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Resumen

Las nubes moleculares son estructuras compuestas por gas y polvo en las cuales
se forman las estrellas. A pesar de esta obvia evidencia observacional, se ha inten-
tado a lo largo de los afios lograr entender como y porqué se forman estas nubes
y, dentro de ellas, las estrellas: ;cudles son las escalas de tiempo?, ;con cudles
propiedades y cudles son los fendmenos y mecanismos fisicos que dominan este
proceso?.

Una gran parte de los conocimientos que tenemos sobre este asunto, provienen
de las observaciones multibanda, y de su interpretacion a la luz de la fisica de los
procesos hidrodindmicos que toman un papel fundamental en su formacion, asi
como de los procesos de emision electromagnética.

Un paso adelante sobre una comprension mas completa se ha alcanzado con la
posibilidad de correr simulaciones hidrodindmicas, a través de codigos numéricos
que intentan reproducir las propiedades fisicas de estos objetos y permiten una
comparacion con las caracteristicas fisicas observadas (estructuras morfoldgicas,
nivel de formacion estelar, dindmica, etc.). Hoy en dia, la complejidad de estas
herramientas, en términos de los procesos fisicos que se toman en cuenta y estan
implementados en los c6digos numéricos, nos permite reproducir estructuras mor-
foldgicas tipicas, y varias otras propiedades de las nubes moleculares.

Un aspecto muy importante, que a la fecha no se ha investigado de forma
sistematica, es la comparacién de los resultados de las simulaciones con el flujo
emitido por las nubes moleculares en un amplio intervalo del espectro electro-

magnético: lo que comunmente se identifica como la “distribucion espectral de
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energia” (SED por sus siglas en inglés: Spectral Energy Distribution). Para poder
hacer una comparacion entre las simulaciones y los datos observados, y poder en-
tonces aprender sobre estas estructuras, se necesita hacer un paso mads: calcular,
de los resultados de las simulaciones hidrodindmicas, la emision electromagnética
de estrellas, gas y polvo. Esto se puede obtener utilizando cddigos de transporte
radiativo.

Con este proyecto se pretende empezar una investigacion sistemdtica de este
asunto. Se utilizaran los resultados de las simulaciones de formacion estelar obte-
nidas por Zamora-Avilés et al. (2019) que, en conjunto con el cédigo de transpor-
te radiativo SKIRT (“Stellar Kinematic Including Radiative Transfer” Baes et al.
(2011), Camps y Baes (2015)), nos permitiran calcular las SED en el intervalo del
espectro que va desde el ultravioleta al infrarrojo-submilimétrico.

Los resultados de las simulaciones de transporte radiativo que se obtendran,
se podran comparar con observaciones multibanda de regiones tipicas de la Via
Lactea. Vamos también a investigar el efecto del muestreo estocdstico de la fun-
cion inicial de masa (IMF por sus siglas en inglés: “Initial Mass Function”) de las
estrellas en los cimulos que se van formando en las simulaciones que, por tener
una masa en estrellas limitada, no representan de forma completa la IMF. También
investigamos el papel que tienen las caracteristicas fisico-quimicas del polvo en la
SED infrarroja, utilizando distintas mezclas de polvo en el calculo de la emision.

Encontramos que la simulacién bajo estudio tiene algunas caracteristicas si-
milares, con respecto a la emision total, de la region de formacion estelar de Orion
(principalmente con nebulosa de Orién (Binder y Povich, 2018)). Utilizando dis-
tintas prescripciones para la IMF, encontramos que si hay una dependencia de la
emision total por este parametro, esta dependencia siendo mds fuerte con respecto
a la utilizacion de distintos tipos de polvo interestelar.

Este estudio se propone como un trabajo piloto para un proyecto de gran enver-
gadura, en el cual se van a producir modelos de la emision a partir de simulaciones
de nubes moleculares de varias caracteristicas que representen las propiedades

fisicas en la Galaxia (por ejemplo la funcién de masa o de luminosidad). Este
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conjunto se puede luego utilizar para producir modelos de emision infrarroja de
galaxias, y conectar las propiedades observadas (SED) con otras intrinsecas (por

ejemplo la tasa de formacion estelar).



Abstract

Molecular clouds are structures composed of gas and dust in which stars are for-
med. Despite this obvious observational evidence, attempts have been made over
the years is to understand how and why these clouds form and, within them, the
stars: what are the time scales? Which properties and what are the physical phe-
nomena and mechanisms that dominate this process?

A large part of the knowledge we have on this matter comes from multiband
observations, and from their interpretation in the light of the physics of hydrody-
namic processes that take a fundamental role in their formation, as well as elec-
tromagnetic emission processes.

A step forward on a more complete understanding has been achieved with the
possibility of running hydrodynamic simulations, through numerical codes that
attempt to reproduce the physical properties of these objects and allow a com-
parison with the physical characteristics observed (morphological structures, star
formation properties, dynamics, etc.). Today, the complexity of these tools, in
terms of the physical processes that are taken into account and are implemented
in the numerical codes, allows us to reproduce typical morphological structures,
and several other properties of molecular clouds.

A very important aspect, which to date has not been systematically investi-
gated, is the comparison of simulation results with the flux emitted by molecular
clouds over a wide range of the electromagnetic spectrum: what is commonly
identified as the “ Spectral Energy Distribution ” (SED). To be able to make a

comparison between the simulations and the observed data, and then be able to
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learn about these structures, we need one more step: calculate, from the results
of the hydrodynamic simulations, the electromagnetic emission of stars, gas and
dust. This can be achived using radiative transport codes.

This project aims to begin a systematic investigation of this matter. The results
of the star formation simulations obtained by Zamora-Avilés et al. (2019), together
with the radiative transport code SKIRT (““ Stellar Kinematic Including Radiative
Transfer ” Baes et al. (2011), Camps y Baes (2015)), will allow us to calculate
SEDs in the spectral range from ultraviolet to infrared-submillimeter.

The results of the simulations of radiative transport that will be obtained, can
be compared with multiband observations of typical regions of the Milky Way. We
will also investigate the effect of stochastic sampling of the Initial Mass Function
(IMF) of the stars in the clusters that are formed in the simulations that, because
they have limited stellar mass, they do not fully represent the IMF. We also inves-
tigated the role of the physical-chemical characteristics of dust in infrared SED,
using different mixtures of dust in the calculation of the emission.

We found that the simulation under study have some similar characteristics,
with respect to total emission, to the Orion star-forming region (in particular, to
the Orion nebula (Binder y Povich, 2018)). Using different prescriptions for the
IMF, we find that there is a dependence of the total emission on this parameter,
and that this dependence being stronger with respect to the use of different types
of interstellar dust.

This study is proposed as a pilot work for a large-scale project, in which emis-
sion models will be produced from molecular cloud simulations of various charac-
teristics that represent the range of physical properties in the Galaxy (for example
the mass or luminosity function). This set can then be used to produce infrared
emission models of galaxies, and connect the observed properties (SED) with ot-

her intrinsic ones (for example the star formation rate).



Capitulo 1

Introduccion

1.1. Regiones de formacion estelar

Para comenzar la descripcion del trabajo que realizamos, partiremos dando una
breve introduccion de los objetos que estamos estudiando como lo son las regiones
de formacion estelar, el polvo, la funcidn inicial de masa y los modelos de sintesis
de poblacion estelar.

Las regiones de formacidn estelar se encuentran en nubes de gas conocidas co-
mo nubes moleculares (NM o MC por sus siglas en inglés: “Molecular Clouds™)
las cuales se piensa que estdn en colapso gravitacional global jerarquico y no so-
portadas por turbulencia o campos magnéticos (Vazquez-Semadeni et al., 2019).
Son regiones donde la densidad de materia es relativamente alta (10> — 103 cm™3)
y la temperatura muy baja (10 — 30 K) lo cual permite que pueda existir hidrogeno
en forma molecular. Estas regiones se encuentran principalmente en los discos de
las galaxias espirales. Dentro de nuestra galaxia, el gas molecular ocupa una pe-
quefa fraccion volumétrica del medio interestelar, pero al ser tan denso ocupa la
mitad de la masa total de gas en el interior de la 6rbita galactica del sol. Las masas
de estas nubes son del orden de 10° a 10’ M., con tamafios de 5 a ~ 200 pc de
diametro (Solomon et al. 1987, Heyer et al. 2009, Grabelsky et al. 1988, Bronfman

et al. 1989). Debido a las propiedades de estas nubes, son Opticamente gruesas a
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longitudes de onda visible-UV, por lo que las regiones de formacién estelar pue-
den quedar totalmente opacadas en estas frecuencias. Debido a esta razén, para
estudiar y analizar las NM es preferible utilizar observaciones en un intervalo del
espectro electromagnético en donde el efecto de la absorcion del polvo sea mini-
mo. Esto se obtiene a longitudes de ondas largas, o sea en el infrarrojo o hasta en
el submilimétrico y en el radio. A estas frecuencias se logra que una NM se vuelva
transparente. Un ejemplo claro de este efecto se ve en la nebulosa del dguila en
los pilares de la creacion en la figura 1.1. Esta parte de la nube se cree que esta
en una etapa de su vida donde los vientos de las primeras estrellas en nacer ya
comenzaron a desintegrar la nube madre. En la imagen izquierda se observa una
fotografid en longuitudes de onda visibles, por lo que solo vemos pocas estrellas,
pero si usamos filtros infrarrojos se puede observar a través de la nube y podemos
ves estrellas dentro de esta.

Las condiciones en las NM promueven el nacimiento de estrellas en las regio-
nes mds densas de dichas nubes, una vez que la condicién de colapso, o sea que la
fuerza de gravedad vence a la presion térmica (M,,,pe > Mjeqns o< T3/ Zp_l/ 2), se
cumple.

Una vez que nacen las primeras estrellas comienza el enriquecimiento del me-
dio, las estrellas mas masivas (en su etapa de gigantes rojas) generan moléculas
mads grandes y complejas que H, y estas a su vez se unen para crear los granos
de polvo. Al ser estrellas masivas su flujo de fotones ionizantes es mayor, por lo
que ionizan la nube y disocian el H,, lo que apagaria la formacion estelar. Es aqui
donde el polvo del ISM entra en accién de dos formas: la primera sirviendo como
escudo al ISM de los fotones mds energéticos, absorbiéndolos y reemitiéndolos
en el espectro infrarrojo; la segunda sirviendo como catalizador de las reacciones

que permiten que se forme el H;.
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M16
HST WFC3/UVIS

5 light-years

1.53 parsecs

Figura 1.1: Nube molecular llamada los Pilares de la creacion en la nebulosa M16.
Tomada por el telescopio espacial Hubble con la camara WFC3 (2014). Lado
izquierdo imagen en los filtros visibles del telescopio (UVIS). Lado derecho en
longitudes de onda infrarrojas (IR).

1.2. Polvo Interestelar

1.2.1. Evidencias

Desde que Trumpler (1930) estudi6 el enrojecimiento de estrellas distantes y
reconoci6 que era debido a particulas con tamafios menores a micras, presentes
en el medio interestelar, el tratar de entender la composicion de estas se volvid
un tema de mucho interés para los astrénomos. El oscurecimiento, o “extincién”,
de la luz estelar debida a granos de polvo depende fuertemente de la longitud de
onda y de la direccion hacia la cual se observa. Un claro ejemplo de esto es la

nube Barnard 68, figura 1.2. Esta nube esta dentro de nuestra galaxia a unos 500
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Figura 1.2: Nube Barnard 68 vista en diferentes longitudes de onda.

afios luz de distancia. La nube es opaca a longitudes de onda visible-UV, pero
conforme aumentamos la longitud de onda podemos comenzar a ver estrellas de
fondo de la galaxia. Mientras que resulta relativamente sencillo calcular que tan-
to estd afectada la luz de un objeto astrondmico por el efecto del polvo, derivar
las propiedades fisicas del polvo (tamaiio, forma, distribucién de las dimensiones)
y quimicas (composicién) resulta mucho mdas complicado. Estas propiedades se
pueden hasta un cierto punto conocer del andlisis de las caracteristicas de absor-
cion (en el visible-ultravioleta) y de emision (en el infrarrojo) del polvo mismo.
Cualquier intento por modelar el polvo interestelar deberd reproducir, incluyendo
la dependencia en la longitud de onda, las propiedades de absorcion del intervalo
UV al infrarrojo; luminiscencia en el visible; emision en el infrarrojo y microon-
das, asi como la dispersion del visible, UV, y rayos-X por el polvo.

La extincidn, a cada longitud de onda, se define mediante el cociente de flujos
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usando la ecuacidn siguiente
Aj =2.5log,o(F}/Fy) (1.1)

donde F), es el flujo observado ,y F f es el flujo en ausencia de extincion.

La cantidad Ry =Ay /(Agp—Ay) (donde Ag y Ay son los valores de la extincién
en la banda B y V respectivamente), se utiliza para medir la pendiente de la curva
de extincién en la banda del visible, y es una de las formas mds comunes que
se utilizan para caracterizarla. En el caso de objetos dentro de la Via Lictea Ry
dependerd de la linea de vision que estemos observando, tomando valores desde
2.1 (Welty y Fowler, 1992) hasta 5.8 (Fitzpatrick, 1999).

La cantidad de polvo estd en general relacionada con la cantidad de gas. En
la vecindad solar y, mas en general, en la Via Léctea, la razon promedio entre la
masa total de gas y polvo es de ~ 100 (Weingartner y Draine 2001, Draine et al.
2007), aunque se conocen y se reportan variaciones relacionadas con la metalici-
dad y distancia al centro galactico (Tricco et al. 2017, Issa et al. 1990,Lisenfeld y
Ferrara 1998,Draine et al. 2007). Por eso, usando la linea Lyman-a del hidrégeno
podemos determinar la densidad columnar de hidrégeno, Ny. Bohlin et al. (1977)

encuentran para regiones difusas:
Nu/(Ap—Ay) =58 x 10! cm ™2 mag™! (1.2)

Ny /Ay ~1.87 x 10! cm™? mag™' para Ry =3.1 (1.3)

Una vez conocida la cantidad de hidrégeno podemos conocer la cantidad total
de gas para después extrapolar y conocer la cantidad de polvo. En las simulacio-
nes que realizamos con el codigo SKIRT la cantidad de gas la conocemos de la
simulacién hidrodindmica, por lo que solo hay que indicarle a SKIRT cual es la
razon gas a polvo que ocupamos en cada simulacion.

En la figura 1.3 se muestra la gréfica de las propiedades y caracteristicas de la
extincion, dadas por Fitzpatrick (1999).

La tnica informacién que tenemos sobre la composicion quimica del polvo
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Figura 1.3: Curva de extincidon usando el ajuste de Fitzpatrick Fitzpatrick (1999).

interestelar proviene de las propiedades espectrales de la extincion, dispersion y

emision.

La propiedad més sobresaliente en la curva de extincion, en la parte del inter-

valo visible a ultravioleta del espectro electomagnético, es la “joroba” a ~ 2175 A,

cuyo perfil corresponde al de una molécula cuya probabilidad de absorber o emi-

tir un fotén al cambiar su energia, por nucleén de hidrégeno, sea de ny fx /ny ~

9.3 x 107 (Draine, 1989). Algunas consideraciones a nivel de fisica atémica ha-

cen pensar que las moléculas responsables de esta caracteristica sean aquellas que

contienen uno o mas elementos de {C, O, Mg, Si, Fe}, ya que estos son los tinicos

condensables con suficiente abundancia (nx /Ny 2 2 X 1077) en el medio interes-

telar. En la figura 1.3 podemos notar que la intensidad de la “joroba” puede tener

cambios en funcion de la curva de extincion, e incluso desaparecer en algunas.
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Emision extendida en el rojo

Otro caracteristica importante que nos da pistas sobre la composicion del pol-
vo es la emision extendida en el rojo (ERE) (Schmidt et al. 1980, Szomoru y
Guhathakurta 1998), la cual consiste en la emision de una banda que va de ~ 5400
Ay ~ 9000 A, con su pico entre 6100A < Ay S 8200A y con FWHM (por sus
siglas en inglés :”Full Width Half Maxima”, ancho a la mitad de altura) con un
intervalo de 600-1000 A. La longitud de onda del pico asi como el perfil de la
banda cambian de una region a otra. En la figura 1.4 tenemos un ejemplo de como
se observa la ERE, al eliminar la emision de las estrellas y dejando solo la del

polvo.

0.065 | T | |
NGC 7023 ——

0.06 - -
0.055 -
0.05 -
0.045

0.04

i
Fnebula" Fstar

0.035 -

003 -

0.025 - a
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Figura 1.4: Razo6n entre la emision de de la nebulosa y las estrellas en el filamento
de NGC 7023. Los cortes a 5600, 6560, y 7600 A es el resultado de la cancelacién
incompleta del brillo del cielo y la emision de la nebulosa y no caracteristicas de
la emision roja extendida (Witt y Vijh, 2003).
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1.3. Sobre la Funcion Inicial de Masa

Cuando, del colapso de una NM, se forma un conjunto de estrellas, estas no toman
valores de masa de forma aleatoria. A pesar de que todavia no se conocen bien los
procesos fisicos que llevan a este resultado, se sabe ya desde el siglo pasado que
el nimero de estrellas que se forman en distintos intervalos de masa tiene una
dependencia funcional de tipo ley de potencia. La distribucién en masa de las
estrellas en un solo evento de formacidn en un volumen especifico se le conoce
como funcion inicial de masa (IMF por sus siglas en inglés). La IMF se estima
contando el nimero de estrellas por intervalo de masa, desde las estrellas marrones
enanas de baja masa hasta las estrellas siper masivas.

