2001]

En la Fig. 3.3, el punto ¢ = 0 marca el inicio del colapso del nticleo preestelar, la cual se
extiende hasta el momento en el que la acrecién comienza, t ~ tg = 3.85 x 10* yr, momento
en el cual M(t)/M, # 0. Lo anterior encaja bien en las observaciones realizadas por Lee
et al. [Lee, 1994], de las cuales se puede concluir que la fase de contraccién preestelar es
de ~ (3 —10) x 10* yr.

Inmediatamente después de la fase de contraccion un punto central de masa se for-
ma y la tasa de acrecion aumenta rapidamente hasta llegar a un punto maximo Mooy &
6 x 107> Mgyr—! en t &~ 5 x 10* yr con un porcentaje de masa acretada de ~ 10 %. André
et al. [Andre, 1993] definen el limite entre la fase Clase 0 y la fase Clase I como el punto
en el cual el centro de acrecién ha alcanzado el 50 % de la masa final que tendra al llegar
a la secuencia principal. Para nuestro modelo, este limite se alcanza en t ~ 11 x 10* yr,
por lo que el tiempo de vida de la fase de contraccién es de ~ 7 x 10* yr, lo cual estd en
acuerdo con los tiempo de vida observados, ver Fig. 1.1.
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Modelo numérico. En la Fig. 3.4 se muestran los resultados correspondientes a la evolucion
temporal del modelo descrito en la seccion 3.2 con los parametros dados en la tabla 3.1
(lineas grises sélidas). También se muestra la solucién de la evolucién temporal de la masa
total acretada y de la tasa de acrecion descritas en la Fig. 3.3, pero desplazadas hasta
t =5 x 10* yr (lineas negras punteadas).
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Figura 3.4: Evolucion temporal de la fraccién de masa acretada M (t)/My (columna de la izquierda) y
la tasa de acrecion M = dM/dt (columna de la derecha) para los modelos de la tabla 3.1
(de arriba hacia abajo). Las lineas punteadas negras muestran la solucién analitica dada por
las ecuaciones (3.4.4) y (3.4.5). La linea sélida negra corresponde al ajuste realizado a la
la evolucion temporal de la tasa de acrecién y es de la forma M x t", con n ~ 2. Con la
finalidad de comparar los resultados, en todos los casos la solucién analitica de M (t) y de
M fue desplazada hasta t = 5 x 10% yr. Comparece con la Fig. 4 de [Goodwin, 2004a]

La diferencia entre el inicio de la acrecién dada por la solucién analitica y la que se
tiene en las simulaciones se debe a que la solucién analitica desprecia los efectos de la
rotacién, campo magnético y/o turbulencia, por lo que el soporte en contra de la gravedad
es unicamente dado por la presion del gas interior a la esfera. En la Fig. 3.3 se muestra
el ajuste realizado a la evolucién temporal de la tasa de acrecién para t > 5 x 10% yr,
dicho ajuste muestra que M tiende a una ley de potencias para valores grandes de ¢ en la
evolucién. Este mismo ajuste es muestra en la Fig. 3.4 (lineas negras solidas).
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De la tabla 3.1 se puede ver que la masa total acretada M /M, es muy similar en todos
los casos, siendo en promedio ~ 67 %; el cual esta apenas por debajo de lo predicho por la
solucién analitica ~ 70 %. De igual forma, en dicha tabla se puede ver que, en promedio,
la cantidad de masa acretada alcanza un 50 % en, aproximadamente, 3.5 tiempos de caida
libre, o lo que es lo mismo, en ~ 13 x 10* yr, de modo que, la fase Clase 0 tiene una
duracién de ~ 8 x 10% yr, ya que el final del colapso de la nube proto-estelar se da a
los ~ 5 x 10* yr. Todo lo anterior entra en los rangos, tanto de observaciones como de
modelos numéricos, tal y como fue comentado anteriormente. Sin embargo, hay una gran
diferencia entre lo realizado por Whitworth et al. [Whitworth, 2001] y lo que se estudia en
este trabajo de tesis. Dicha diferencia se encuentra en el hecho de que el modelo analitico
de Whitworth no se considera el fenémeno de fragmentacion que ocurre dentro del niicleo
preestelar, lo cual es presentado aqui mediante la formacion de centros de acrecién, los
cuales, como se mencion6 anteriormente, seran denominados protoestrellas. Esta diferencia
es fundamental, ya que nuestro modelo, con rotaciéon y ecuacion de estado barotropico,
ademas de formacion de centros de acrecién, encaja bien con los resultados encontrados
por Whitworth en su modelo analitico.