Junto con la modulacion temporal de la tasa de formacion estelar (que se define
como la cantidad de gas que se convierte en estrellas por unidad de tiempo), la
IMF determina el nimero de estrellas que se van formando en cada intervalo de
masa.

La forma de la IMF se puede determinar si asumimos que todas las estrellas
binarias y sistemas estelares de mayor orden se pueden resolver en estrellas indi-
viduales de alguna poblacién como las del vecindario solar y solo seleccionamos
estrellas en la secuencia principal (etapa cuando fusionan H en He), asi el nimero
de estrellas por parsec cubico (pc’) en el intervalo de masas de m a m+ dm es
dN = E(m)dm, donde E(m) es la funcién de masa observada en el presente.

El niimero de estrellas por (pc®) en el intervalo de magnitud absoluta M, a
M, +dM, es dN = —¥(M,)dM,, donde ¥(M,) es la funcién de luminosidad
estelar (LF).

Y es construido mediante el conteo de estrellas en un volumen por intervalo

de magnitud, y P nos dice la banda fotométrica , entonces

(x]

(m) = —¥(M,,)(dm/dM,,)~". (1.4)

Como la derivada de la relacién de 1a masa luminosidad estelar, m(M),) = m(M,,,Z, )

(donde Z es la composicidon quimica o metalicidad, 7 su edad), es necesaria para
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calcular E(m), cualquier incertidumbre en la teorfa de estructura y evolucion es-
telar por un lado, u observacional en los datos de masa-luminosidad por el otro,
serd magnificada.

La forma general de la IMF que se usan en los modelos computacionales son

leyes de potencias ya sean simples 6 multiples. La forma funcional basica es:
§(M) <M, (1.5)

donde & (M)AM representa el nimero de estrellas con masa en el intervalo entre
M a M +dM que se forman en ¢t = 0.

Las parametrizaciones de la IMF que utilizamos para este trabajo son las dos
mas usadas en la comunidad y literatura. La primera es la de Salpeter (1955) con
indice @ = 2.35, la segunda es la presentada en el trabajo de Kroupa (2001), la

cual es una ley de potencia con diferentes indices dependiendo de la masa de las

estrellas:
oy = +0.34+0.7, 0.01 <m/Mg < 0.08,
o =+1.340.5, 0.08 <m/Mg < 0.50,
o =+2.340.3, 0.50 <m/Mg < 1.00,
o3 =+2.31+0.7, 1.00 < m/Mg.

Como podemos ver en la figura 1.5 la IMF de Salpeter es creciente en todo
momento, llevando a que gran parte de la masa disponible quede en estrellas de
muy baja masa. En comparacion, la IMF de Kroupa decae a masas pequeias al
igual que otras que son utilizadas en la literatura, como por ejemplo la de Chabrier
(2003). Por la similitud entre las IMF de Chabrier y Kroupa solo usaremos esta

dltima.
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Figura 1.5: En la imagen se muestran las parametrizaciones de las IMF mds usadas
en la literatura.

1.4. Sintesis de poblaciones estelares

Unos de los ingredientes mas importantes para cumplir con el fin de esta tesis,
son los modelos tedricos de emision de las estrellas. Estos modelos nos permiten
determinar, una vez que conozcamos la masa, el estado evolutivo y la metalici-
dad de las estrellas, su luminosidad a cada longitud de onda (y también como
evoluciona).

Para modelar la emision de galaxias, cimulos y conjuntos de estrellas, se utili-
za la técnica de sintesis de isocronas introducido por Charlot y Bruzual A (1991),
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segtn la cual la distribucion de energia al tiempo ¢, se puede expresar como:

Ly(t) = /O Lt — 1), Z(— T ()], (1.6)

donde y(t —1') es la tasa de formacion estelar al tiempo 7 —1', Sy [¢', Z(t —1')] es
la luminosidad producida por unidad de longitud de onda por unidad de masa por
una sola generacion estelar de edad ¢’ y metalicidad Z(t —t") y T), es la funcién
de trasmision del medio interestelar, definida como la fraccion de la radiacidén
producida a la longitud de onda A, al tiempo ¢ por la generacion de estrellas de
edad ¢’ que es transferida al ISM.

En esta técnica los principales pardmetros que podemos ajustar son la funcién
inicial de masa, la tasa de formacidn estelar, y los enriquecimientos quimicos.

En resumen las poblaciones estelares de una galaxia o en general de cualquier
conjunto de estrellas se puede ver como la suma de brotes instantdneos de forma-
cion estelar llamados poblaciones estelares simples.

Para calcular el espectro, S, de una sola poblacion estelar usamos los ultimos
modelos de sintesis de poblaciones estelares de Charlot y Bruzual (2019 en prepa-
racion), los cuales contienen mejoras significativas, con respectos los modelos de
Bruzual y Charlot (2003), como una caracterizacion mds detallada de las estrellas
masivas Wolf-Rayet que desprenden sus capas externas de hidrégeno. También
cuentan con las trayectorias evolutivas de estrellas térmicamente pulsantes en la
rama de las gigantes incluyendo el efecto de los cascarones de polvo que las en-
vuelven (Werle et al., 2018), por lo que utilizan is6cronas mds actualizadas.

Sin embargo, no es posible utilizar espectros de poblaciones estelares simples
(SSP, por sus siglas en inglés) para representar la emision de ctimulos de estrellas
en la simulacion que estamos analizando. Esto se debe a que los cimulos estelares
no siempre contienen suficientes estrellas en todos los intervalos de masa como
para tener un muestreo completo de las caracteristicas de la IMF. Por eso, tendre-
mos que utilizar espectros que sean fisicamente representativos de estos cumulos

de estrellas, construyendo su emision a través de un muestreo estocastico de la
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IMF, que tome en cuenta la masa estelar maxima en cada cimulo. Como se puede
entender facilmente, el espectro resultante dependera de forma muy fuerte tanto
de la IMF como de su muestreo, o sea de como se distribuye el niimero de estrellas
a cada valor de masa, para una masa total determinada. Esto se discutird de forma

mads completa en el capitulo 6.2.2.

1.5. Los objetivos de este trabajo

Con este trabajo pretendemos obtener un conjunto de modelos de la emision
multifrecuencia de regiones de formacion estelar. Esto se hard utilizando simula-
ciones hidrodindmicas acopladas a un cédigo de transferencia radiativa. Esto nos

permitira:

= obtener predicciones de la emision de regiones de formacion estelar del UV

hasta el sub-mm;

= comparar con observaciones para poder tener mas claro cual es la fisica y
los ingredientes mas importantes que se tienen que tomar en cuenta en las

simulaciones numéricas;

= decir si hay aspectos, en las simulaciones numéricas, que se tienen que cam-

biar o refinar para tener una mejor correspondencia con las observaciones.

Ademas de esto, el tener control sobre los pardmetros de estas simulaciones
nos permitird explorar otros aspectos fisicos que pueden influenciar la emisién de

estos objetos. En particular, nos queremos enfocar en tres aspectos:

1. el papel de la IMF: ;como cambia la emisién total, sobre todo en el infra-
110j0, si se utilizan modelos de la emisién estelar construidos con distintas
IMF?,

2. el papel del muestreo estocastico de la IMF: a la resolucion especial del es-

tas simulaciones, no es posible conocer la masa de cada una de las estrellas
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que se forman, sino nada mas la masa total los cimulos estelares. ;Cémo
cambia la distribucion espectral de energia (SED) de la simulacion, para

distintas distribuciones de masas de las estrellas de los cimulos?,

3. la dependencia de la SED con la mezcla de polvo que se considera: las pro-
piedades del polvo, afectan la emision de los objetos astronémicos tanto en
el visible-UV como en el infrarrojo. Y estas propiedades, aunque a menudo
se suponen constantes, pueden cambiar en funcion de la metalicidad y de las
condiciones fisicas y quimicas del medio ambiente. ;Como se ve afectada

la SED si se utilizan distintas mezclas de polvo?

1.6. Descripcion capitulo a capitulo

En este capitulo describimos cual es el objeto de interés asi como los objetivos
generales de este trabajo, en los capitulos siguientes vamos a describir el trabajo
realizado y herramientas que se utilizaron. En el capitulo 2 describiremos la simu-
lacion hidrodinamica de Zamora-Avilés et al. (2019), la cual es la nube molecular
que analizamos. El capitulo 3 damos la teoria del transporte radiativo en general,
su tratamiento para sistemas con polvo y la solucién del campo de radiacion utili-
zando el método de Monte Carlo. Para cerrar este capitulo damos una descripciéon
general del c6digo SKIRT, usado para simular el transporte radiativo. La descrip-
cion de las mezclas de polvo que utilizamos para expandir el nimero de modelos
y por lo tanto abarcar mds escenarios fisicos se dan en el capitulo 4. En el capitulo
5 describimos la configuracion de nuestras simulaciones de transporte radiativo
en SKIRT. Los resultados del anélisis de nuestros modelos simulados se dan en el

capitulo 6. Por ultimo el capitulo 7 damos las conclusiones y trabajo a futuro.



Capitulo 2

Simulaciones hidrodinamicas

En este capitulo describimos el acoplamiento de simulaciones hidrodindmicas con
transporte radiativo, también daremos una descripcion general de la simulacién
hidrodindmica que utilizamos como prototipo de una region de formacion estelar,
dando un rapido repaso de las propiedades fisicas y computacionales del modelo
de Zamora-Avilés et al. (2019).

2.1. Antecedentes de uso de simulaciones hidrodinami-

cas y transporte radiativo.

La interaccion de fotones con el ISM es de gran importancia para los astréno-
mos ya que los fotones imprimen momento lineal al ISM y calientan el polvo.Toda
la informacion que conocemos de los objetos celestes es gracias a los fotones. Las
simulaciones hidrodindmicas nos permiten conocer la evolucion y estado de los
objetos celestes simulados, pero de nada sirven sin la contraparte observacional
que nos restrinja la fisica que los gobierna. Es por esto que se han hecho trabajos
intentando acoplar la hidrodindmica con el transporte radiativo. Como ejemplos

tenemos el trabajo de Kurosawa et al. (2004) donde se le aplica transporte radia-
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tivo a la simulaciéon SPH de Bate et al. (2003) para querer reproducir la SED de
un cumulo de baja masa. En este trabajo se simula una nube molecular esférica y
turbulenta, de 50 M, con un radio de 0.375 pc, donde se generan un total de 50
particulas “sumidero” con masas entre 0.005 a 0.731 M.

Las particulas “sumidero” se forman en las simulaciones hidrodindmicas cuan-
do una region llega a un umbral en densidad o masa, por lo que pasa a tener un
tratamiento como un sumidero del material. De aqui en delente las particulas su-
midero las llamaremos PS.

Un ejemplo de la importancia del acoplamiento de la hidrodinamica con la
radiacién la podemos observar en estrellas masivas donde la presion de radiacion
barre el material circundante a la estrella. Harries (2015) usando la técnica de
Monte Carlo crea una simulacion hidrodindmica que incluye la presion de radia-
cién con el fin de observar los efectos alrededor de la formacién de una estrella
masiva.

Otro ejemplo se puede ver en en trabajo de Hubber et al. (2015), donde se
simula hidrodindmicamente el colapso de una nube que forma unas cuantas es-
trellas tipo O y se incluyen efectos de la fotoionizacion. Ademads de observar la
emision del polvo, del gas, y crear mapas de lineas Hg y [Oyy1].

Ali et al. (2018) simulan una nube turbulenta de 1000 M), con una estrella
central de 34 M que fotoioniza e imprime presion de radiacién en el medio cir-
cundante, lo cual se resuelve usando la técnica Monte Carlo. Con la temperatura
del gas, del polvo y la fraccién de ionizacion producen observaciones sintéticas

de emision de lineas y continuo.

2.2. Simulacion hidrodinamica

La simulacién numérica que analizamos aqui fué presentada en Zamora-Avilés
et al. (2019), con el objetivo de estudiar la estructura y propiedades evolutivas
de regiones HII que se expanden en nubes moleculares (NMs) con estructuras y

condiciones fisicas realistas, las cuales son formadas auto-consistentemente por
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la compresion de flujos en el medio neutro tibio (MNT).

‘v & B Lx=256 pc

Figura 2.1: Esquema que ilustra las condiciones iniciales usadas en Zamora-Avilés
et al. (2019), las cuales consisten en dos corrientes cilindricas de gas neutro tibio
que convergen en el centro de la caja numérica.

En ese trabajo se modela la evolucion completa de NMs, desde su formacion
hasta su destruccion por radiacion ionizante. La NM nace por una compresion
en el MNT, donde la capa comprimida sufre un cambio de fase al medio neutro
frio debido a la Inestabilidad Térmica (Field, 1965). La compresion naturalmente
inyecta la turbulencia caracteristica observada en NMs a través de varias inesta-

bilidades dindmicas. La capa sigue acumulando material via acrecion hasta que
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finalmente se vuelve molecular y gravitacionalmente inestable, aproximadamen-
te al mismo tiempo (Hartmann et al., 2001). En este punto la NM entra en un
estado de colapso gravitacional jerdrquico en el que las escalas pequeiias, al te-
ner un tiempo de caida libre mds pequefio, colapsan primero para formar estrellas
(ver Vazquez-Semadeni et al., 2019, y referencias alli citadas). Una vez que las
estrellas masivas aparecen, estas empiezan a ionizar y dispersar la NM madre.

En este escenario, la simulacién numérica que analizamos en este trabajo fué
hecha con el cédigo Euleriano de malla adaptiva FLASH (v2.5) (Fryxell et al.,
2000), en tres dimensiones e incluyendo los procesos fisicos relevantes para el
modelado de la formacién y evolucién de NMs, tales como auto-gravedad, forma-
cion de particulas “sumidero” (PS), campos magnéticos, procesos de enfriamiento
y calentamiento, radiacion ionizante, entre otros.

Las condiciones iniciales de la simulacion se ilustran esquematicamente en la
figura 2.1 y se explica a continuacidn. La caja numérica, de dimensiones L, = 256
pc, Ly = L, = 128 pc, contiene inicialmente gas neutro tibio con densidad y tem-
peratura uniformes de n = 2 cm™3 y T=1450 K, que corresponde al equilibrio
térmico e implica una velocidad isotérmica del sonido de ¢; = 3.1 kms~!. Se
asume que la composicion inicial es de solo hidrégeno atémico (con peso mole-
cular u = 1.27). Por tanto, la masa del gas en toda la caja es de ~ 2.6 x 10° M.

La compresion se modela mediante dos corrientes cilindricas de radio Reow =
32 pc y longitud Lgaw = 112 pc, los cuales estdn completamente contenidos en
el dominio numérico y se mueven en direcciones opuestas a lo largo del eje x
con velocidades supersonicas de veow = 7.5 kms~! (ver Fig. 2.1). Con el fin de
disparar las inestabilidades dindmicas en la nube, se impone a lo largo de toda
la caja un campo de velocidad turbulento de fondo, el cual es subsonico con un
nimero de Mach .#,,,; =~ 0.7. Finalmente, la caja esta permeada por un campo
magnético alineado en la direccion x, con una intensidad inicialmente uniforme
de 3uG, valor que es consistente con las observaciones (Beck, 2001).

En cuanto al refinamiento de las celdas, Zamora-Avilés et al. (2019) utilizan

el criterio de “masa constante” en lugar del estindar que es el de Jeans. Entonces
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1/3

el tamafio de la celda escala con la densidad como Ax o< p, .

Ademads en estas simulaciones se forman particulas “Sumidero”. Una vez que
se alcanza el maximo nivel de refinamiento se formara una particula sumidero
siempre y cuando la densidad en la celda sea mayor a una densidad umbral p =
8.9x1078g cm™3 (= 4.2 x 10° cm™3). Una vez formada la PS, seguiré acretando
masa de sus alrededores con un radio de acrecién ~ 2.5Ax.

Entonces la nube se forma y crece debido a la compresion en el medio neutro
tibio, por lo que debe volverse supercritica y gravitacionalmente inestable casi al
mismo tiempo, transitando a un régimen de colapso gravitacional.

Las particulas sumidero ridpidamente alcanzan cientos de masas solares via
acrecion, por lo que no las tratan como estrellas simples sino como un conjunto

de estrellas. La imagen 2.2 nos muestra la evolucién temporal de la simulacion.

Panel 1

Column Density (cm™)

I[]'.‘(?

Figura 2.2: Mapa de densidad columnar en los 80 pc centrales de la simulacién.
Paneles superiores son la vista de cara (‘“face-on”) y los inferiores de canto (“‘edge-
on”). Los puntos negros y blancos son las posiciones de las particulas sumidero.
Los puntos blancos son las estrellas mas masivas y son las que radian més fotones
ionizantes. Zamora-Avilés et al. (2019).