3.4.1. Protoestrellas

Nimero de protoestrellas. El niimero de protoestrellas formados en las simulaciones estéa
relacionado con la cantidad de energia cinética inicial; de la tabla 3.1 se puede obser-
var dicho incremento. En t = 6tg ~ 24 x 10* yr se tienen 34, 48 y 56 protoestrellas para
A0.05N5.0, A0.01N5.0 y A0.25N5.0, respectivamente. Lo anterior puede estar relacionado
con el momento angular ya que, si materia con bajo momento angular es acretado, el disco
de acreciéon es estable y mucha de la materia finalizara en el centro de acrecion. En este
caso, el disco de acrecion simplemente actiia como un amortiguador que suaviza los picos
de acrecién. Sin embargo, esto no detiene el crecimiento de la masa dentro del radio de
acrecion. Por otro lado, si la materia que cae tiene un momento angular grande, entonces
la masa que cae dentro del radio de acrecién probablemente permanezca mas tiempo en
el disco, lo que puede favorecer el rapido crecimiento del disco, favorecer la inestabilidad
gravitacional y con el tiempo fragmentar. De lo anterior, es claro que al aumentar la mag-
nitud de la energia cinética, i.e., al incrementar el valor inicial del parametro (3, el niimero
de protoestrellas aumenta, resultado que esta en completo acuerdo con lo obtenido por
Goodwin et al. [Goodwin, 2004a] y Attwood et al. [Attwood, 2009] quienes encuentran
que el namero de protoestrellas se incrementa al aumentar el nivel de energia turbulenta
inicial a4,1,. De modo que, ya que los parametros elegidos para las simulaciones aqui pre-
sentadas fueron elegidos de manera que el soporte dado originalmente por la turbulencia,
fuera reemplazado por la energia rotacional. Entonces, se puede concluir que, al menos
para este rango de parametros, la energia cinética rotacional tiene efectos similares a la
energia turbulenta, en lo que a cantidad de protoestrellas formadas se refiere.

20



3.4. Acrecién 51

Masa de las protoestrellas. En la Fig. 3.5 se muestra la evolucién temporal de la masa

individual My para cada conjunto de protoestrellas formadas en cada uno de los modelos
de la tabla 3.1.

T T T T T T L T
r Bp=0.10,N=1x10" —
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IOglO(Ms)[Mo]

t [10% yr]

Figura 3.5: Evolucién temporal de la masa acretada Mg para cada conjunto de protoestrellas que se
forman en cada uno de los modelos de la tabla 3.1. Los puntos en forma de cruz muestran el
momento en el cual se forma cada una de las protoestrellas. La primera linea horizontal (linea
punteada gris) corresponde al valor promedio de la masa alcanzada por las protoestrellas.
La linea horizontal punteada negra corresponde a la masa en la cual se forman las enanas
marrones.

Como se puede ver de la Fig. 3.5, las primeras protoestrellas en formarse seran las
mas masivas, no solo por que tienen mas tiempo de estar acretando materia sino también,
porque son las mas masivas al nacer, véase también la Fig. 3.6. Al continuar evolucionando
el sistema y crearse nuevas protoestrellas, éstas son cada vez menos masivas que sus
predecesores y, en su mayoria, con cada vez menos eficiencia en la acrecion, i.e., cada vez
acretan menos masa, hasta el punto en el que algunas de ellas permanecen practicamente
con la misma masa con la que nacieron. Esto estd representando en la grafica por las lineas
horizontales que se forman al final de la evolucién (lineas sdlidas grises).
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Figura 3.6: Masa final para cada protoestrella en funcién del momento de su formacion.

Ahora, de la tabla 3.1 se puede ver que el nimero de protoestrellas aumenta con el
parametro inicial [y y, que también aumenta al incrementarse el nimero de particulas
utilizadas para discretizar el sistema /V,. Independientemente de cual sea la razén por la
cual se incrementa el nimero de protoestrellas, al aumentar este nimero y al tener en
casi todos los sistemas un porcentaje de masa acretada practicamente igual, entonces, se
tiene como resultado que la masa promedio de las protoestrellas formadas M, (linea gris
punteada horizontal) disminuye al aumentar el niimero de centros de acrecién. Lo anterior
puede verse claramente en la Fig. 3.5, al incrementarse el nimero de protoestrellas (1) las
lineas que siguen su evolucién temporal se hacen mas densas, (2) el conjunto completo de
lineas de evoluciéon se acerca cada vez mas a la linea que marca el nacimiento de enanas
marrones ~ 0.08M, (lineas negras punteadas).

Tasa de acrecién. De manera andloga a como se discutié la masa acretada M (t) y la tasa
de acrecién M "global'del sistema, ver seccién 3.4, se muestra ahora la evolucién temporal
de la masa acretada M(t) y la tasa de acrecién M, correspondiente a las protoestrellas
formadas en cada modelo, ver Figs. 3.7 y 3.8. En la Fig. 3.7 se muestra un analogo de la
Fig. 3.3, para la primera protoestrella formada en el modelo A0.25N10. Como se puede
ver en la Fig. 3.7(b), la tasa de acrecion al principio de la evolucion esta por arriba del
limite inferior M = 5 x 10~%Mg yr~! dado por [André, 2000], mientras que, cerca del final
de la evolucién la tasa de acrecién se encuentra muy cerca de M = 10""Mg yr~!.
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En ambos casos, este objeto protoestelar se encuentra dentro de los limites establecidos
para la tasa de acrecion para los objetos en fase Clase 0 y en fase Clase I, ver secciéon 3.4.
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Figura 3.7: Evolucién temporal de (a), arriba, la masa acretada My (b), abajo, la tasa de acrecién
M, = dM, /dt para la primera proto-estrella que se forma en el modelo A0.25N10. La linea
gris solida en (b) muestra el ajuste de la funcién tipo M, x t", con n ~ 2, a la tasa de
acrecion. Las lineas punteadas grises muestran el rango observado en el cual se encuentra el
punto maximo de la tasa de acrecién Ms,mw.

Por otro lado, como se mencioné anteriormente, la tasa de acrecion se acerca a una ley
de potencias al final de la evolucién, esto se puede observar tanto en la tasa de acreciéon
"global", Figs. 3.3 y 3.4 , asi como también en la tasa de acrecién individual de las pro-
toestrellas, Figs. 3.7 y 3.8. Lo anterior estd en acuerdo con Henriksen et al. [Henriksen,
1997], quien describe la tasa de acrecién por medio de una ecuacion que tiende asintética-
mente a una ley de potencias para valores grandes de su pardametro 7 = (t —to)/tg, donde
to = —tg y 7 = 1 marca el inicio de la fase de acrecién, ver Fig. 3 y ec.(11) de [Henriksen,
1997]. Sin embargo, lo anterior difiere de lo mostrado por Schmeja et al. [Schmeja, 2004],
quienes proponen que los procesos de acrecion para sus modelos preestelares pueden ser
ajustados por medio de la funcion empirica

log(M) = log(Mo) ;te_t/T,

siendo log(Mo) y 7 los parametros de ajuste de la funcion.
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De igual forma, Bontemps et al. [Bontemps, 1996] proponen una dependencia exponen-
cial de la tasa de acrecion con el tiempo