Como resultado general de Zamora-Avilés et al. (2019), se logran reproducir

las morfologias complejas que vemos en NM con regiones Hj;, como ‘“‘trompas
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de elefantes”, “flujos de champagne”, etc. Ademas, las tazas de formacion este-
lar y las eficiencias de formacion estelar que alcanzan valores medidos asi como
predichos por trabajos tedricos.

En este trabajo, tomamos un estado en el cual la simulacion ha evolucionado
durante un tiempo ¢ = 15.0 Myr. A este tiempo comienzan a crecer las regiones
Hjj de las estrellas mas masivas en simulacion. Después, usamos este estado de la
simulacién como configuracion de la distribucion del gas y estrellas en el codigo

de transporte radiativo SKIRT para obtener observaciones sintéticas.

Transformacion de AMR a SPH

El codigo SKIRT (ver el capitulo 3), tiene la opcion de poder leer las propie-
dades (fisicas y geométricas) del gas y las estrellas (particulas sumidero) desde un
archivo de datos. Se pueden leer tanto datos en formato de malla adaptiva (AMR)
como en particulas suavizadas (SPH). El acomodo de la malla de una simulacién
hecha en FLASH (v2.5) (Fryxell et al., 2000) tiene un formato de los datos distinto
al formato que ocupa SKIRT de entrada. Es por esto que decidimos tratar la ma-
lla, asignando a cada celda una longitud de suavizado proporcional al tamafio de
celda. Al leer el estado de la simulacién en un instante de simulaciones en SPH

nos pide acomodar los datos de cada particula en columnas, en el orden siguiente:

1. Coordenada X en pc,

2. Coordenada Y en pc,

3. Coordenada Z en pc,

4. Longitud de suavizado 4 en pc,

5. Masa de la particula M en M,

6. Metalicidad del gas Z adimensional,

7. Temperatura T en K.
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El cubo de datos de la simulacién hidrodindmica ya contiene las posiciones,
densidades, temperaturas, etc., discretizadas en la malla adaptiva. Basicamente
lo que hacemos es transformar la celda (la cual tiene geometria cuibica), en una
particula SPH cuyo kernel tiene geometria esférica. Primero obtenemos la longi-
tud de los lados de la celda i-ésima dx = x; —x;_1,dy =y, —yi—1 Ydz=2i — Zi—1,
la cual por ser cubica dx = dy = dz. La posicion de la particula serd la del centro
de la celda y su longitud de suavizado la definimos como 4 = [ * dx, donde [ es un
nimero positivo. La masa, al igual que la temperatura, serd la asociada a la celda.
Durante el proceso de pasar de cubo de datos de FLASH a la malla de SKIRT pro-
bamos varios valores para /, siendo 2.0 el que nos dio mejor convergencia de las

masas.



Capitulo 3
Transporte radiativo en polvo.

La teoria que describe la interaccion del campo de radiaciéon con un medio,
se le conoce como el transporte radiativo. En este capitulo vamos a describir el
problema y solucién usando el transporte radiativo. El desarrollo completo de
esta seccion se puede revisar en Steinacker et al. (2013) (asi como referencias ahi
citadas). Explicamos la complejidad del problema al que nos enfrentamos y como
el cddigo de transporte radiativo SKIRT nos ayuda a resolver facilmente. Ademas
describimos como funciona SKIRT ! asi como el procedimiento para configurar

una simulacion.

3.1. Polvo Interestelar

El polvo interestelar o polvo césmico, ver figura 3.1, es un medio formado por
particulas de tamafio de hasta 100 um, compuestas principalmente de oxigeno,
silicio y carbono (Li y Draine, 2001). Se cree que el polvo se produce mayor-
mente en etapas finales de la evolucion estelar, tipicamente en las fotosferas de
las estrellas AGB (por sus siglas en inglés: Asymptotic Giant Branch) y estrellas
frias de donde es barrido hacia el medio interestelar por la presion de radiacion.

El polvo puede afectar de manera muy importante la forma en que observamos

!documentacién de SKIRT: http://www.skirt.ugent.be
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objetos astrondmicos: a pesar de que constituye en masa poco menos del 2 % del
medio interestelar, es extremadamente eficaz en el absorber la radiacion visible
y ultravioleta, con un pico a 2175 A, emitida por fuentes astronémicas. Por esta
razon cambia la morfologia dptica de los objetos, y llega a bloquear por completo
la radiacion emitida por ellos.

Ademas de esto el polvo es de fundamental importancia en las regiones de
formacion estelar ya que juega un papel importante en la formacién y preservacion
del hidrégeno molecular H,. Eso es por que las estrellas se forman de nubes de
gas en forma molecular, y el polvo resulta ser un catalizador muy eficaz por la
formacion de hidrégeno molecular. Otra razén es que una vez que las estrellas
mads masivas, al interior de una nube molecular en proceso de formar estrellas,
se forman y empiezan a brillar, la gran cantidad de fotones ultravioletas que se
producen pueden destruir el gas molecular en la misma nube, asi interrumpiendo
el proceso de formacion estelar. Por el otro lado, ademéds de absorber la radiacién
visible y ultravioleta y asi calentdndose, el polvo emite radiacién térmica con un
espectro que, en algunas condiciones (y en un cierto intervalo de longitudes de
onda), se puede aproximar al de un cuerpo negro.

Lo que buscamos es describir como la parte azul sombreada (energia, en el
visible y UV, que sale de las estrellas) de la figura 3.2 se transforma en emision del
polvo (energia en el infrarrojo). La importancia de esto estd en que la mayoria de
las regiones de formacion estelar se encuentran dentro de las nubes moleculares,

y generalmente lo que observamos es la nube y no las estrellas.
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(a) grano de fosferita de 2 (b) Grano interplanetario
um capturado por la mi- colectado por la nave
sion STARDUST de la NA- estratosférica de la NASA
SA (2019). (Ishii et al., 2018).

(c) Un grano de polvo de Condrita poroso (meteorito no
metélico) (Jessberger et al., 2001)

Figura 3.1: Distintas muestras de polvo interestelar.
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Figura 3.2: Distribucion espectral de una galaxia espiral tipica. El area azul som-
breada muestra la potencia absorbida por el polvo. Se muestran: la banda inter-
estelar difusa del gas (DIB), la emision infrarroja extendida (ERE), y la emisiéon
andmala en microondas (AME) junto con las lineas espectrales mas relevantes.La
emision continua del libre-libre se debe a la aceleracion de electrones libres dis-
persados por iones en las regiones de ionizacion. Aqui Vv es la frecuencia de ra-
diacién y Ly es la potencia emitida por unidad de frecuencia. Imagen tomada de
Galliano et al. (2018).
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3.2. Transporte Radiativo

3.2.1. Planteamiento del Problema

Una de las componentes importantes que encontramos en las regiones de for-
macion estelar es el polvo, el cual esta distribuido en todo el volumen.El polvo es
muy eficaz en absorber y dispersar la radiacion en las bandas visible y ultraviole-
ta (UV) y, calentdndose por medio de este proceso, reemite la energia absorbida
en forma de radiacion térmica en la banda del infrarrojo. La informacion de esta
seccidn se puede encontrar en Steinacker et al. (2013).

El transporte (o transferencia) radiativo (TR) es una técnica que nos permite
estudiar y modelar la interaccion entre la luz y la materia, tomando en cuenta los
procesos que dominan este fendmeno: absorcion, difusién y emision térmica. Para
hacer esto, se tendria que utilizar la forma completa de la ecuacion del transporte
radiativo ( ver la formula 3.1), y resolverla para cada punto en el espacio, y por
cada longitud de onda. El problema del transporte radiativo en el espacio tridimen-
sional es no local y no lineal. Para resolver dicha ecuacion, actualmente se cuenta
con varios c6digos capaces de lidiar con el problema. El c6digo SKIRT ? (Camps
y Baes, 2015; Maarten y Camps, 2019) resuelve el TR usando el método llama-
do Monte Carlo (MC). A continuacién plantearemos el problema del transporte

radiativo en tres dimensiones asi como su solucién mediante el método MC.

3.2.2. Ecuacion de Transporte Radiativo

El campo de radiacion se describe mediante la intensidad especifica
I(x,n,A)

, donde x es una posicion en el espacio, n es el vector unitario que indica la di-

reccion de propagacion de la radiacion, y A es la longitud de onda. La intensidad

2documentacién de SKIRT: http://www.skirt.ugent.be
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especifica representa la cantidad de energia transportada por la radiacién por in-
tervalo de longitud de onda, por unidad de dngulo sélido por unidad de tiempo que
cruza un elemento de drea perpendicular a n. Un rayo que atraviese un medio pue-
de perder o ganar energia mediante absorcién y emision, por lo que la intensidad
especifica no permanece constante. Ademads tenemos que mediante la difusion,
fotones entran y salen de la linea de vision del rayo. La ecuacion de transporte
radiativo (ETR) describe como varia la intensidad especifica como resultado de
interaccion de la radiacion con un medio lleno de fuentes y sumideros. La forma

general de la ecuacion se puede escribir como:
n-Viix,n,A)=—x(x,A)p(x)I(x,n,A)+j(x,n,1) (3.1)

La parte izquierda de la ecuacion representa el cambio de intensidad a lo largo de
un camino de longitud infinitesimal determinado por x y la direccion de propaga-
cion n. El primer término del lado derecho de la ecuacidn representa la extincion,
es decir perdida en la linea de vision, de la energia radiativa cuando la radiacién
atraviesa por un medio. Aqui, k(x,4) es el coeficiente de extincién (en masa) y
p(x) es la densidad de masa. El segundo término del lado derecho representa una
fuente, i.e., la energia emitida, en la linea de vision, por el material de un medio

en el punto x y en la direccion n.

3.2.3. Emision y Absorcion Primarias

En simulaciones MC nos referimos a primera emision a la energia radiativa
agregada al campo de radiacion por las fuentes primarias, en nuestro caso las
estrellas. Absorcion es el proceso en el cual radiacion electromagnética es tomada
por los granos del polvo y es transformada en energia interna. Si tomamos en
cuenta solo la primera emisién y absorcion por el polvo, la ETR 3.1 se transforma

en
dl(x,n,A)

R = —Kups(X,A)p(x)[(x,n,A) +j(x,n,1), (3.2)
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donde ds es la distancia a lo largo del camino definido por la posicién x y la

direccion de propagacion n.

3.2.4. Incluyendo Difusion

La difusion de un campo de radiacion (fotones en forma de radiacion electro-
magnética), se debe a la interaccién de la onda electromagnética con particulas
cargadas libres. El proceso fisico que genera dicha difusion es el siguiente: Una
onda electromagnética incidente acelera a la particula cargada causando que esta,
a su vez, emita radiacién a la misma frecuencia de la onda incidente pero en di-
reccion aleatoria. Esto se cumple siempre y cuando la energia del foton sea menor
que la energifa de la particula: v << mc?/h, a este régimen se le conoce como
difusion de Thomson.

Si tomamos en cuenta la difusién, la ETR aumenta su complejidad. El resul-
tado del proceso de difusion, es el de cambiar la direccién en que estd viajando
la radiacion, removiendo parte de esta de la linea de vision, al mismo tiempo,
afladiendo fotones a lo largo de una nueva linea de visién. Por lo tanto se compor-
ta como un componente sumidero en la linea de visién original, pero como una
fuente en la nueva direccion. La eficiencia a lo que lo hace se cuantifica por el
coeficiente de difusion Kj.,. La funcién fase de difusion ®(n,n’,x, 1) describe la
probabilidad de que un fotén que originalmente se propaga en la direccién n y es
dispersado en la posicién x, se propague en la nueva direccién n’ tras un evento
de difusidn. Dada esta definicion, la funcion fase debe satisfacer la normalizacién
siguiente:

®(n,n' x,1)dQ' = | ®(n,n',.x,1)dQ=1. (3.3)
4w 4w

Si agregamos estos términos adicionales debido a difusion en la ETR, obtenemos

AERA) e )P (), A) 4., A)
ds (3.4)

+cha(x,l)P(x) q)(nanlvxal)l(xanlal)d'(z/?
4
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donde el coeficiente de extincion K,y = K5 + Kscq. Ahora tenemos que la ecua-
cién 3.4 es una ecuacion integro-diferencial en la cual el campo de radiacién en
todas las diferentes posiciones y en todas las direcciones esta acoplada al medio
con el que interactua. En el régimen de las longitudes de onda del visible y UV
las observaciones indican que los granos de polvo reflejan hasta el 50 % de la ra-
diacion y ademas es fuertemente anisotropica dicha reflexion (Witt et al. 1992;
Calzetti et al. 1995; Burgh et al. 2002).

3.2.5. Transporte Radiativo con Mezclas de Polvo

En cualquier medio astrofisico, encontramos diferentes tipos de granos de pol-
vo, los cuales tienen diferentes composiciones quimicas, tamafios, formas y den-
sidades numéricas. Cada tipo de grano, que vamos a indicar con el indice i, esta
caracterizado por sus propios coeficientes, el de absorcion K, i(A ), de difusion
Ksca,i(A), y funcién de fase ®(n,n’,A). Si denotamos la contribucion relativa de
cada grano del tipo i en la posicién x del total de la densidad numérica como
w;(x), la ETR se vuelve

dl(x,n,A)

s :—sz( X) Kese,i(A)p (6)I(x,1,A) +j(x,m, A)

(3.5)
+ Y 00K i(A)p () A B M) 2)d

la cual tiene la misma forma que la ecuacion 3.4, si redefinimos los coeficientes de

dispersion, extincion, absorcion, y la funcién de fase de 1la mezcla de polvo como

KSCG Z wl KSCG i (3‘6)
Kext (X Z 0; (%) Kt i ( (3.7)

Kabs Z a)l abs l (38)
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, Y i(x) Kyeq,i(A)Pi(n,n’, 4)
®d(n,n’,x,A) = ¥ 00 Kica (1) , (3.9)

En términos de los procesos de emision, absorcion y difusion primarias, la ecua-

cion del transporte radiativo es idéntica al transporte en un medio polvoriento con

un solo tipo promedio de granos.

3.2.6. Incluyendo Emision del Polvo

Como ya se menciond, el polvo absorbe gran parte de la radiacion visible y
UV vy la reemite en el infrarrojo. Para tomar en cuenta este proceso astrofisico,

necesitamos agregar un tercer término fuente a la ETR j;(x,4):

dl(x,n,A)

ds :_Kexl‘(xuz‘)p(x>l(x7n72’>+j(x7n7)t’)+jd(x7}t’)

3.10
+ Koea(®,1)p (x) A B M), A)d. o

Comiunmente se asume que los granos de polvo se encuentran en equilibrio
termodindmico local con el campo de radiacion. En este caso, la emisividad de
cada componente de polvo i se puede escribir como la emision de un cuerpo negro
modificado (i.e. un cuerpo negro cuya emisividad depende de la frecuencia tal que
Q(v) o< vB, con valores de B entre 1 y 2), caracterizado por una temperatura de

equilibrio 7;(x). Sumando sobre todas las poblaciones, obtenemos:
Jalx,A) = Za),-(x) Kabs,i(A)p (x)B[Ti(x, )], (3.11)
i

donde B(T,A) es la funcién de Planck. La temperatura de equilibrio para cada
tipo de polvo es determinada por la ecuacion de balance, la cual nos dice que la

energia absorbida es igual a la energia emitida:

/w Kab&i(z‘)J(x’)‘) - /oo Kabs,i<)‘)B[Ti(x)71]d2‘7 (312)
0 0
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donde J(x,A) es la intensidad media del campo de radiacion

J(x, 1) = %Aﬂ](x,n,/l)dﬂ. (3.13)

Lo cual nos dice que la temperatura de los granos de polvo depende explicitamente
de la composicién quimica y tamafio de estos, a través de la dependencia del
coeficiente de absorcion Ky ; de estas propiedades de cada tipo de grano.
Aunque el asumir equilibrio termodindmico es posible para ciertas aplicacio-
nes, existen casos donde no lo es. El caso mds importante que nos incumbe en
este analisis es cuando el medio contiene granos muy pequefios, incluyendo los
PAHs (por sus siglas en inglés: “polycyclic aromatic hydrocarbons”). Estos son
compuestos organicos que contienen solo carbén e hidrégeno, en forma de anillos
aromaticos (anillos organicos en los cuales los electrones estan deslocalizados).
Mientras que los granos grandes de polvo alcanzan el equilibrio termodindmi-
co y emiten como cuerpo negro modificado con una temperatura de equilibrio,
los granos pequefios tienen capacidades calorificas pequefias, por lo que un solo
fotén visible 6 UV puede calentar demasiado el grano. Estos granos pequefios no
alcanzan la temperatura de equilibrio y en lugar de eso alcanzan fluctuaciones en
su temperatura que llevan al grano a emitir por encima de la temperatura de equi-
librio. Para incluir este efecto en la ETR tenemos que la emisividad del polvo,

ecuacion 3.11, cambia a
Ja(x,A) = Za),-(x) Kabs.i(A)p (%) Vo Pi(T,x)B(T,A)dT |, (3.14)

donde P;(T,x) es la distribucion de temperaturas de los granos de polvo del tipo i
en la posicion x. Esta distribucion depende de las componentes quimicas del polvo
asi como de su tamafio, ademds dependera de la intensidad y rigor de campo de

radiacion en el que se encuentren.
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3.3. Método Monte Carlo parala Solucion del Trans-

porte Radiativo

El fin principal de este trabajo es realizar observaciones sintéticas de simula-
ciones hidrodinamicas de regiones de formacion estelar. Para lograr esto tenemos
que calcular la interaccién de la luz, emitida por las estrellas (particulas sumidero),
con el medio interestelar, que se encuentra entre la fuente y el observador. Esto
se obtiene aproximando la ecuacion de transporte radiativo tal y como se comenta
en la seccion 3.2. En la literatura actualmente hay varios c6digos disponibles que
se han desarrollado para este fin (para una lista relativamente completa ver el re-
sumen Steinacker et al. 2013). Con base en el método utilizado, estos codigos se
pueden distinguir en dos clases: los que utilizan la técnica del ¢ ‘ray tracing’’
y los que usan la técnica Monte Carlo. Hoy en dia la mayoria de los cédigos de
trasferencia radiativa utilizan Monte Carlo.