0
M _ Menv e—t/T
T

Y

donde M?  es la masa inicial de la nube y 7 &~ 9x 10*yr. En todos los casos, estas funciénes
se caracterizan por caer rapidamente al final de la evolucion, lo que se ve reflejado en que
la masa final de las protoestrellas tienda a un 'limite". Esto se puede ver claramente
en las Figs. 3.5 y 3.7 las cuales muestran curvas horizontales al final de la evoluvién de
cada protoestrella. Con base en lo anterior, se puede suponer que, al tiempo ¢t = 6tg ~
24.5 x 10* yr y con cerca de un 70 % de la masa total acretada, las protoestrellas han
llegado a su masa final, o al menos estan muy cerca de ella. Segiin el modelo analitico,
para que las proto-estrellas acreten el 100 % de la materia disponible, 5.4M), se debe de
seguir la evolucién del sistema hasta cerca de 85 x 10* yr, o lo que es lo mismo, por més
de Qotﬂ
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Figura 3.8: Tasa de acrecién My = dM, /dt como funcién del tiempo ¢ (columna de la izquierda) y como
funcién del pardmetro m = (Mg — M;) /(Mg — M;) (columna de la derecha), para la primera
proto-estrella que se forma correspondientes a cada modelo de la tabla 3.1 (de arriba hacia
abajo). Compdrese con la Fig. 1 de Schmeja [Schmeja, 2004].
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Por ultimo, en la Fig. 3.8 se muestra la tasa de acrecién como funciéon del tiempo,
andloga a la Fig. 3.7, y como funcién del pardmetro m = (Mg — M,;)/(M; — M), para
la primera protoestrella que se forma en los modelos de la tabla 3.1, donde M; y M;
representan la masa inicial y final de cada protoestrella, respectivamente. Como se discutio
anteriormente, se considera que la masa alcanzada por cada protoestrella es la masa final
M; con la cual la protoestrella se convertirda en estrella y que, con el tiempo, entrara a
la secuencia principal, esto bajo la condicién de que My > 0.08M. Asi, de la Fig. 3.8 se
puede ver que, en todos los casos, las protoestrellas se comportan de manera similar a lo
discutido para el caso de la Fig. 3.7. También se puede observar que, la tasa de acreciéon
permanece dentro de los limites dados por las observaciones de André et al. [André, 2000]
de entre 5x 107% y 1 x 107* My yr~! (lineas punteadas grises), hasta poco més de m = 0.5,
o My/M; ~ 50 %, lo que corresponde a la fase Clase 0, ver Fig. 3.9. Tiempo después, la
tasa de acrecion cae rapidamente al acercarse el final de la evolucién, m ~ 1, llegando a
valores por debajo de My = 1.0 x 1077 Mg yr—.
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Tiempos de vida de la fase Clase 0. La Fig. 3.9 muestra los tiempos de vida de la fase Clase
0 en funciéon de su masa final M; para cada uno de los modelos de la tabla 3.1. Las lineas
horizontales (lineas punteadas grises) muestran el rango de valores de los tiempos de vida
de la fase Clase 0 [André, 2000]. De la tabla 3.1 y de la Fig. 3.9 es claro que la masa de
las protoestrellas disminuye conforme el parametro 3y se incrementa (los puntos dentro de
cada figura se mueven hacia la izquierda). También se puede observar que los tiempos de
vida de la fase Clase 0 se ven sobre estimados; sin embargo, al incrementarse el valor de
Bo los tiempos de vida se acerca cada vez mas al rango de valores dado por André et al..
Esto mismo ocurre para los modelos presentados por Schmeja et al. [Schmeja, 2004], ver
su Tabla 1 y su Fig. 5, siendo su modelo més exitoso el M10k2, el cual se asemeja mucho
al modelo A0.25Nn (n = 5,10,20) con la diferencia de que sus puntos se encuentran, en
su mayoria, entre —1 < log,o(M;/Mg) < 0, esto se debe a que en su modelo turbulento,
Schmeja utiliza una masa total de 120M, un orden de magnitud mas grande que el
utilizado en este trabajo de tesis.
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Figura 3.9: Duracién de la fase Clase 0 en funcién de la masa final My para las protoestrellas correspon-
dientes a los modelos de la tabla 3.1. Las lineas punteadas horizontales confinan el rango de
este pardmetro acorde a observaciones [André, 2000].
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Maximos de las tasas de acrecion. La Fig. 3.10 muestra el punto maximo de la tasa de
acrecion Z\'/[S,max en funcién de la masa final M; para las protoestrellas correspondientes a
los modelos de la tabla 3.1. Como en el caso de la Fig. 3.9, el comportamiento mostrado
en la Fig. 3.10 es semejante al encontrado por Schmeja et al. [Schmeja, 2004] en su Fig. 5.
Al comparar ambas figuras, es claro que la tendencia es muy similar, la tasa de acrecion
se relaciona con la masa final de cada protoestrella mediante una ley de potencias. Los
rangos son diferentes, pero las tendencias son analogas. Esto a pesar de la diferencia, no
slo en la masa inicial, sino en las condiciones iniciales dadas. Este mismo autor tambien
utiliza una perfil Gaussiano como condicion inicial. De todo lo anterior se puede suponer
que esta tendencia, asi como otras més presentadas a lo largo de este trabajo de tesis,
son independientes de la escala utilizada, asi como también, de las condiciones iniciales
utilizadas, esto es, las tendencias son independientes de si se utilizan condiciones iniciales
turbulentas o no.
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Figura 3.10: Méximo de la tasa de acrecién Ms,max en funcién de la masa final M; para las protoestrellas
correspondientes a los modelos de la tabla 3.1. La linea punteada gris muestra la tendencia
de ley de potencias de los datos mostrados.
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Efecto del nimero de particulas. De la tabla 3.1 y de la tabla 3.2, se puede observar que
el nimero de protoestrellas que se forma se incrementa cuando (1) el pardmetro 5y crece,
(2) cuando se incrementa el nimero de particulas totales N, utilizadas para discretizar el
sistema, Fig. 3.11, y (3) cuando se incrementa la densidad critica py,, Fig. 3.12. Resultados

modelo Ny x 10° | po/po X 107 | My prom | Ns | M/Mo
[Me] [%]

A0.25N2.5 2.5 1.0 0.496 38 64.35
A0.25N7.5 7.5 0.1 0.392 8 58.20
0.5 0.069 52 67.29

1.0 0.047 72 63.79

5.0 0.021 | 169 | 65.64

10.0 0.017 | 190 | 63.14

Tabla 3.2: Nombre del modelo, nimero de particulas utilizadas en la simulacién N, densidad critica
barotrépica pp,, masa promedio de los centros de acrecién formados Ms prom, nimero de centros
de acrecion formados Ny y porcentaje de masa acretada al final de la simulacién M /M.
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Figura 3.11: Masa acretada promedio Ms prom de las protoestrellas, para el modelo A0.25Nxz x(=
2.5,5,10,20) como funcién del nimero de particulas N, utilizadas en la simulacién.
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similares fueron encontrados por Jappsen et al. [Jappsen, 2004]. En dicho caso se utilizaron
modelos en los cuales se dejo fijo el nivel de turbulencia y se vari6 tanto la densidad critica
pb, como el numero de particulas NV, ver su tabla 1. Por ejemplo, para el modelo Rzk2,
con ~ 2x 10° particulas, en donde z(= 5, 6, 7 y 8) representa una de las densidad utilizadas
(4.3x10%cm™3 < ny, < 4.3x 107em™?), se tienen 22, 64, 122 y 194 protoestrellas formadas,
respectivamente. Por otro lado, incrementando el nimero de particulas en el modelo R7k2
se forman 122,131 y 143 protoestrellas, utilizando ~ 2 x 10°, ~ 1.0 x 10 y ~ 2.0 x 10°
particulas, respectivamente.