El método de Monte Carlo (MC) se basa en la estocasticidad y probabilidad.
Este método no resuelve la ecuacion de transporte, si no que simula el comporta-
miento de la luz en un medio y todas las interacciones descritas anteriormente.

Bésicamente un campo de radiacion es tratado como un fluido de un ndmero
grande, pero finito, de paquetes de fotones. Durante una simulacién de TR, cada
fotén es seguido a lo largo de su trayectoria por un medio polvoriento. En cada
instante de la vida del fotdn las caracteristicas que determinan su camino (posicion
de nacimiento, direccién inicial de propagacién o la distancia entre una interac-
cion a otra y hasta el tipo de interaccion) estdn determinadas mediante el uso de
la probabilidad, generando numeros aleatorios de una distribucién de densidad
de probabilidad (PDF, por sus siglas en ingles: “Probability Density Function™).
Asi al final de la simulacién podemos reconstruir el campo de radiacioén con un
andlisis estadistico del camino de los fotones. En resumen, en lugar de resolver
explicitamente la ETR para conocer el campo, lo que se hace es simular la propa-
gacidn de la luz dentro del medio. La técnica de MC se basa en generar nimeros

aleatorios a partir de una PDF p(x)dx. Se requiere de un algoritmo que nos de
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un ndmero X tal que la probabilidad de que X se encuentre en el intervalo infi-
nitesimal de x y x + dx sea igual a p(x)dx. Para ello se requieren algoritmos que
generen desviaciones uniformes, i.e. nimeros aleatorios, con la misma probabili-
dad de ser escogido, en el intervalo entre 0 y 1. Uno de los métodos més populares
para generar estos ndameros es el llamado “método de transformacion” (Devroye
1986, Vetterling et al. 2002).

3.3.1. Transporte Radiativo con Monte Carlo

Para comprender el funcionamiento del método utilizado por SKIRT vamos
a analizar el caso mds simple de un problema de TR mediante el método MC,
el cual consta de un campo de radiacion de fotones monocrométicos y una sola
longitud de onda A.

Para ello consideramos una fuente de fotones, caracterizada por un término
fuente j.(x,n,A), y una distribucién de polvo caracterizada por su densidad de
polvo p(x). El estado de cada fotén es tabulado mediante su energia, posicién,
direccién de movimiento y su estado de polarizacion (en el caso mas general en
el cual también este proceso sea incluido en los cdlculos). Para el caso 3D, en
un sistema coordenado cartesiano la posicion es el vector x = (x,y,z) y para la

direccion se usan los cosenos directores n = (ny,ny,n;).

Paso 1: nacimiento.

Se le llama nacimiento del fotén al proceso de inyectar fotones al dominio
computacional. La luminosidad que carga cada foton es L = L;,, /N, donde L, es
la luminosidad total de la fuente y N es el nimero de fotones. La posicion x y la
direccién n se escogen de acuerdo al término fuente j.(x,n,A), el cual debe ser
obtenido de una PDF

Jx(x,n,A)dxdn  j.(x,n,A)dxdn
[ [ je(x,n,A)dxdn Lior ’

p(x,n)dxdn = (3.15)
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para el caso del polvo, este emite isotrOpicamente, por lo que la direccién de

propagacion inicial estard dentro de una esfera unitaria:

_dn  sinBd6d¢

pln)dn="— == (3.16)

Usando el “método de transformacion” es facil obtener valores aleatorios para
0 y ¢ de esta distribucion.

Paso 2: Punto de interaccion

Una vez que el paquete de fotones estad en el medio polvoriento hay que deter-
minar si este interactuard con un grano de polvo, y de ser asi donde tendra lugar
esta interaccién. Por conveniencia, la PDF que describe la longitud del camino
libre medio antes de la interaccion se describe en el espacio de la profundidad
ptica tal que p(7)dT = e~ *dt. Usando el método de transformacién, tomamos

una desviacién uniforme & y resolvemos la siguiente ecuacién para T:

T /
5:/ e Tar, (3.17)
0

integramos y despejamos T = —In&. Si 7 es mayor que la profundidad dptica
Tparn @ la superficie del sistema en la direccion en la que el foton esta viajando,
el fotén escapa del sistema, y la vida de ese foton termina. El siguiente paso es
convertir la profundidad 6ptica que viaj6 el foton a una longitud fisica s, esto para
poder mover el foton al lugar de la interaccion. Entonces integramos a lo largo del

camino y resolvemos la integral:

/O (s A)p(s)ds = 1. (3.18)

En la practica, los c6digos Monte Carlo siempre usan una estructura de malla
para las celdas del polvo, en la cual la densidad y las propiedades Opticas estan
discretizadas. La integral se reduce a sumar sobre las celdas consecutivas que

abarca el camino , y la integral se transforma en sumar la profundidad 6ptica a lo
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largo del camino hasta que 7 es alcanzada.

Paso 3: Difusion y absorcion

Ya que tenemos la longitud fisica que recorri6 el fotén, podemos moverlo de su
antigua posicion al sitio de interaccion, i.e. moverlo de x a x + sn. En esta posicion
el fotén puede ser absorbido o dispersado. La PDF para este caso es una funcién
discreta de solo dos posibles valores. La probabilidad de que la interaccion sea
difusién es igual al albedo del polvo definido como a = K¢/ Koy Usando una
desviacién uniforme &, la naturaleza de la interaccion es fécil de determinar: Si
& < a, tenemos difusion y si & > a tenemos absorcidn.

En el caso de tener un evento de absorcion, es el final del ciclo de vida del
foton. La luminosidad absorbida del foton es guardada en la celda de interaccion.
Esta luminosidad, serd usada en pasos posteriores para calcular la emision del
polvo, la cual se comporta como una funcién fuente generando més fotones y por
lo tanto un nuevo ciclo MC.

Si la interaccién da lugar a un evento de dispersion, el paso siguiente es de-
terminar la nueva direccion de propagacion. Para el caso isotrépico solo hay que
generar un nuevo punto aleatorio en la esfera unitaria. En el caso anisotrépico, la
nueva direccién de propagacion n se escoge de acuerdo a la PDF:

®(n,n' x,1)

pln)dn = —=7=, (3.19)

Con la nueva direccién de propagacion, el foton puede seguir su viaje en el medio
polvoriento. Esto quiere decir que el segundo y tercer paso se repetiran hasta que
el fotén escape del sistema o sea absorbido por el polvo. Este proceso completo
es aplicado a cada fotén hasta que el ultimo fotn deja el sistema.

El TR a diferentes longitudes de onda se puede calcular independientemente,
ya que la longitud de onda no esta acoplada al TR. Después de terminar la simu-
lacién a cada longitud de onda, la luminosidad absorbida es usada para calcular la

intensidad media J(x,A) del campo de radiacion y subsecuentemente el término
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fuente del polvo j;(x,A). SKIRT permite activar la auto absorcion, es decir que la
emision del polvo pueda ser absorbida por capas posteriores de este,por lo tanto
podemos agregar la emision de polvo como una segunda fuente de fotones.

En resumen primero se calcula la emision de las fuentes primarias, después
calculamos la emision del polvo, recalculamos la emisién del polvo en este nuevo
campo de radiacion y asi, de forma iterativa, hasta que se alcanza el nivel de con-
vergencia requerida. Normalmente el proceso de autoabsorcion se puede omitir,
(ya que los fotones emitidos por el polvo tienen longitudes de onda muy largas,
por lo que es dificil que interactue con ISM ) lo cual permite disminuir los tiempos
de célculo. Pero, en casos en donde la densidad de polvo sea muy alta, los foto-
nes infrarrojos pueden ser absorbidos, por lo que hay que tomar en cuenta este

proceso.

3.4. Coédigo de Transporte Radiativo SKIRT.

3.4.1. Descripcion General

La informacién completa y detallada sobre este capitulo se encuentra en Camps
y Baes (2015). A continuaciéon damos una descripcion de las caracteristicas prin-
cipales del codigo SKIRT que fueron utilizadas para los objetivos de este trabajo.

SKIRT 3 es un cédigo Monte Carlo para modelar el transporte radiativo en
medios polvorientos. Estd escrito completamente en C++ y disefiado para ser un
programa que se corre desde una terminal. Es facilmente aplicable a sistemas
operativos que trabajen con UNIX. El Usuario disefia su simulacién mediante una
interaccién de pregunta-respuesta con SKIRT mediante la terminal. Este sistema
de interaccion es utilizado para construir una simulacion y ademds permite dar a
conocer al usuario todas las posibles opciones de configuracién. Tras completar
la configuracion, los parametros de la simulacion son guardados en un archivo de

formato XML (eXtensible Markup Language) el cual puede ser abierto en cual-

3documentacién de SKIRT: http://www.skirt.ugent.be
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quier editor de texto para su visualizacién 6 posible modificacion.

El cddigo tiene un tratamiento completo de la absorcion y difusion de los fo-
tones por el polvo, calcula la distribucion de temperatura del polvo asi como su
reemision térmica, ademads de soportar el calentamiento estocastico de los granos
mads pequefios. Es capaz de manejar cualquier geometria 3D tanto en la distribu-
cion de las fuentes como en la del polvo y ofrece la posibilidad de tratar multiples
mezclas de polvo, incluyendo las propiedades 6pticas y los coeficientes de absor-
cién y difusiéon de una variedad de tipos de granos de polvo. Ademas el codigo es
altamente paralelizable en sistemas con memoria compartida.

Los resultados de una simulacion de SKIRT, son guardados a través de “instru-
mentos sintéticos”: estos permiten recolectar los fotones que salen de la simula-
cién creando imagenes, distribuciones espectrales de energia de banda ancha tanto
integradas como espacialmente resueltas, espectros y unidades de campo integral.
Estos instrumentos pueden ser colocados en cualquier posicién con respecto al
objeto simulado y a cualquier distancia de él, lo cual permite comparar directa-
mente simulaciones y observaciones (e.g., De Looze et al. 2012b, De Looze et al.
2012a,De Geyter et al. 2014,De Geyter et al. 2015, Viaene et al. 2017).

SKIRT permite dos tipos de simulaciones: oligocromédtica (una o muy pocas
longitudes de onda), y pancromatica (varias longitudes de onda). Una simulaciéon
oligocromética solo simula la interaccién en una o pocas longitudes de ondas,
normalmente en el intervalo visible-UV, y se utiliza mas que nada para calcular el
efecto en absorcion del polvo (como por ejemplo en De Geyter et al. 2015), por lo
que no entraremos en detalles sobre este tipo de simulaciones (para mas detalles
se pueden consultar los trabajos de De Geyter et al. (2014) y la pagina oficial de
SKIRT (Maarten y Camps, 2019)).

En cambio una simulacién pancromaética opera sobre el largo ancho del espec-
tro electromagnético, por lo que estas simulaciones toman en cuenta la absorcion
y difusién de fotones visibles y UV los cuales, calentando los granos de polvo,
hacen que este emita en el intervalo infrarrojo por procesos térmicos. SKIRT fun-

ciona en el régimen al cual las escalas de tiempo de evolucion del sistema son
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mucho mayores a la escala de tiempo en que la radiacién cruza el sistema, es de-
cir, variaciones temporales en las condiciones fisicas de los sistemas simulados se

consideran despreciables.

3.4.2. Configurar una Simulacion

El esqueleto basico de una simulacion pancromatica consta de 4 partes prin-
cipales, como se muestra en la figura 3.3 que son: a) un arreglo de longitudes de
onda a las cuales se van a calcular los procesos de absorcion, difusion y emision;
b) la definicién del sistema estelar, o sea de las fuentes de fotones, para las cuales
se especifican sus caracteristicas espectrales y su distribucién geométrica; ¢) una
definicion del sistema del polvo (caracteristicas Opticas y distribucion geométri-
ca); d) por ultimo los instrumentos sintéticos, sus caracteristicas (un instrumento
que grabe por ejemplo solo la distribucion espectral de energia 6 uno que simule
un espectrografo de campo integral), y sus posiciones respecto al objeto simula-
do. Cada una de estas partes permite un alto grado de configuracion en sus niveles
inferiores.

En el c6digo SKIRT estas partes principales se llaman ¢ ‘Wavelength Grid’’
‘‘Stellar System’’, ‘ ‘Dust System’’y ¢ ‘Instrument’’ respectivamente.
Nosotros las vamos a llamar a su semejante en el espanol, por lo que quedan como
‘‘Arreglo de Longitudes de onda’’, ‘ ‘Sistema Estelar’’, ‘ ‘Sistema

de Polvo’’ e ¢ ‘Instrumentos’’.

Arreglo de Longitudes de onda

Para configurar nuestra simulaciéon pancromdtica necesitamos definir el arre-
glo de longitudes de onda. Esta puede abarcar valores desde el UV hasta el mi-
limétrico, pero entre mas puntos tenga el arreglo mayor resoluciéon en longitud
de onda tendremos y por lo tanto mayor sera el costo computacional. SKIRT nos
ofrece alternativas para generar el arreglo de formas eficientes: es posible generar

un arreglo logaritmico simple o anidado (esta ultima permite mayor resolucion en
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Figura 3.3: Representacion esquematica de los bloques principales de una simu-
lacion con SKIRT. (Camps y Baes, 2015).

algun intervalo en el que estemos interesados). También ofrece la opcion de cargar
el arreglo de longitudes de onda desde un archivo de texto definido por el usuario,

permitiendo asi la maxima flexibilidad.

Sistema Estelar

Solo para resaltarlo la distribucion de las fuentes y del polvo es obviamen-
te importante. Para ello SKIRT ofrece una amplia gama de funciones analiticas
que se utilizan para distribuir las fuentes principales de fotones en la simulacién
(‘ ‘Geometries’’ ¢ ‘ ‘Geometrias’’) como puntos, esferas, cilindros , discos,
por mencionar algunos. Cada geometria define una distribucién espacial para la
componente estelar de la simulaciéon. Ademds, dependiendo de cada geometria,
SKIRT cuenta con unas funciones llamadas “Decoradores” (“Decorators”) las
cuales permiten aportar cambios a las geometrias bdsicas, por ejemplo cambian-

do la posicién de su centro, poniendo grumos aleatoriamente o deformando una
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esfera en un esferoide. Ademds se pueden sumar y superponer varias geometrias
para crear objetos més complejos.

El ‘ ‘Sistema Estelar’’ define las caracteristicas de las fuentes de fotones
en la simulacidn, por lo que para cada objeto hay que tambien definir la emisién
espectral y luminosidad. SKIRT cuenta con distribuciones espectrales de energia
(SED)precargadas como por ejemplo cuerpo negro, la SED del sol, quasares 6
espectros de poblaciones estelares simples. También tiene la opcién de leer la
SED desde un archivo de texto.

Para el andlisis de simulaciones SPH 6 AMR SKIRT permite importar las ca-
racteristicas de las fuentes a partir de estados a un tiempo dado de la simulacién
y asignarles un espectro mediante modelos tedricos, como por ejemplo los mo-
delos de sintesis de poblacion estelar de Bruzual y Charlot (2003), basados en
parametros como la edad y metalicidad, los cuales se toman directamente de las

simulaciones.

Sistema de Polvo

Al igual que la componente estelar, el polvo puede ser distribuido espacial-
mente mediante las geometrias incluidas en SKIRT. La cantidad de polvo en cada
objeto se puede especificar mediante la masa total o la profundidad 6ptica en un
cierto eje. Igual que en el caso del Sistema Estelar, SKIRT tiene una opcién que
permite leer la distribucion de gas a partir de un estado de la simulaciéon SPH o
AMR, para después calcular la densidad de polvo a partir de los datos de entrada,
asumiendo que una fraccién de metales en el gas es convertida en polvo.

En esta parte también hay que configurar la malla especial del polvo (¢ ‘Malla
de Polvo’), es decir, definir como se discretiza la distribuciéon geométrica del
polvo en el dominio computacional de la simulacién. La malla queda distribuida
en celdas, y se considera que todas las variables (propiedades) fisicas del polvo
(densidad, propiedades 6pticas, campo de radiacién y temperatura) es constante en
toda la celda. Como SKIRT utiliza el método Monte Carlo, durante la simulacidon

el paquete de fotones se propaga por la malla interactuando con las celdas de



CAPITULO 3. TRANSPORTE RADIATIVO EN POLVO. 45

acuerdo a eventos generados aleatoriamente.

SKIRT no se queda atras en la flexibilidad de las simulaciones a realizar en
cuanto a la malla de polvo, por lo que existen varias opciones entre las cuales
elegir. Idealmente nos gustaria conocer a gran detalle las caracteristicas fisicas y
del campo de radiacion en cada punto de una simulacion. Obviamente esto no es
posible y es precisamente por esto que el dominio espacial se tiene que discretizar
en celdas. SKIRT ofrece mallas adaptivas para la optimizacién de la simulacidn,
las cuales permiten tener una mayor resolucién en las regiones de interés (donde
la densidad del polvo es mds alta o donde hay fuertes gradientes de densidad),
y muestra regiones vacias o de baja densidad de polvo con menos celdas, asi

optimizando el tiempo de computo.

Propiedades del polvo

Las propiedades del polvo que se aplican a cada componente vienen empa-
quetadas en un bloque llamado “Mezcla de Polvo” (“dust mix”). Las opciones
de mezclas de polvo usadas por SKIRT se encuentran en la literatura (por citar
las mas usadas Weingartner y Draine 2001,Jones, A. P. et al. 2017, Li y Draine
2001). Cada modelo usualmente incluye una combinacion especifica de silicatos,
grafitos, e hidrocarburos aromaticos policiclicos (PAH), cuyas propiedades estan
en tablas 6 son aproximadas mediante férmulas.

SKIRT ¢ ‘Mezcla de Polvo’’ cuenta con la opcion de crear una mezcla de
polvo usando bloques preestablecidos. Una mezcla configurable tiene una pobla-
cion especifica de cada tipo de material. Para cada tipo de grano de cada material
las poblaciones especifican las propiedades Opticas y calorimétricas ademds de la
distribucion de tamafos. Las propiedades Opticas incluyen los coeficientes de ab-
sorcion y dispersion Kyps(A,a) ¥ Kea(A,a), y el pardmetro de asimetria g(A,a)
que determina la funcion fase de dispersion @, , (k,K’), para cada intervalo de
longitudes de onda y de tamafios del grano (a). Las propiedades calorimétricas
incluyen la capacidad calorifica C(T) 6 su equivalente la energia interna U (7T') del

grano de polvo en un intervalo de temperatura 7', y la densidad de masa pp,;; del
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material.

Malla de polvo

Una de las componentes mds importantes de una simulacién en un problema
de TR es la malla espacial en la que se distribuye el polvo. La importancia radica
en que los requerimientos de computo, es decir el tiempo de CPU necesitado por
la simulacién y la cantidad de memoria RAM que se utiliza, dependen de forma
crucial de cuantas celdas espaciales son necesarias. Para poder muestrear de forma
correcta las variaciones espaciales de la densidad de polvo 6 - igualmente- de la
profundidad 6ptica, se tiene que adoptar una malla espacial con subdivisiones mas
pequenas en esos lugares de mas alta densidad, profundidad 6ptica 6 del gradiente
de estas cantidades. Como el cédlculo de la temperatura y del espectro emitido por
el polvo es una fase de las mds exigentes computacionalmente, se tiene que elegir
una forma de subdividir el espacio de la simulacién para optimizar el nimero de
celdas y al mismo tiempo muestrear de forma suficientemente buena los cambios
en las propiedades del polvo. Para minimizar esta exigencia en memoria la malla
se debe adaptar a la estructura espacial del modelo, y a la distribucién espacial de
la densidad. SKIRT nos ofrece, aparte de mallas fijas como la de la imagen de la
izquierda de la figura 3.4, mallas adaptivas como por ejemplo las mallas k-d tree
y Voronoi, como se ilustra en las imédgenes central y derecha de la figura 3.4.

Una malla k-d tree es una estructura que se va dividiendo espacialmente tal que
cada celda se parte en dos subceldas a lo largo de un hiper-plano. En un espacio
3D, es decir k=3, el modelo k-d se asimila la malla octree. Este tipo de malla es la
que elegimos para nuestras simulaciones, pues logra un muestreo del polvo muy

bueno y tiempos de computo razonables.

El objeto ¢ ‘Mezcla de Polvo’’ en detalle

El objeto “Mezcla de Polvo” representa una mezcla de polvo con un conjunto

de propiedades asociadas a esta. Una mezcla de polvo puede estar hecha de varias



CAPITULO 3. TRANSPORTE RADIATIVO EN POLVO. 47

Figura 3.4: Mallas (Dust grid) de SKIRT. Izquierda: Una malla fija con el tamafio
de las celdas distribuidas logaritmicamente en el eje vertical y con una ley de
potencias en el eje horizontal. Centro: Malla cuboidal “k-d tree” con el tamaino de
celdas que se ajustan con la distribucion de densidad del modelo de una galaxia
espiral. Derecha: Una malla “Voronoi” donde la generacion de celdas se hace de
manera aleatoria siguiendo la distribucion de densidad para el mismo modelo de
una galaxia espiral. Camps y Baes (2015).

poblaciones; cada poblacion puede representar granos de polvo con diferentes
composiciones quimicas y tamafios.

El objeto “Mezcla de Polvo” guarda las propiedades fundamentales y deriva-
das del polvo, algunas se calculan conforme se van requeriendo en el codigo. Solo
para tener en cuenta, las propiedades del polvo no se normalizan ya que se usan
los valores en sistema internacional de unidades.

Algunas componentes de “Mezcla de Polvo”, como DrainelLiDustMix usa-
da en este trabajo, son datos precalculados, por lo que simplemente se leen de
un archivo de datos. Una rutina importante que provee una mezcla de polvo es
MultiGrainDustMix, la cual nos permite crear la mezcla con las poblaciones
que se quieran. Una mezcla multi-granos puede contener multiples poblaciones,

cada una con una especifica composicion y una distribucién particular de tamaios.

MultiGrainDustMix contiene recetas multi-granos que proceden de modelos
establecidos como MRNDustMix (Weingartner y Draine, 2001) y ThemisDustMix

(Jones, A. P. et al., 2017) las cuales se usan en este trabajo. Ademads de los mode-
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% MRNDustMix
| ltem |<—{ Simulationltem |<—| DustMix
[ iicranousis
| PinteBenchmarkDustMix l
| WeingartnerDraineDustMix |

Figura 3.5: Esquema sobre la jerarquia de DustMix.

los preestablecidos MultiGrainDustMix tiene la subclase ConfigurableDustMix
la cual nos permite crear una mezcla totalmente configurable con ayuda de SKIRT
mediante la interaccion pregunta-respuesta con el cédigo. En forma de esquema
el objeto Mezcla de Polvo y sus componentes se presentan en la figura 3.5. La
rutina Composicién de Granos (GrainComposition) representa las propieda-
des Opticas y caldricas de granos de algin material en particular, de acuerdo del
modelo en cuestion.

textttDistribucion de tamafios de granos (GrainSizeDistribution) representa
la funcién de distribucion de tamafios de granos de polvo.

Para cada poblacion de polvo, ConfigurableDustMix contiene un objeto
DustMixPopulation que a su vez contiene a Composicién de Granos,Distribucién
de tamafios de granos,y un nimero de subpoblaciones usadas para discretizar
la distribucién de tamafios. Podemos ver esto de forma esquemdtica en la figura
3.6.

Propiedades de las Mezclas de polvos

Las propiedades fundamentales que se guardan en Mezclas de Polvo son:
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DustMix
MultiGrainDustMix GrainComposition
ConfigurableDustMix 2>—— DustMixPopulation DraineGraphiteGrainComposition

GrainSizeDistribution

b

PowerLawGrainSizeDistribution

Figura 3.6: Esquema sobre las componentes y configuracion de
ConfigurableDustMix. Diagrama tomado de la pagina oficial de SKIRT
(Maarten y Camps, 2019).
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= ¢l numero de poblaciones de polvo Ny,

= para cada poblacién de polvo C, definido en el arreglo de puntos A;, en el

arreglo de longitudes de onda de la simulacion tenemos:

e la seccion eficaz de absorcidn por dtomo de hidrégeno gl“fs ,

e la seccion eficaz de dispersion por dtomo de hidrégeno 6o,

e ¢l parametro de asimetria de la funcion fase de dispersion g; .,
= para cada poblacién de polvo:

e la masa de polvo por dtomo de hidrégeno .

La razén por la que utilizan las secciones eficaces ¢ y las masas de polvo
como propiedades fundamentales en lugar de las opacidades k, es que permite
manejar multiples poblaciones de polvo y multiples geometrias.

La mayoria de las propiedades que se derivan de las fundamentales son aque-
llas que describen la mezcla de polvo como un todo, i.e. las secciones eficaces por

atomo de hidrégeno de absorcion, dispersion y extincion

b er b
abs __ abs
gl - Z gl7c )
c=1
Npop
sca  __ sca
g =Y ¢,
c=1
Npop

ext __ ext
Sl - Z S ,c
c=1

el albedo global

B glsca
o, = ext
S

el promedio del pardmetro de asimetria de la funcion fase de dispersion
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N pop

Z 81.eSie

sca
GZ c=1

y la masa total de polvo por dtomo de hidrégeno

Npop

U= Zuc

Ademads las propiedades derivadas incluyen las opacidades (absorcion, disper-

sién y extincidn) para la mezcla total del polvo como un todo

abs

K.abs _ gl

1 — )
U
sca

D a— gl

l - ’
U
ext

ext gl

K = .
u

Para una simulacién pancromética donde el arreglo de longitudes de onda re-
presenta una muestra amplia de longitudes, debemos incluir la seccion eficaz de

absorcion integrada de Planck por d&tomo de hidrégeno g“bs (T), definida como

5he'(T) / G BA(T

Estos valores son precalculados en un amplio intervalo de temperaturas, por
lo que esta ecuacion debe ser resuelta para T dado un valor de g“bs (T).

Al utilizar MultiGrainDustMix se calculan las propiedades fundamentales
del polvo a partir de las propiedades de los granos que lo componen: los coeficien-
tes de eficiencia de absorciéon Q%(2,a), de dispersién Q°“*(1,a), el pardmetro
de asimetria de la funcion fase de dispersion g(A,a), la densidad de masa de los
granos del material pp,, y la distribucién de los granos de polvo por dtomo de
hidrégeno Q(a) = (d”D )/ny
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La distribucién de tamaios de los granos esté dividida en Np;,s bins en escala
logaritmica, y cada poblacion de polvo por separado se agrega al bin. Denotamos
los limites de cada bin como [amin’c,amaw], con ¢ = 1,...,Np;,s. Las propiedades
son calculadas para cada poblacién C y para cada longitud de onda A;, usando
ecuaciones siguientes.

Las secciones eficaces, por dtomo de hidrogeno, de absorcién y dispersion
para la [—ésima longitud de onda y la C-ésima poblacién de polvo son calculadas

mediante la integral sobre la distribucion de tamafios,

l,c

g“bsz/ mx’cQ(a)Qabs(ll,a)ﬂazda,

min,c

Amax,c
She = / Q(a)0*“(Ay, a)ma’da.
a

min,c

El parametro de asimetria se calcula

1 Amax,c
8lc= gsca/ Q(a)g(A,a)Q(Ay,a)ma’*da.
l,c Amin,c

La masa de polvo de cada poblacion es calculada usando la densidad de masa

Amax,c 47[
pe= [ 2@ppin a'da

min,c
Propiedades caloricas

Enlaclase ‘ ‘Composicién de Granos’’ se lee la capacidad calorifica a ca-
da intervalo de temperatura. Después se calcula la entalpia tipica de granos de
polvo a una cierta temperatura, para cada poblacién de polvo. Esta funcién inter-
pola la capacidad calorifica hacia una malla apropiada usando una interpolacién

lineal en el espacio log-log. Después se realiza una integral para calcular la ental-
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pia usando la siguiente sustitucion:
T logT , ,
H.(T) = / C(T")dT' =In / 10MeCloe ) gl oo 7', (3.20)
0 oo

Esta funcién nos da la entalpia H.(T') a temperatura T de la media de una muestra
representativa de cada poblacion de polvo. La entalpia es equivalente a la energia
interna del grano del polvo, usando un punto cero arbitrario. Esto se obtiene mul-
tiplicando la entalpia especifica para la composicion de granos (a cierta tempera-
tura) por la masa representativa de los granos de polvo.

La informacién de la entalpia es usada para calcular la distribucién de proba-
bilidad de la temperatura de los granos pequeiios los cuales no estin en equilibrio

termodinamico con el ambiente.

Calculando la emision de polvo

SKIRT calcula el espectro de emision de cada celda en la malla de polvo, basdndo-
se en el espectro absorbido durante la fase de emision estelar y en las caracteristi-
cas del polvo que se acaban de calcular.

Para un sistema que contiene & componentes de polvo, cada una con su propia
mezcla de polvo, vamos a tener un conjunto de celdas que comparten caracteristi-
cas similares. La emisividad &, j, ; se calcula para cada componente de polvo & por
separado y al final los resultados son combinados en el espectro de emision para

la celda m mediante
Nc‘omp_l

Jml = Z P, h€n -
h=0

Como las densidades p,,  difieren de una celda a otra, el resultado debe ser

calculado y guardado en cada celda por separado.

Emision de cuerpo negro modificado

Si asumimos que los granos de polvo estan en equilibrio termodindmico local

(LTE por sus siglas en inglés: Local Thermodynamic Equilibrium), lo cual es



CAPITULO 3. TRANSPORTE RADIATIVO EN POLVO. 54

vélido para los granos grandes, el polvo emite como un cuerpo negro modifica-
do, con diferente temperatura de equilibrio para cada poblacion en la mezcla. La

emisividad en un campo de radiacion Jj, se puede calcular como

Npop—

Z c;i’bﬁ

donde la temperatura de equilibrio 7, esta definida mediante la ecuacion de balan-

/gast dl = /gabsB

Emision de los granos pequeios de polvo

ce energético

Cuando activamos en SKIRT el calentamiento transitorio (también llamado es-
tocdstico) de los granos de polvo, SKIRT calcula adecuadamente la emision del
polvo para los granos pequeiios y moléculas PAH que no estdn en equilibrio ter-
modindmico local. Discretizando la composicion del polvo y usando la distribu-
cién de tamaios, el arreglo de longitudes de onda y construccién del arreglo de
temperaturas, la emisividad (€, en un campo de radiacion (J ) se puede calcular

mediante
pop Niem p—

Z g/{’bf Z PC,B;L (3.21)

donde P, ; es la probabilidad de encontrar al grano de polvo de la poblacién C—ési-
ma en el i—ésimo bin de temperatura. Las probabilidades P.; son calculadas si-
guiendo el esquema presentado por Guhathakurta y Draine (1989), Li y Draine
(2001) y Kruegel (2003).



Capitulo 4

Parametros fisicos en la simulacion:

polvo

En este capitulo vamos a describir y analizar la evidencia sobre la composicion
de los granos de polvo que se encuentran en el medio interestelar. Ademas damos
una introduccién sobre las mezclas de polvo con las que podemos trabajar en

SKIRT y las que usamos en este trabajo.

4.1. Emision infrarroja

El calentamiento de los granos de polvo se debe principalmente a la absorcién
de fotones, sobre todo de longitudes de onda visibles y ultra violetas, emitidos
por estrellas u otros objetos (como por ejemplo los discos de acrecion cerca de
sistemas binarios o los que se encuentran en los nicleos galdcticos activos). En
general, la absorcion de un fotén por un grano de polvo si es un que depende del
tamafio del grano (mds generamlente de su capacidad calorifica, C, o< N, donde N
son los grados de libertad) y la energia (hVv) del fotébn mismo. Sin embargo, granos
de polvo de tamafio “grande” (@ = 0.01um) pueden absorber toda la energia de
un foton y distribuirla a lo largo de todos sus grados de libertad (N). Esto no pasa

en los granos “pequenos” (@ < 5S0A), que no tienen como redistribuir esa energfa.

55
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Estos granos suben a temperaturas mds altas con respecto a las que le correspon-
derian al campo de radiacion y, ademads, su temperatura depende directamente de
la energia del fotén incidente. Por esto el proceso es estocdstico. La mayoria de
la energia radiada por los granos pequeios ocurre en tiempos muy cortos a la
absorcion del foton, cuando la temperatura del grano alcanza su maximo.

Para poder calcular el espectro de emision, promediado en el tiempo, para los
granos pequefios, debemos calcular la funcién de distribucién de energia dP/dE
para los granos de cierto tamafio, donde dP es la probabilidad de que un grano
tenga una energia vibracional entre (E,E + dE).