Ahora, Jappsen no da una explicacion del por qué el nimero de protoestrellas se in-
crementa al aumentar el niimero de particulas, mismo resultado encontrado por otros
autores [Klessen, 2001, Klessen, 2003, Jappsen, 2005].

Efectos de la ecuacién de estado. Como se habia mencionado en la seccién 2.4, la masa
de Jeans depende en todo momento de la densidad y de la velocidad del sonido. Si la
ecuacion de estado utilizada es la barotrépica, entonces la masa de Jeans tiene un minimo
(Mjy o py, Y *¢3) que depende de (1) la velocidad del sonido inicial, la que a su vez depende
del valor del pardmetro inicial ag, ver ec.(2.2.1), y (2) de la densidad py, en la cual el
sistema cambia de isotérmico a adiabatico. Ahora, si la velocidad del sonido se mantiene
constante, entonces

MJ X pl:l/27

lo que muestra que al crecer la densidad critica, la masa de Jeans se hace més pequena,
ocacionando un incremento en el nimero de regiones que podrian colapsar. Esto lleva a
tener un nimero mas grande de protoestrellas formadas, pero con masas cada vez mas
pequenas, lo que disminuye la masa promedio M; om de las protoestrellas formadas.
Lo anterior queda claramente mostrado en la Fig. 3.12, en la cual se muestra la masa
promedio en funcién de la densidad critica barotropica para diferentes instantes de tiempo
en la simulacién. La linea, de pendiente —1/2, muestra la relacién de ley de potencias
entre M pom ¥ pp- Esta misma tendencia fue encontrada por Jappsen et al. [Jappsen,
2004] quien, utilizando dos ecuaciones politrépicas con exponentes v = 0.7 y 1.1, hall6 que

M o pg ™%,
donde My, es la masa caracteristica y p. es equivalente a py,, ver ec.(13) de [Jappsen, 2004];
sin embargo, sus resultados muestran que el exponente —0.95 difiere de la tendencia general
dada por sus propias simulaciones, las cuales dan como resultado un exponente de modulo
mas pequenio, —0.5, el cual estd en completo acuerdo con lo encontrado en este trabajo de
tesis.

Ahora, incrementar el nimero de particulas N, que discretizan el sistema puede tener
un efecto similar al de incrementar la densidad critica en la ec.(2.1.3). De la ec.(2.4.1) se
puede observar que al incrementar el nimero de particulas N, la masa m; de cada una de
ellas puede ser cada vez menor, disminuyendo también la masa promedio del conjunto de
particulas, lo que permite que mas regiones del sistema puedan colapsar, ya que la masa
de Jeans puede ser mas pequena.
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Figura 3.12: Masa acretada promedio de las proto-estrellas M prom por cada modelo de la tabla 3.2 como
funcién del ntimero de la densidad barotrépica py/po utilizada en la simulacién, donde py
es la densidad inicial del modelo.

Lo anterior esta en acuerdo con la tendencia mostrada en la Fig. 3.11. Dicha figura muestra
que existe una relacion lineal con pendiente ~ —0.5 , entre logig Ms prom ¥ logio N, (ley
de potencias), lo que indica que

N, oc M2

s,prom*

Todo esto implica que la masa de Jeans es la que controla el nimero de protoestrellas
que se formaran en un sistema. Lo cual puede llevarse a cabo, ya sea incrementando el
numero de particulas totales que discretizan el sistema o disminuyendo la densidad a la
cual el sistema cambia de isotérmico a adiabatico. En ambos casos, el resultado es similar,
la masa promedio de las protoestrellas formadas disminuye al incrementarse el nimero de
protoestrellas formadas, esto debido a que la masa de Jeans se hace cada vez mds pequena.
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3.5. Discusion

Recapitulando, en este trabajo de tesis se propone simular un ntcleo preestelar co-
mo una nube con simetria esférica, ecuacién de estado barotrépica (ec.(2.1.3)), perfil de
densidad tipo Plummer (ec.(2.1.4)) y pardmetros iniciales que intentan ajustarse a obser-
vaciones del nicleo L1544 (ver seccién 3.2). Sin embargo, a diferencia de trabajos previos
[Attwood, 2009; Goodwin, 2004a,b], los cuales utilizan condiciones iniciales turbulentas,
en este trabajo de tesis se supone un campo de velocidades inicial con rotacién rigida (ver
seccién 2.1). Esta misma aproximacién es frecuentemente utilizada por otros autores, e.g.,
[Bate, 2011; Arreaga, 2010]. Cabe resaltar que, a pesar de la sencillez del modelo, este
reproduce resultados observacionales y numéricos (ver secciones 1.2, 3.3 y 3.4).