La nocidén de “temperatura” es muy dificil de aplicar cuando hablamos de los
granos mds pequefos. Lo que hacemos es definir la enrgia de vibracion total del
grano como la suma de la energia del modo de vibracion de cada molécula. Sea
el modo vibracional j tal que j = 1,....,N, con frecuencia fundamental ®;. Si
aproximamos los modos vibracionales como osciladores armdnicos, entonces la

energia vibracional del grano sera

Nﬂ’l
E = ()] jhwj7 4.1)
j=1
donde v; > 0 es el nimero cudntico para el modo j.
Suponemos que el grano es un sistema vibracional en equilibrio térmico a una

temperatura 7', el valor esperado de la energia es

E(T) = % ho, 4.2)
= exp(hw;/kT) — 1 '

asi podemos definir una temperatura instantdnea de vibracién como la tempe-
ratura a la cual estas dos energias se igualan (Draine y Li, 2001). Esta aproxima-
cidn es valida aun para granos que contengan ~ 30 atomos (Li y Draine, 2001).

Aproximadamente dos tercios de la energia radiada por los granos de polvo
es a longitudes de onda A = 50um (lejano infrarrojo) (Draine, 2003) y debida a

granos con tamafios ¢ 2 0.01um los cuales se mantienen a temperaturas estables
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de ~ 15 —20 K debido al campo de radiacion de las estrellas. El tercio restante es
debido a granos con radios a < 50A que se enfrian después de alcanzar un pico
en su temperatura debido a la absorcion de un foton. Tenemos asi dos grandes
restricciones, en cuanto a los tamaiios de los granos de polvo, que provienen de la
emision infrarroja: a) La poblacion de granos debe contener suficientes granos con
tamafios @ < 50 A que contribuyan a un tercio de la emisién. b) Para reproducir
la emision de 3-12 um del ISM difuso esperada de moléculas PAHs, radicales e

iones, una fraccion grande de los granos mas pequeios deben ser PAHs.

4.1.1. Candidatos
CARBONO

Los atomos de carbono en forma de grafito estdn unidos unos a otros en laminas
exagonales. Cada 4tomo de carbono tiene cuatro electrones de valencia (25s22p?);
tres de ellos en forma trigonal sp2 0 en orbitales o; el electron sobrante esta en el
orbital deslocalizado 7, que es compartido entre los enlaces carbono-carbono. Las
laminas de d4tomos de carbono se mantienen unidas débilmente solo por la fuerza
de van der Waals. El absorber un foton puede excitar al electron 7 a un orbital
m*; esta transicién es responsable de la “joroba” a ~ 2175 A. Usando la funcién
dieléctrica del grafito, se puede encontrar que para una esfera de dicho material
aleatoriamente orientada la fuerza de oscilacion es de f = 0.16 por atomo de car-
bono (Draine, 1989). Entonces la “joroba” a 2175 A requiere que la razén entre
carbono e hidrégeno sea C/H = 5.8 x 107> para esferas pequefias de grafito, lo
cual esta en acuerdo con las restricciones en las abundancias interestelares. Una
extension a la hipétesis del grafito es la de un esqueleto de atomos de carbono con
moléculas de hidrocarburos aromaticos policiclicos (PAH), ya que tiene las mis-
mas funciones de onda electrénicas. Estas moléculas tienen fuertes absorciones

en la transicién & — 7* en la regién 2000-2500 A.
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SILICATOS

Una de las caracteristicas espectrales mds prominentes de los granos de silicatos
es una banda infrarroja centrada a ~ 9.7um, debida a estados energéticos vibra-
cionales de la molécula de SiO. Esta banda espectral se observa tanto en emision
(como por ejemplo en estrellas ricas en oxigeno o en las atmdsferas de las estrellas
AGB) como en absorcion (por ejemplo en el espectro infrarrojo de galaxias con
brote de formacion estelar).

También tenemos un rasgo en la curva de extincion a 18um que se presume
es debido al modo vibracional de la molécula OSiO (Smith et al., 2000).

El cddigo de transferencia radiativa SKIRT tiene implementadas varias mez-
clas de polvo; a continuacion presentamos las diferentes mezclas de polvo que
usamos en nuestras simulaciones. Escogimos las mads citadas en la literatura, las
cuales son las mezclas de Draine et al. (2007), Weingartner y Draine (2001), Jo-
nes, A. P. etal. (2017) (para ver algunos trabajos donde se utilizan Kurosawa et al.
(2004); Koepferl et al. (2017c).

4.2. Drainey Li (2007)

La mezcla de polvo “DraineLiDustMix” es una mezcla de grafitos, silicatos y
PAH. La distribucion de tamaifios es una ley de potencias. Esta mezcla estd ajus-
tada para reproducir la curva de extincién de la Via Lactea. SKIRT obtiene las
propiedades Opticas para cada poblacion usando el c6digo DustEM (Compiegne
et al., 2013), usando los parametros de entrada que se muestra en el apéndice
A.l.1.

4.3. MRN

La funcién “MRNDustMix” es una subclase de la clase “MultiGrainDustMix”, y

representa una mezcla de polvo la cual consiste en poblaciones separadas de gra-
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nos de grafitos y silicatos los cuales tienen una distribucion de tamafios tomados
de la distribucién de Mathis et al. (1977). Los tamafios actuales son tomados de
una actualizacion dada por Weingartner y Draine (2001), mientras que las propie-
dades Opticas se obtienen de la pagina web de Bruce Draine (2019). Las pobla-
ciones de grafitos y silicatos se pueden dividir en subpoblaciones N, y Ny;;, cada
uno con sus correspondientes bines en los tamafios de los granos.

La clase agrega el nimero indicado de poblaciones basada en las clases “Drai-
neGraphiteGrainComposition” y “DraineSilicateGrainComposition” para grafitos
y silicatos respectivamente, y en la distribucion de tamafios dada por

dn

% = Ca_3'5 for Amin S a S Amax, (43)

donde C es una constante con valores de C = 10~2-13

cm?? para grafito y
C =10"2cm2s para silicatos, y @i, = 50 A Y Apax = 0.25 pm para los dos
tipos de granos.

En el trabajo realizado por Mathis, Rumpl y Nordsieck en 1977 (Mathis et al.,
1977) intentan reproducir las curvas de extincion observadas hasta entonces en
lineas de visiOn que atravesaban nubes difusas para las longitudes de onda que van
deA=1umaA =0.11 um. Tratan de simular mezclas de varios materiales co-
mo: grafito, carburo de silicio SiC, enstatita (Fe,Mg)SiO3, olivino (Fe,Mg),SiOu,
hierro y magnetita Fe304, ademas idealizan los granos de polvo a particulas
esféricas.

Consideran que la distribucion de cada “material” sigue una ley de potencias,
tal que n(a) «< a” y ademas esta distribuida linealmente en bins. Entonces el ndime-
ro de particulas en el intervalo de tamafios (a,a + da) esta dado por n(a)da.

Los tamafios de los granos, entre 0 y 1 um, se dividen en intervalos discre-
tos a;. Asi el intervalo del j-ésimo bin incluye la distribucion de tamafios en el
intervalo a;_ a aj, el j-€simo bin, del material m, a la longitud de onda i-€sima,

contribuye a la extincién como,
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aj
Coi= | #a)Cula, X)da, (4.4)
aj,l
Ajla) = 1, um (aj—1 <a<aj),
iijla) = 0, todolodemads.

donde Cy,(a,A) es la seccion eficaz del material m, a la longitud de onda A;.

Uno de sus resultados es que el indice de la ley de potencias para la distribu-
cion de tamaiios, el que mejor ajusta es p = —3.5 y que es debido a los procesos
estocdsticos en la formacion de los granos. Ademds de ajustar en intensidad y an-
cho de la “joroba” a A2175, llegan a la conclusién de que es debido a los granos
mas pequefios de grafito.

Con las nuevas observaciones de Weingartner y Draine (2001) buscan expan-
dir el modelo de MRN hacia los tamafios mas pequefios de los granos de carbono
(grafitos y moléculas PAH) con tal de explicar la emision infrarroja y de microon-
das atribuida a estas poblaciones. La forma funcional de la distribucién de tamafios
cumple dos condiciones: (1) permitir un corte suave para tamafios a > a;, con el
control de la inclinacién de este corte; y (2) permitir un cambio en la pendiente

dInng,/dIna para a < g;. Se adopta la siguiente forma funcional

1 dng, Co [ a \% 1, 35A<a<a
D@+ E () FlaiBan) ; .
ny da a \dig exp{—[(a—arg)/acgl’} a>ag

(4.5)

para los granos de carbén donde D(a) es la funcién encontrada por Li y Draine
(2001) y
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1 dny, Cs [ a\*® 1, 35A<a<a,
——F —Da)+= (—) F(a; Bs, ar.5) X 3 h8
ng da a \a.; exp{—[(a—ars)/acs]’} a>as

(4.6)
para los silicatos. El término
1+ Pa/a, >0
F(a:B,a) = Ba " A 4.7
(1—pBaja;)~, B<0

Las constantes que se utilizan tienen los mismos valores de Li y Draine (2001):
ap, = 3.5A, app = 30A,y 0 = 0.4 y las mismas poblaciones relativas en las dos
componentes log-normales (bc,1 = 0.75bc, bcr = 0.25b¢) pero se consideran
diferentes b¢c. Se tiene pues que en la ecuacion 4.5 tenemos seis pardmetros ajus-
tables (bc, Cg, ay g, de g, O, By) con otros cinco pardmetros para la ecuacién 4.6
(G, Qs .55 A5y U, Bs)

4.4. THEMIS

El modelado de polvo interestelar creado por Jones, A. P. et al. (2017) llamado
THEMIS (Por sus siglas en inglés “The Heterogeneous dust Evolution Model for
Interestellar Solids™), es el mds moderno que utilizamos en este trabajo. Es el tni-
co que trata el polvo como un nicleo mas una envoltura. Esto debido a que el
polvo cambia dependiendo del ambiente donde se encuentra. Este modelo utiliza
un doble enfoque: por un lado se utilizan experimentos de laboratorio para medir
y reconstruir las propiedades del polvo interestelar, y por el otro lado se utiliza la
aproximacion mads clédsica intentando de reproducir las observaciones del efecto
del polvo tanto en absorcién como en emision. Dado que cualquier modelo basado
en la mezcla de MRN tiene las mismas limitaciones, comentadas por Greenberg
et al. (1983): “Las particulas responsables de la joroba 2175 A y la extincién en

el lejano ultravioleta (FUV) constituyen dos poblaciones independientes, y el mo-
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delo MRN de silicatos mds grafitos viola esta condicion” , y “La extincion en el
ultravioleta por las particulas responsables de la extincién en el visual es gris y,
por lo tanto, estas particulas constituyen una poblacion completamente separada
de las particulas de la joroba.Por lo tanto es necesario tomar en cuenta la evolucién
de las propiedades del polvo en el ISM. De ahi que surge el modelo THEMIS.
EL modelo comprende las siguientes estructuras y composiciones de granos

de polvo con nicleo y envoltura (Jones, A. P. et al., 2017):

» “Una distribucién como ley de potencias para las nanoparticulas de carbono
amorfo a-C con tamafios ¢ < 20nm con una extrema dependencia en el ta-
mafio de sus propiedades Opticas y con una distribucion de tamafios que es

sensible al campo de radiacion local”.

= “Una distribucion log-normal para los granos amorfos de carbono ricos en
hidrégeno, a-C(:H), con tamafios a ~ 160 nm con una composicién de un
nucleo a-C(:H) envueltos por carbonos amorfos a-C (con una profundidad

de ~20nm)”, y

= “Una distribucion log-normal para los granos , a ~ 140 nm, amorfos de si-
licio a-Sil(Fe,Fe,S) con cobertura de granos a-C (con profundidad ~ 1 —
10 nm) formados por la acrecién de carbono y la coagulacién de nano-

particulas de a-C en sus superficies.”

Para obtener las propiedades opticas del polvo, SKIRT calcula los valores
usando DustEM (Compiegne et al., 2013), los cuales se encuentran en el apéndice
A.1.2.

4.5. Multicomponente

SKIRT nos permite disefiar nuestra propia mezcla de polvo. Mediante la clase
“ConfigurableDustMix” podemos escoger la distribucién de polvo que mas nos
convenga haciendo una mezcla de las diferentes componentes (carbonos, silicatos,
PAHs, etc.) de los diferentes modelos existentes (MRN, DraineYLi, etc.).
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La estructura basica para construir una mezcla de polvo es la siguiente: prime-
ro escogemos el tipo de material (carbonos, silicatos, PAHs, etc.), después selec-
cionar una distribucién (por ejemplo log-normal, o ley de potencia) y las propie-
dades de esta (indice de potencia, radio minimo y maximo del grano).

La mezcla que creamos tiene las siguientes propiedades: 3 tipos de granos
(grafitos, silicatos y PAHs neutros) del modelo de Draine, los tres con una dis-
tribucion log-normal, con 15 bins de tamaios distintos para cada tipo, y los tres
comparten: el tamafio minimo, méximo y el indice de potencias, con valores de

0.001um, 10um y 3.5, respectivamente.

4.6. Codigo DustEm

DustEm (Compiegne et al., 2013) es un codigo que calcula la extincion, emi-
sién, y polarizaciéon del polvo interestelar calentado por fotones. La emision del
polvo se calcula en el régimen 6pticamente delgado en un intervalo en el espec-
tro de 0.04 y 10°um. Los datos para DustEm son generados por el cédigo IDL
DustProp que calcula las propiedades Opticas (como Mie, T-matrix,DDA) y las

capacidades calorificas.



Capitulo 5
Simulaciones RT

En este capitulo vamos a describir como configuramos las simulaciones en SKIRT,
ademds de dar una descripcion de los resultados que arroja una simulacién con
dicha configuracion, i.e. que tipos de archivos y que nos dice cada uno, asi como
la forma de visualizarlos.

La masa total de las estrellas contenidas en las particulas sumidero, PS, varia
en el intervalo de ~ 2 hasta ~ 320 M. Los espectros que se construyen a partir
de los modelos de sintesis de poblacion estelar no pueden -por su construccion-
ser utilizados como SED de las PS. Eso, como ya se explicé en la seccion 1.4, se
debe al hecho de que los espectros de poblaciones estelares simples muestrean la
emision de estrellas en un rango contindo de masas estelares que incluye estrellas
de la menos (~ 0.08 M) hasta las mas masivas (~ 100 Mg). En nuestro caso,
teniendo PS de masas de ~ 320 M como maximo, habra solamente algunas es-
trellas que puedan estar presentes en la PS. La suma de las masas de estas estrellas
no puede obviamente ser mayor que la masa de la PS. Por esto se crearon! espec-
tros estelares representativos de la emision de cada una de las PS, tomando en
cuenta sus edades y masa estelar total (dados en el estado de la simulacion hidro-
dinamica de Zamora-Avilés et al. 2019). Los espectros se construyeron poblando

de forma estocdstica la IMF, hasta que el valor en masa de cada PS se alcanza.

ILa creacién de los espectros fue hecha por G. Bruzual

64
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Los modelos de transporte radiativo que realizamos son un total de 40. Tene-
mos dos grandes grupos que se diferencian en la parametrizacion de la IMF que
utilizamos, ya sea la parametrizacion de Salpeter (Salpeter, 1955) ¢ la de Kroupa
( Kroupa 2001,Kroupa 2002).

Cada uno de estos grandes grupos se dividen en 5 subgrupos cuya tnica dife-
rencia es la energia de entrada en las PS, es decir el espectro de cada uno. Estos se
tomaron de los modelos de sintesis de poblacion estelar generadas por los modelos
de Charlot y Bruzual (2019 en preparacion).

En total tenemos 220 formas diferentes de distribuir la masa de cada PS pa-
ra crear la poblacion de estrellas que en esta habitan. Producir simulaciones de
TR por cada una de las 220 realizaciones de la IMF por cada PS ademds de ser
computacionalmente no realizable en tiempos razonables, es también redundante.
Decidimos realizar simulaciones solamente para algunas realizaciones de los es-
pectros, por ejemplo si utilizamos para todos las PS los espectros de luminosidad
maxima, el resultado nos dard una SED en el infrarrojo que va a ser, con toda
probabilidad, la mds luminosa posible. Similarmente esperamos que al tomar en
cada PS los espectros con la luminosidad minima posible la SED en el infrarrojo
tendré la luminosidad minima, esto debido al balance energético que se tiene que
cumplir entre la energia emitida por las estrellas (y luego absorbida por el polvo)
y la energia emitida por el polvo en el infrarrojo.Estas dos distintas realizaciones
de la IMF nos dan unos vinculos fuertes sobre la luminosidad méxima y minima
que puede tener nuestra region de formacion estelar simulada.

Para tener un muestreo mas completo de las SED posibles, incluimos también
una simulacién con espectros tomados, por cada PS, de forma aleatoria entre las
220 simulaciones, y ademas los espectros con la luminosidad promedio y mediana
entre las 220 que tenemos por cada PS. Con eso creamos 5 subgrupos de simula-

ciones en la que la sed de cada PS es tomada como lo resumimos a continuacion:

1. simulaciones con SED de maxima luminosidad,

2. simulaciones con SED de minima luminosidad,
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3. simulaciones que tiene la luminosidad promedio,

4. simulaciones con la luminosidad que corresponde a la mediana de la mues-

tra,

5. por ultimo simulaciones con una SED tomada aleatoriamente de las 220

realizaciones.

Cada una de estas formas de asignar la SED a las PS sirve como base para
crear cuatro modelos, cuya diferencia es la mezcla de polvo que se usa (THEMIS,

Multicomponente, Draine y Li, MRN; detallados en el capitulo 4).

5.1. Modelos

Las simulaciones comparten una configuracion para SKIRT muy similar. Las tini-
cas diferencias estén en la parte de la composicién del polvo y en el espectro de
entrada en las PS.

Los pasos para generar uno de nuestros modelos de transporte radiativo y asi

ver el papel de cada una de sus componentes es el siguiente (ver figura 5.1):

1. Configurar las propiedades que comparten los modelos:

Leer la distribucién espacial del gas y las PS.

Propiedades de las PS: masa, edad.

Proporcion gas a polvo.

Definir los instrumentos para la observacion sintética.
2. Configurar las propiedades que diferencian cada modelo:

a) Seleccion de la parametrizacion de la IME

b) De las 220 formas de distribuir la masa para cada PS, selecciona-
mos una de las 5 que nos interesan dependiendo de la luminosidad

bolométrica: maxima, mediana, promedio, aleatoria 6 minima.
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Modelo de TR

Distribucién de gas |

Simulacién Hidrodinamica
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Figura 5.1: Diagrama con las componentes de cada modelo. La distribucién espa-
cial del gas y las propiedades de las PS (masa, edad, pisiciones) vienen dadas por
la simulacion hidrodindmica de Zamora-Avilés et al. (2019). Para crear un mode-
lo de TR escogemos una parametrizacion de la IMF, después seleccionamos una
luminosidad de entrada en las PS, por tltimo elegimos la mezcla de polvo.

c) Eleccién de una de las 4 mezclas de polvo.

5.1.1. Fuentes de fotones

Las PS son modeladas como fuentes puntuales, a las cuales se les aplica un “deco-
rador” de SKIRT el cual permite posicionar las fuentes en la ubicacion que nos da
la simulacién hidrodindmica de Zamora-Avilés et al. (2019). Lo tnico que varia
de un modelo a otro es el espectro de entrada de cada PS segtin la luminosidad. En
SKIRT cada fuente primaria de fotones se define con su posicion espacial, la for-
ma de su espectro de entrada asi como su luminosidad bolométrica (como punto

de normalizacién). La estructura es la descrita en el apéndice A.2.1.
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5.1.2. Malla de gas

La malla de gas es exactamente la misma en los 40 modelos. La posicion y masas,
de las particulas SPH de la simulacién de Zamora-Avilés et al. (2019), son car-
gadas a SKIRT desde un archivo de texto, para que SKIRT creé su propia malla
espacial. La caja de la simulacién en SKIRT esta definida de tal forma que abarque
todas las particulas SPH; la simulacién de Zamora-Avilés et al. 2019 mide x=256
pc (~5.28 x 107 AU), y = z = 128 pc (~ 2.64 x 107), por lo que los tamafios de la
caja de SKIRT son 5.4 x 10’ AUenxyeny=_za2.7 x 107 AU, abarcando toda
la simulacién hidrodindmica. Para poder representar la distribucién y la densidad
del gas (y asi del polvo) escogemos una malla adaptiva del tipo OctTree (Camps
y Baes, 2015), la cual nos permite muestrear de forma suficientemente buena las
caracteristicas del polvo y del campo de radiacién en cada posicion del espacio.
El cédigo en el archivo .ski que corresponde a esta parte queda dada como

se muestra en el apéndice A.2.2.

5.1.3. Instrumentos

En cuanto a los instrumentos con los que vamos a medir sintéticamente nuestra
simulacion de TR, escogemos un espectrégrafo y también dos CCD que nos dan
el flujo por pixel a cada longitud de onda; estos instrumentos constan de 500 X
500 pixeles y tienen un campo de visién de 264 x 10° AU cuadrados. Colocamos
los instrumentos a una distancia de 1000 pc de la NM.

Los instrumentos son 6 para cada modelo: 3 para ver los cilindros desde una
linea de vision que coincide con el eje de movimiento de estos, por lo que veremos
de cara la base de los cilindros, ver figura 5.2. Los otros 3 son para medir las
propiedades desde una perspectiva desde una linea de vision perpendicular al eje
de movimiento de los cilindros, ver figura 5.3

Los 3 instrumentos desde cada linea de vision son: uno para medir la distribu-
cion espectral de energia, o sea la densidad de flujo a cada longitud de onda. Otro

que es un tipo CCD para medir el espectro mediante un cubo de datos que corres-
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=

Lx=256 pc
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Figura 5.2: Instrumento 1, el cual ve la nube desde una linea de visién paralela al
de movimiento de los flujos cilindricos.

Figura 5.3: Instrumento 2, el cual ve la nube desde una linea de visién perpendi-
cular al de movimiento de los flujos cilindricos.
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ponde a la emisién en cada longitud de onda. El dltimo para medir la contribucién
individual de cada componente, es decir, la emision del polvo, la emision de las
estrellas si no existiera polvo, la emision debida a fotones que sufrieron difusion,
etc. El cédigo para la parte de los instrumentos es el mostrado en el apéndice
A.2.3.

5.1.4. Resultados de una simulacion

Los archivos de salida que arroja SKIRT pueden ser seleccionados a la hora de
crear la simulacién. Solo como recordatorio cuando mencionemos las “longitudes
de onda” nos referimos al arreglo de longitudes de onda que definimos en la simu-

lacion. Los archivos de salida que nos interesan en este trabajo son los siguientes:

= Simulacion_convergence.dat : En el cual viene la convergencia en masa
de la simulacion indicativo de que la malla interna utilizada por SKIRT es
una representacion correcta de la distribucion tedrica de la densidad. Es este
archivo el que nos indica que la longitud de suavizado es correcta para las
particulas SPH,

= Simulacion_grhoxy(xz,yz).fits: Son cortes en la malla que muestran la den-
sidad en unidades de M./AU3.

= Simulacion_tempxy(xz,yz).fits: Los cuales son cortes de la malla que mues-

tran la temperatura en K.
= Instrumentos sintéticos:

e Simulacion_sed.dat: Este archivo contiene las datos de la densidad de

flujo a cada longitud de onda.

e Simulacion_CubodeDatos_sed.fits: Es un cubo de datos donde vie-
ne la densidad de flujo por estereorradidn a cada longitud de onda.
Ademas nos da el archivo de extension .dat en el que vienen la den-
sidad de flujo a cada longitud de onda al igual que el instrumento an-

terior.
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e Simulacion_individual_contributions_(direct,dust, dustscatter, scat-
tered, transparent,total).fits: En este cubo de datos se guardan las
componentes individuales de la contribucidn total a la densidad de flu-
jo a cada longitud de onda. La descripciéon de cada componente es la
siguiente: 1) La directa es la SED que llega, desde las PS, al instru-
mento sin sufrir interaccion con el ISM; 2) los fotones que salen de las
PS y sufren difusion; 3) los paquetes de fotones que son emitidos por
el polvo y sufren difusion: 4) por dltimo la componente del flujo que
se inyecta a la simulacion debida al polvo y no interactia con el ISM;
5) Como un extra tenemos la componente transparente y es aquella
que se mediria si no existiera ISM; 6) ademads tenemos la emision to-
tal la cual es la suma de todo lo anterior (lo cual es lo mismo que nos

muestra en instrumento simulacién_CubodeDatos_sed.fits).

5.1.5. Resultados visuales de la simulacion

En el mismo orden en que se nombraron en la subseccién anterior vamos a mos-
trar el tipo de resultados que se obtienen tras cada simulacién para una mejor
comprension del lector no familiarizado con SKIRT. Para visualizar los archivos
.fits usamos la herramienta DS9 (Joye y Mandel, 2003). Por la simetria de nues-
tras simulaciones el plano xy y xz, de la caja de SKIRT, son muy similares.

Comenzamos por mostrar el resultado de “simulacion_grhoxy.fits”, el cual
muestra un corte de densidad en dicho plano. Para ver un corte en densidad de
la parte central (que es donde se concentra la mayor parte de la masa) donde cho-
can los flujos usamos el plano zy, la cual nos mostrara de cara el choque de dichos
flujos.

Para ver de canto la densidad en la parte central usamos el corte en el plano

Xy,
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5.02e-18 1.50e-17 3.51e-17 7.50e-17 1.55e-16 3.14e-16 6.31e-16 1.27e-15 2.53e-15

Figura 5.4: Corte en densidad en el plano zy de la caja, donde podemos ver de cara
el choque de los dos flujos.

5.68e-20 1.70e-19 3.98e-19 8.50e-19 1.76e-18 3.56e-18 7.15e-18 1.44e-17 2.87e-17

Figura 5.5: Corte en densidad en el plano xy de la caja, donde podemos ver de
canto el choque de los dos flujos.
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El caso de los cortes de temperatura es muy similar, pero menos ilustrativo, al
de la densidad. El archivo “simulacion_tempxy(zy).fits”, es un corte de la tempe-
ratura, en el centro de la caja en el plano xy (zy). Este nos muestra la temperatura

por celda en K.

(a) plano yz (cara) (b) plano xy (canto)

Figura 5.6: Imégenes de los cortes en temperatura, en (a) podemos ver que los
puntos mds calientes estdn en las partes que rodean a las PS, mientras que en (b)
se ve la temperatura de la nube vista de canto creada por el choque de los flujos
cilindricos del ISM.

Ahora comenzamos con la descripcion de los resultados que arrojan los dife-
rentes instrumentos. El primero, “simulacion_sed.dat” contiene los datos del es-
pectro medido, es decir densidad de flujo contra longitud de onda, que correspon-
de a la suma del flujo en cada pixel a cada longitud de onda. Un ejemplo de la

distribucién espectral de energia se puede encontrar representado en la figura 5.7.
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Figura 5.7: Espectro detectado por el instrumento que funciona como un es-
pectrografo.

Con este espectro y con la curva de transmision de cualquier instrumento as-
trondmico, mediante una convolucién, podemos hacer fotometria sintética de los
resultados de la simulacién en SKIRT.

El siguiente instrumento, “simulacion_CubodeDatos_sed.fits”, nos arroja dos
archivos. Como ya se dijo el archivo .dat es idéntico al del instrumento anterior.
El archivo de extensién .fits lo podemos abrir usando DS9 y visualizar el flujo
que mediria un CCD a cada longitud de onda de la simulacién. El resultado se

muestra en la figura 5.8.



CAPITULO 5. SIMULACIONES RT 75

EEE——————— . Ewmeee

) 000012 000035 000081 00017 00036 00073 0015 0.029 0.059 0. 000012 000035 000081 00017 0003  0.0073 0015 0.029 0.059

(a) 0.3 um (b) 3.0 um

I

) 000012 000035 000081 00017 00038 00073 0015 0.029 0.059 0. 000012 000035 000081 00017 0003  0.0073 0015 0.029 0.059

(c) 1212 um (d) 3000 ym

Figura 5.8: Flujo sobre un CCD que solo captura fotones con cierta longitud de
onda.

El dltimo instrumento provee de un cubo de datos donde se archiva la con-
tribucion de cada una de las componentes antes descrita. Podriamos tener una
imagen similar a la figura 5.8, pero creemos que es mds ilustrativo graficar el
espectro de cada componente. Para identificar cada componente en la figura, las
etiquetaremos de tal forma que la primera palabra indica el lugar de nacimiento
del foton y el resto de la etiqueta indicara su interaccion con el medio. Entonces
como se muestra en la figura 5.9. “Total” indica la emision total resultante del

TR que detecta el instrumento i.e. la SED sintética. Asi “Estrellas transparente”

indica que son fotones que nacieron en las PS (estrellas) y nos muestran la SED
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que mediria el instrumento si no hubiera polvo en la simulacién; “Estrellas sin
interaccién”, son fotones que nacieron en las PS y no interaccionaron con el pol-
vo; “Estrellas difusion” son fotones que nacieron en la PS y que llegan a la linea
de visién del instrumento debido a que sufren difusién debida al polvo. “Polvo
total” es la emision que sale de los granos de polvo y llegan al detector, mientras
que “polvo difusion” son los fotones emitidos por el polvo y que posteriormente

sufren difusion en el medio lo que hace que lleguen al detector.
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Figura 5.9: Imagen resultante del instrumento que mide las componentes indi-
viduales de la simulacion. La linea continua roja que estd sobre la linea negra
indican la densidad de flujo emitida por el polvo y la emitida por todas las com-
ponentes respectivamente. La linea amarilla indica la densidad de flujo que sale
de las PS.

Ahora que se describieron los modelos y los archivos de salida de SKIRT y se
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dieron a conocer las herramientas utilizadas, se puede pasar a la descripcion y el

andlisis de los resultados, en el siguiente capitulo.



Capitulo 6

Resultados

6.1. Modelos

SKIRT nos muestra en todos nuestros modelos que tenemos 7,455,745 particulas
de gas y 19 particulas sumidero (PS). Las propiedades de las PS como la masa,
edad y su metalicidad, se conocen directamente de la simulacion hidrodindmica
de Zamora-Avilés et al. (2019); un resumen de estas se encuentra en la tabla 6.1
(en esta tabla se muestra solo un resumen de algunos modelos que muestra las
propiedades que contribuyen a calentar el polvo y por lo tanto a la emisién en el
infrarrojo, la tabla con las propiedades individuales de las PS estd en el apéndice
A.1). Esta es una tabla interesante ya que nos habla de las estrellas que calientan el
polvo. En la siguiente seccion explicamos como se asign6 a cada una de estas PS
un espectro, utilizando los modelos de Charlot y Bruzual (2019 en preparacion).
Al correr una simulacién, SKIRT nos devuelve algunas propiedades del modelo

SPH que se utilizé6 como input:
= La masa total en gas, Mgy, = 2.61 X 100 Mg.
= La masa total en metales, M,y = 5.2 x 103 Mg.

= El numero de particulas SPH, Ngpy = 7455745.

78
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= El niimero promedio de particulas por celda (en la malla de SKIRT) N..;; =
2814.5.

= Rango de temperaturas de las celdas que van de T=1.316 K a T=490.268 K.

Una forma adecuada de averiguar que tan confiable es la conversion de las
particulas SPH a una de malla AMR y como la distribucion del gas es muestreada
por SKIRT, es calcular la masa del gas directamente del archivo del estado de la
simulacién hidrodindmica de Zamora-Avilés et al. (2019). Este valor resulta ser
de 2.62 x 10° M, que corresponde a una diferencia de ~ 0.4 %, con respecto a
la masa de gas en la malla muestreada por SKIRT. Esto nos da confianza en que
la distribucién y la densidad del gas -y entonces del polvo- estd correctamente
representada en la simulacién en SKIRT.

Otros resultados que se pueden obtener de la simulacion TR, son los cortes en
densidad y temperatura guardados en archivos en formato “.fits”. Para poder
visualizar los cortes en densidad (unidades de M@/AUs), usamos Ds9. Los dos
cortes son en dos lineas de vision. El primero veremos la simulacion desde el eje
X, por lo que vemos a los cilindros desde la misma direccion a lo largo de estos,
a este le llamaremos de cara, figura 6.1. El otro es en la direccién perpendicular a

la anterior por lo que veremos de canto la nube formada por el choque, figura 6.2.
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Figura 6.1: Linea de vision a lo largo del eje x donde vemos el plano yz de un
corte en densidad de la simulacion.

Figura 6.2: Linea de vision perpendicular al eje x donde vemos el plano xy de un
corte en densidad de la simulacion.
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Cuadro 6.1: Resumen de nimero de estrellas del tipo OB y totales, obtenidas con
los modelos de Charlot y Bruzual (2019 en preparacion), de las PS obtenidos
por la simulacién de Zamora-Avilés et al. (2019), separas por las luminosidades
maxima, minima y promedio, obtenidas usando las IMFs de Kroupa y Salpeter.

IMF Kroupa Salpeter
SED Max Min Prom Max Min Prom
tipo espectral OB |O/B|O|B|O|B|O|B |O|B
# de estrellas 10166 [ 191517 (8 |3 |3 |12 |11 |24
masa total OB 436.32 | 378.06 | 563.60 | 279.14 | 175.74 | 525.31
Numero total de estrellas | 4150 4146 3856 6984 6839 6375

6.2. Las SED de los modelos

En esta seccion analizaremos los resultados que se obtienen de las simulacio-
nes en SKIRT tras aplicar el transporte radiativo enfocandonos en las distribucio-
nes espectrales de energia.

A continuacién en la figura 6.3, podemos ver el resultado que nos arroja
SKIRT al usar el instrumento que funciona como un espectrometro. En estas figu-
ras se muestra el espectro de entrada de las PS junto a la SED resultante que arroja
el instrumento de SKIRT, donde podemos ver que todo el flujo en el UV y visible
estd siendo absorbido por el polvo, para después ser reemitido por el mismo polvo

en el infrarrojo.
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Figura 6.3: SED resultante del modelo generado con las dos parametrizaciones
distintas de la IMF, donde se muestran tanto las SED de las PS de luminosidad
promedio (lineas continuas) y la emision tras el transporte radiativo del polvo
(lineas cortadas). La gréfica de abajo muestra la diferencia entre las SED produ-
cidas por las dos parametrizaciones de IMFs.