En lo referente a lo numérico, se encontraron resultados similares a los reportados por
Schmeja et al. [Schmeja, 2004] y Jappsen et al. [Jappsen, 2005]. Los modelos utilizados
por estos autores fueron llevados a cabo en unidades normalizadas, los cuales, escalados
a unidades fisicas, equivale a tener una nube molecular con una densidad uniformemente
distribuida de ~ 10° cm™ y en donde se supone tener condiciones de frontera periédicas.
A diferencia de Schmeja, quien utiliza una ecuacién de estado isotérmica (P  p), Jappsen
utiliza una ecuacién de estado politrépica (P o p7), con un exponente politrépico v que
cambia al alcanzar una cierta densidad critica p.. Como resultado de lo anterior, Jappsen
encuentra una relacién de ley de potencias, M,,.q o< p., entre la masa promedio M,,eq
alcanzada por sus centros de acrecién y la densidad critica utilizada en cada modelo p.,
con r entre -0.4 y -0.6. Este mismo autor encuentra que el nimero de centros de acrecién
se incrementa al aumentar el niimero de particulas utilizadas para discretizar el sistema.

En las figuras 3.11 y 3.12 se puede observar que existe una relacién entre la masa
promedio de los centros de acrecién Mj p,om y €]l nimero de particulas N, asi como también
entre M prom v la densidad critica barotrépica p,. En ambos casos existe una ley de
potencias con pendiente —1/2, la cual puede estar relacionada con el valor minimo de la
masa de Jeans (M i, pb_l/ 2), ver seccion 2.4. Cabe resaltar que este comportamiento
de la masa de Jeans se debe a que la velocidad del sonido depende de la densidad en el caso
barotrépico. Siendo este también el caso de Schmeja et al. [Schmeja, 2004] quien, como ya
se menciond, utilizé una ecuacién de estado politrépica con dos exponentes diferentes.

El ntimero de centros de acreciéon formados también estd relacionado con la energia
cinética dada inicialmente al sistema, i.e., el pardmetro inicial 5y (ver secciéon 2.1), el
cual relaciona la energia cinética rotacional y la energia potencial. Cabe resaltar que este
parametro esta directamente relacionado con la manera en la que la materia se distribuye
dentro del sistema (ver seccién 2.2), por lo que se espera que todos los sistemas con
los mismos valores de los pardmetros normalizados dados por las ecuaciones (2.2.3-5) se
comporten de manera similar. Ahora, de la tabla 3.1 se puede observar que al incrementar
el valor del parametro 3y el nimero de centros de acrecion N, aumenta, siendo cada vez
menos masivos, i.e, la masa promedio Mj ,,on, disminuye. Como se menciona en la seccién
1.2, el momento angular total puede convertirse en momento angular local (momento
angular orbital) a través de la fragmentacién del sistema. Lo anterior indica que a mayor
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momento angular total, i.e, valores mas grandes de 3y, mayor sera la tendencia del sistema
a fragmentar, esto es confirmado por Schmeja et al. [Schmeja, 2004] quien encuentra que
la fragmentacion se favorece para valores de §y mayores que 0.01. En este mismo trabajo,
Jappsen concluye que, desde el punto de vista estadistico, la evoluciéon del momento angular
de nucleos preestelares puede ser descrito mediante la contraccién de esferas con densidad
inicial uniforme, rotacién rigida y velocidad angular constante. Lo anterior se debe a que la
energia inicialmente turbulenta se puede convertir en energia rotacional si las velocidades
del campo turbulento no son demasiado altas, ver su tabla 1.

Por 1ltimo, a lo largo de este trabajo de tesis se han encontrado tres parametros que
afectan el nimero de centros de acreciéon que se forman dentro del sistema modelado: (1)
el nimero de particulas que discretizan el sistema, (2) la densidad critica barotrépica,
y (3) la energia cinética rotacional inicial. La primera de ellas es un factor totalmente
numeérico que estd relacionada con la resolucion utilizada en la simulacién. La tercera
esta relacionada con que el momento angular total favorece la fragmentacion dentro del
sistema. La segunda entra en lo numérico, ya que se relaciona directamente con la masa
de Jeans, y también dentro de lo fisico, al afectar el momento en el cual el sistema pasa
de ser isotérmico a adiabético.
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CAPITULO

Conclusiones

En este trabajo de tesis se propone un modelo numérico para un nicleo preestelar que se
encuentra en la fase inicial del colapso. Dicho modelo estd basado en resultados observa-
ciones, principalmente del ntcleo L1544, y en modelos analiticos y numéricos del mismo
prepuestos por Ward-Thompson et al. [Ward-Thompson, 1999], Goodwin et al. [Goodwin,
2004a], Attwood et al. [Attwood, 2009] y Arreaga et al. [Arreaga, 2010] . A diferencia de
los modelos propuestos por otros autores, e.g., Klessen et al. [Klessen, 2000], Goodwin et
al. [Goodwin, 2004a], Jappsen et al. [Jappsen, 2004], y Attwood et al. [Attwood, 2009],
en este trabajo de tesis, se propone un modelo numérico para un ntcleo preestelar con
rotacion rigida, en lugar de utilizar turbulencia.

Los resultados encontrados muestran que:

» Este modelo reproduce el perfil de densidad predicho por Whitworth et al. [Whit-
worth, 2001], p(r) oc 7=3/2 en t ~ 38.5 kyr.

» FEl final del colapso de la nube preestelar ocurre alrededor de los 5 x 10* yr, lo cual se
ajusta a las observaciones realizadas por Lee et al. [Lee, 1994], quien concluye que
la fase de contraccién preestelar ocurre en ~ (3 — 10) x 10* yr.

» El tiempo de vida de la fase Clase 0, ~ 6 x 10 yr, est4 en completo acuerdo con
los resultados encontrados con el modelo analitico de Whitworth et al. [Whitworth,
2001].

= Al aumentar la magnitud de la energia cinética rotacional, i.e., al incrementar el
valor inicial del parametro [, el nimero de protoestrellas aumenta, resultado que
estd en completo acuerdo con lo obtenido por Goodwin et al. [Goodwin, 2004a] y
Attwood et al. [Attwood, 2009], quienes encuentran que el nimero de protoestrellas
se incrementa al aumentar el nivel de energia turbulenta inicial cvy,p.-
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Conclusiones

Las razones de cambio, o tasas de acrecion, encontradas numéricamente en la fase
Clase 0 (M > 5 x 107°Mg yr!) y en la fase Clase I (M ~ 1 x 107"My, yr!) caen
en el rango de valores observados [Ceccarelli, 2000, Brown, 1999, Young, 2003].

La tasa de acrecién se relaciona con la masa final de cada protoestrella mediante
una ley de potencias. Este mismo comportamiento fue encontrado por Schmeja et
al. [Schmeja, 2004], esto a pesar de la diferencia no sélo en la masa inicial, sino
también en las condiciones iniciales dadas. De lo anterior se puede suponer que esta
tendencia, asi como otras mas presentadas a lo largo de este trabajo de tesis, son
independientes de la escala utilizada, asi como también, de las condiciones iniciales.

El nimero de protoestrellas que se forman se incrementa cuando (1) el parametro [y
crece, (2) cuando se incrementa el nimero de particulas totales N, utilizadas para
discretizar el sistema y (3) cuando se incrementa la densidad critica py,. Resultados
similares fueron encontrados por Jappsen et al. [Jappsen, 2004].

Se encuentra la misma relacién entre la masa promedio de los centros de acrecion
y la densidad critica barotrépica reportada por Jappsen et al. [Jappsen, 2004], una
ley de potencias entre M, prom ¥ pb; sin embargo, el calculo analitico realizado por
Jappsen et al. arrojaron como resultado que el exponente es —0.95, lo cual difiere de
la tendencia general dada por sus propias simulaciones, las cuales dan como resultado
un exponente mas pequeno —0.5, el cual esta en completo acuerdo con lo encontrado
en este trabajo de tesis.
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APENDICE

Dinamica de fluidos

La fisica de cualquier fluido es gobernada por tres principios fundamentales: (1) conser-
vacién de la masa; (2) segunda ley de Newton; y (3) conservacion de la Energia. Estos
principios fundamentales pueden ser expresados en términos de ecuaciones matemaéticas,
las cuales, en su forma mas general, son ecuaciones diferenciales parciales.

Considérese un elemento de fluido infinitesimal dentro de un flujo. Dicho elemento es
suficientemente grande como para contener un gran numero de moléculas, de manera que
pueda ser visto como un medio continuo. Si tal elemento esta fijo en el espacio, entonces
el fluido se movera a través de él. Alternativamente, el elemento puede moverse dentro
del fluido a lo largo de una linea de corriente, con un velocidad V igual a la velocidad del
fluido en cada punto. Esta aproximacién da directamente las ecuaciones fundamentales en
forma de ecuaciones diferenciales parciales. Las ecuaciones obtenidas cuando el elemento
de fluido esta fijo en el espacio de dice que son la forma conservativa de las ecuaciones
fundamentales, mientras que, al considerar el fluido en movimiento se obtiene la forma
no-conservativa de las ecuaciones.

Ecuacién de continuidad. La ecuaciéon de continuidad se basa en el principio fisico de la
conservacion de la masa. Considérese un elemento de fluido en movimiento, la masa de tal
elemento esta fijo y esta dada por dém. Dado que la masa se conserva, se puede establecer
que la velocidad de cambio de la masa del elemento de fluido es cero al moverse a través
del fluido, de modo que
D(ém D(poT

(om) _ Dipdr) A

Dt Dt
donde p y 7 representa la densidad y el volumen del elemento de fluido de masa dm,
respectivamente. Asi, de la ec. (A.1), se tiene que

D) [1 D7)
D Lsfpt ]:O' (A2
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El termino entre corchetes en la ec. (A.2) es equivalente a V - V. Fisicamente representa
la velocidad de cambio del volumen de un elemento de fluido en movimiento, por unidad
de volumen. De lo anterior, la ecuacion de continuidad es su forma no-conservativa esta

dada por
D(p)
+pV -V =0. A3
Di (A.3)
Otra método para obtener la ecuaciéon de continuidad es utilizando un volumen de
control fijo en el espacio; de esta manera, se encuentra la ecuaciéon de continuidad en su
forma conservativa

Op
E*V (pV) = 0. (A.4)

Las ecuaciones (A.3) y (A.4) estan relacionadas por medio de la derivada sustancial

(substantial derivative)

D )
5= VY (A.5)

Fisicamente D/Dt representa la razon de cambio seguida por un elemento de fluido en
movimiento; 0/t representa la razén de cambio en un punto fijo; y V - V, la derivada
convectiva, representa la razon de cambio de un elemento de fluido en movimiento debido
al cambio espacial de las propiedades del flujo. Asi, sustituyendo (A.5) en (A.3) y la iden-
tidad V- (pV) = pV-V +V -Vp, se obtiene (A.4), lo que relaciona las formas conservativa
y no-conservativa de la ecuacion de continuidad.

Ecuacién de momento De igual forma que la ecuacion de continuidad, la ecuacion de mo-
mento tiene un origen fisico, la segunda ley de Newton (F' = ma). Considérese la compo-
nente x de la segunda ley de Newton

> F, = ma,. (A.6)

Existen dos clases de fuerzas que actian sobre un elemento de fluido en movimiento: (1)
las que acttian sobre el cuerpo, i.e., fuerzas que actian a distancia; y (2) las que actian
en la superficie, i.e., presion

Z F, = Z Feverpow + Fouperficies = M0y,

o drdydz f, — [—p + (p + ida:ﬂ dydz
s (s 22
l—rym (Tym aTym y)] dzdz
l Tog + | Toa +
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donde f, denota la fuerza por unidad de masa que actiia sobre el elemento de volumen en
la direccién x, 7;; denota el esfuerzo en la direccién j ejercida sobre al plano perpendicular
al eje i, y p es la presion. Eliminando términos semejantes y, dado que se tiene un elemento
de fluido que se encuentra en movimiento, entonces

Op  OTpy  OTyy OTuy D,
5t 3 T T 5 +pfe=0p (A.7)

La ec. (A.7) es la forma escalar y no-conservativa de la ecuacion de Navier-Stokes. La
forma conservativa esta dada por
a(pvfﬂ) [ / 8p 87—11 87- x asz
L4V (V)= —=— Y
o TV V)=t o T, T o

Ecuacién de energia De la primera ley de la termodinamica se tiene que

AU =Q -, (A.9)

+ pfa (A.8)

donde, U representa la energia interna del sistema, @) es la cantidad de calor aportado al
sistema, y W es el trabajo realizado por el sistema. Procediendo de manera similar a como
se encontro la ec. (A.7), se tiene que

De .0, 0T o, 0T o, 0T
P~ Pl + %(k%) + E)iy(k@iy) + &(kg)
0vgp  O(UyTay)  O(VyTye)  O(VyTey)
- Al

donde e representa la energia por unidad de masa, ¢ es el calor transferido por conduccion,
T es la temperatura, y k es el coeficiente de conduccion de calor.

Comentarios

» Las ecuaciones fundamentales de dindmica de fluidos son un sistema de ecuaciones
diferenciales parciales no-lineales

» El sistema total de ecuaciones contiene cinco ecuaciones en términos de seis variables
desconocidas (p, p, V' y e), para cerrar el sistema de ecuaciones se utiliza una ecuacién
de estado del tipo

p=pp,T).
Una séptima ecuacion esta dada por la relaciéon termodindmica
e=ce(p,T)

= La ecuacién de momento para fluidos viscosos es denominada la ecuacién de Navier-
Stokes; sin embargo, ahora esta terminologia incluye al sistema entero de ecuaciones
(continuidad, momento y energia). En este sentido, resolver las ecuaciones de Navier-
Stokes significa encontrar las soluciones a las ecuaciones gobernantes para fluidos
ViSCosos.
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