El espectro resultante de la simulacién (lineas cortadas) tiene algunas carac-
teristicas interesantes. Primero que todo, se notan unas bandas en absorcién a 9.7
y 18 um: estas son dos caracteristicas espectrales que se deben a la presencia de
granos de silicatos (ver seccion 4.1.1) y el hecho que se observen en absorcién
nos dice que la profundidad Optica es bastante alta. Por otro lado, notamos que
la emision estd totalmente suprimida a longitudes de onda UV y visible, lo cual
nos confirma que la extincién en direccién hacia las PS tiene que alcanzar valores
muy altos.

Para intentar dar una explicacion lo que esta pasando con nuestra simulacion
en este aspecto, con la parte del espectro UV-visible, y para evitar que fuera una
cuestion de las lineas de visidn que escogimos, pusimos instrumentos para medir

el flujo desde diferentes puntos de vista. Para ello pusimos instrumentos alrede-
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Figura 6.4: 288 espectros obtenidos desde diferentes lineas de vision.

dor de toda la simulacién, espaciados por 15 grados tanto en distancia azimutal
como polar. En total son 288 instrumentos colocados en diferentes posiciones. El
resultado de esta prueba se resume en las figuras 6.4 (SED total) y 6.5 (SED de la
parte mas intensa), donde vemos que el flujo no tiene grandes cambios, al cambiar
la linea de vision, tanto en el espectro total como en la parte infrarroja. Esto nos
confirma que el hecho de no observar emision visible-UV no se debe a la linea de
vision a la cual decidimos observar la simulacidn, si no que es algo intrinseco de

la simulacién.
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Figura 6.5: Zoom en la parte infrarroja de los 288 espectros observados desde
diferentes lineas de vision.

Para investigar mas a fondo la absorcion en el intervalo UV-visible, y encon-
trar en que lugar de la simulacién se esta dando dicha absorcion, realizamos si-
mulaciones centradas en cada PS individualmente. Creamos una caja de 1 parsec
cubico centrada en cada PS. La SED resultante de una de estas pruebas es la mos-
trada en la figura 6.6, cuyo resultado es que toda la emision en el visible-UV es
absorbida por el polvo que se encuentra dentro del parsec cibico al rededor de
cada PS.
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Figura 6.6: Espectro de la observacion sintética del modelo donde la PS esta en el
centro de una caja de 1 pc cubico.

Esto nos permite decir que, efectivamente, en estas simulaciones es el polvo
que se encuentra en las cercanias de los cimulos estelares el que absorbe la ra-
diacion de las estrellas. Evidentemente la region de formacion estelar que estamos
analizando se encuentra en una fase de su vida en la cual la emision de las estrellas

esta siendo totalmente obscurecida por el polvo.

6.2.1. Fotometria Sintética

Con los espectros obtenidos podemos realizar fotometria sintética. Esto nos
permite hacer comparaciones sistemadticas entre las simulaciones, y ademds nos
proporciona una forma objetiva para comparar simulaciones y observaciones.Por
obtener las caracteristicas del flujo en el infrarrojo decidimos usar fotometria en
las bandas del observatorio Herschel (Pilbratt et al., 2010).

Los resultados de esta fotometria “sintetica” son los flujos que se obtendrian

en cada banda si estuviéramos observando con este telescopio nuestra region si-
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Figura 6.7: Bandas del observatorio espacial Herschel, las cuales usamos para
obtener la fotometria de nuestras simulaciones.

mulada.

Herschel fué un telescopio infrarrojo de la ESA (la Agencia Espacial Euro-
pea), que comenzo las observaciones en el 2009 y cuya vida terminé en el 2014.
Llevaba a bordo tres instrumentos: PACS (Photodetector Array Camera and Spec-
trometer Poglitsch et al., 2010), SPIRE (Spectral and Photometric Imaging RE-
ceiver Griffin et al., 2010) y HIFI (Heterodyne Instrument for the Far Infrared
Helmich, 2010). PACS y SPIRE eran fotémetros que también podian trabajar en
modalidad de espectrografos de baja resolucion espectral, mientras que HIFI era
un espectrografo de alta resolucion. Los puntos fotométricos que vamos a repre-
sentar son los que se pueden observar con PACS (con bandas centradas a 70, 100
y 160 um) y SPIRE (con bandas centradas a 250, 350 y 500 pm).
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Figura 6.8: Ejemplos de los puntos fotométricos derivados de un espectro infra-
rrojo en las bandas de Herschel.

6.2.2. El papel de la parametrizacion de la IMF sobre las SED
de las PS

Modelos de sintesis de poblacion estelar // Para poder visualizar el tipo de emi-
sidn de las estrellas (o sea, los espectros de las PS) que se utilizan en cada modelo
de nuestras simulaciones, hemos creado diagramas que nos muestran el nimero
de estrellas por intervalo de masa que se usan dependiendo de la realizacion que
utilizamos y que nos dan distintos valores de la luminosidad bolométrica. Recor-
demos que tenemos hasta 220 formas de distribuir la masa de cada PS, cada una
con un ndmero diferente de estrellas y de masa de cada una de estas. Por ejemplo,
cuando usamos el modelo de maxima luminosidad, buscamos en cada PS en cual
de sus 220 formas de distribuir su masa se encuentra la que nos de mayor lumi-
nosidad bolométrica. Después buscamos cuantas y de que masas son las estrellas
que pueblan esta PS, las dividimos en intervalos de masa y contamos cuantas de

estas hay por cada intervalo: esto representara un punto en los diagramas de la
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figura 6.9. Esto nos permite tener un poco mas de conocimiento sobre el conjunto
de estrellas que estin calentando el polvo en cada una de nuestras simulaciones
de TR.

Comenzamos analizando el caso de mdxima luminosidad bolométrica, en la
que esperamos se encuentran el nimero mds alto de estrellas masivas. En la figura
6.9 se muestran la distribucion de las masas para el conjunto de PS de luminosidad
mads alta, construidos con la parametrizacién de la IMF de Salpeter (1955) y de

Kroupa (2001) (respectivamente lado izquierdo y derecho de la figura).
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Figura 6.9: Distribucion de la masa de las estrellas presentes en los modelos de
luminosidades maximas de las PS. Del lado izquierdo tenemos la distribucién de
estrellas usando la parametrizacion de la IMF de Salpeter, mientras que del lado
derecho estd usando la parametrizacion de Kroupa.

Del comparar los dos paneles de la figura 6.9 notamos como ya era de espe-
rarse, que la parametrizacion de la IMF de Salpeter es la que mas estrellas de baja
masa tiene. Por eso, numéricamente -como se presentan en la tabla 6.1- los mo-
delos que mas estrellas tienen son esos (en este caso en especifico, 6984 estrellas

en el modelo con Salpeter y 4150 estrellas con modelos de Kroupa). Siendo la
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distribucién de masas de Kroupa mds pobre en estrellas de masa baja. Un resul-
tado de esto es que tenemos masa disponible para estrellas de alta masa: es decir,
esperamos tener un nimero mayor de estrellas masivas en este caso con respecto
al de Salpeter. Esto es precisamente lo que se encuentra: en el caso de las PS de
luminosidad méxima, tenemos 26 estrellas de tipo O y B por el caso de Kroupa y
solamente 11 del mismo tipo en el caso de Salpeter. Estos son niimeros cruciales
por que estas, ademds de ser las estrellas en absoluto mds luminosas, son las que
dominan la luminosidad en el intervalo UV-visible, en donde se encuentran los
fotones que calientan el polvo de forma mas eficientemente.

Continuando con el andlisis de las PS, cuando usamos las realizaciones para
poblar las PS con luminosidad bolométrica mas baja, seguimos con el mismo tipo
de comportamiento que en el caso anterior. Tenemos mayor nimero de estrellas
totales usando Salpeter, en total 6839; mientras que usando Kroupa tenemos 4146
estrellas, 2693 menos que Salpeter. Tenemos menor proporcion de estrellas OB
entre las dos diferentes parametrizaciones de la IMF. De hecho, se ve aqui que
disminuye el niumero de estrellas de tipo O, que son las mas masivas, con respecto
al caso de maxima luminosidad, mientras que sube el ndmero de las estrellas tipo
B.

Usando la de maxima luminosidad tenemos casi 2.5 veces mads estrellas OB
usando Kroupa que Salpeter. Usando la minima luminosidad tenemos menos del
doble entre las dos parametrizaciones.

Mientras que solo tenemos 1 estrella OB mdés usando la parametrizacion de
la IMF de Kroupa, entre estas dos formas de poblar las PS (mdxima y minima
luminosidad), usando la parametrizacion de la IMF de Salpeter la diferencia es de
4.

Esto indica que, en este intervalo de masas y con este muestreo de la distri-
bucién de masa, la pendiente de la cola de alta masa en la parametrizacion de la
IMF de Kroupa no cambia tanto, en comparacion con Salpeter si cambiamos la
luminosidad bolométrica del conjunto de estrellas en la simulacion.

En cuanto al modelo donde se poblaron las PS con la luminosidad promedio,
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Figura 6.10: Estrellas presentes en los modelos con las luminosidades bolométri-
cas minimas en las PS.

encontramos que tenemos mayor nimero de estrellas OB en ambas parametriza-
ciones de la IMFs pero el numero total de estrellas totales se disminuye consi-
derablemente, lo que quiere indicar que las estrellas de alta masa estan siendo
favorecidas para aparecer. Como se pueden ver en las figuras, 6.9, 6.10y 6.11, al
tener distintas distribuciones entre las estrellas O y B se pueden tener grandes di-
ferencias en la luminosidad. Una sola estrella de tipo O puede estar contribuyendo

enormemente a la luminosidad de toda la PS.
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Figura 6.11: Estrellas presentes en los modelos donde usamos la luminosidade
promedio en las PS.

6.3. El papel de la IMF sobre la emision IR

En esta seccion vamos a analizar y cuantificar las diferencias de los espectros de
salida en nuestras simulaciones al cambiar la parametrizacién de la IMF.
Realizamos la misma simulacién, es decir con la misma mezcla de polvo,
poblacion de estrellas tomada de la misma manera pero usando las dos diferentes
parametrizaciones de la IMF. Si graficamos los espectros de estos experimentos
obtenemos lo mostrado en la figura 6.12, en la cual tenemos tanto el espectro de
entrada de la simulacion (estrellas) como el de salida tras el transporte radiativo

(total), figura 6.12. Ademds tenemos un zoom en la parte IR, figura 6.13:
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Figura 6.12: Comparacion del mismo modelo en la que solo cambiamos la pa-
rametrizacién de la IMF a la hora de poblar las PS. La linea roja representa la
parametrizacion de la IMF de Kroupa mientras que la verde es de Salpeter. La
linea continua, en ambos colores, es el espectro de entrada de las PS. La linea
punteada es la emision de solo el polvo, mientras que la linea cortada es la emi-
sién de salida de la simulacién. Por lo que vemos que solo es la emision del polvo

lo que detectan los instrumentos.
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Figura 6.13: Zoom en la parte infrarroja, de la figura 6.12. Solo se muestra la
emision total de la simulacion.

Al enfocarnos solo en la parte infrarroja (emisién del polvo), podemos graficar
nuevamente el espectro solo en este intervalo de longitudes de onda, figura 6.13.
Para visualizar en una sola imagen la diferencia de todos nuestros modelos (dife-
rentes polvos, diferente luminosidad de entrada), con respecto a la SED infrarroja
total de salida de una parametrizacion de la IMF a la otra (diferencia entre Kroupa
y Salpeter) a la hora de poblar las PS, hemos creado la figura 6.14 la cual mues-
tra la diferencia porcentual en el flujo infrarrojo de un modelo cuando usamos la

parametrizacion de Kroupa y el mismo modelo usando la de Salpeter:
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Figura 6.14: Eje Y representa la diferencia (porcentual), entre el flujo en el in-
frarrojo obtenido a partir de las simulaciones para la parametrizacion de la IMF
de Kroupa y Salpeter. El eje x nos dice la forma en que seleccionamos la SED
entrada de las PS.

La figura 6.14 es un resumen, con respecto a la emision infrarroja, de las di-
ferencias entre todas las simulaciones hechas. La emision infrarroja se calcul6
integrando las SED de los modelos entre 8 y 1000 um, segin la definiciéon més
utilizada de luminosidad infrarroja. La diferencia en porcentaje se calculé como:

Fi—F
K75 w100 6.1)

Diff =

en donde Fx es el flujo infrarrojo de los modelos calculados con la parametriza-
ciéon de Kroupa de la IMF y Fs es la misma cantidad calculada con los modelos
de IMF de Salpeter.

Lo primero que se nota es que los modelos con la parametrizacién de la IMF
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de Kroupa siempre resultan més luminosos con respecto a modelos con Salpeter,
lo cual refleja el hecho de que la parametrizacion de la IMF de Kroupa tiene, por
construccion, un nimero menor de estrellas de baja masa y esto, a su vez, se re-
fleja en un ndmero mds alto de estrellas a alta masa y entonces mas luminosas
en el UV. Las diferencias pueden ser de mas de 50 %, en el caso que se utilicen
espectros de luminosidad minima, en los cuales el muestreo estocastico de la IMF
sea pesado hacia estrellas de baja masa. Por otro lado, las diferencias mas pe-
quenas, casi despreciables, se obtienen cuando se utilizan espectros de maxima
luminosidad, o sea con un nimero mas alto de estrellas masivas. Ambos resulta-
dos son esperados: la distribucidén en masa de las estrellas en la parte de mads altas
masas, es muy parecida en las dos parametrizaicones de la IMF (cuya pendiente
es de ~ 2.35, o muy cerca de este valor, en ambos casos), y la luminosidad de
los espectros estd dominada por estas estrellas. Por otro lado, las diferencias entre
las dos parametrizacidnes de la IMF es mayor en la parte de baja masa, en donde
la parametrizacion de la IMF de Salpeter mantiene su pendiente, mientras la de
Kroupa se aplana. Al poblar la IMF con un numero alto de estrellas de baja masa,
como es en el caso de los espectros de més baja luminosidad, se van a notar més
estas diferencias.

Precisamente por esta razon, las diferencias maximas en luminosidad entre
modelos con “PS Salpeter” y “PS Kroupa”, se tienen en los modelos de menor
luminosidad, y las diferencias menores en los modelos con los espectros de las PS
de luminosidad maxima entre las 220 realizaciones.

Otro aspecto que se puede analizar de la figura 6.14, es la dependencia de uti-
lizar distintas mezclas de polvo. Estas difieren en la eficiencia en la absorcion y
difusion de la luz en UV-visible, y la capacidad de emitir en el infrarrojo. Al cam-
biar el tipo de polvo del modelo, tenemos diferencias solo de ~ 10 % si utilizamos
una o otra parametrizacion de la IMF.

Finalmente, de la figura 6.14 se puede apreciar el efecto de un muestreo in-
completo de la IMF, y de como eso depende de la parametrizacion de la IMF

utilizada. Como ya comentamos, la diferencia maxima, més de 50 %, en el flujo
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infrarrojo entre parametrizaciones se tiene en los modelos de luminosidad mini-
ma, lo cual es un caso relativamente extremo (en que la formacién estelar en todos

las PS esta concentrada principalmente en el intervalo de baja masa).

6.3.1. El papel de la distribucion de estrellas

Ahora vamos a ver cual es el papel de las poblaciones estelares en las PS (ya
sea usando la luminosidad méxima, minima, promedio, mediana y aleatoriamen-
te) en nuestras simulaciones. Para ello usamos el flujo total (bolométrico) en el
infrarrojo, i.e. de 8 a 1000 um, para comparar los resultados de cada modelo. La
comparacion entre el efecto de varias mezclas de polvo se puede apreciar en las
figuras 6.15, 6.16 una para cada parametrizacion de la IMF, Kroupa y Salpeter
respectivamente. En el eje x tenemos las diferentes mezclas de polvo, mientras
que en el eje y tenemos el flujo infrarrojo de cada simulacion. Asi podemos ver
que influencia tiene las distintas formas de poblar las PS independientemente de
la mezcla y de la IMF.

Los resultados son los esperados, a mayor luminosidad de entrada mayor sera
la emision del polvo, esto sin importar la mezcla de polvo ni la IMF del modelo.
Entre los flujos infrarrojos usando la maxima y minima luminosidad de entrada
tenemos una diferencia de ~ 2 érdenes de magnitud al variar las propiedades de
la mezcla de polvo. La diferencia entre las luminosidades de entrada usando la
promedio, mediana y aleatoria solo se diferencian en un factor de ~ 5.

Las distribuciones de las 220 luminosidad de cada PS usando la parametriza-
cion de Kroupa y Salpeter se encuentran en las figuras 6.17 y 6.18 respectivamen-
te. Este tipo de diagrama llamado de caja, nos muestra la forma de una distribucién
en términos de sus cuartiles. La caja contiene el 50% de los datos, es decir que
los bordes de la caja corresponden al 25 y 75 % de los datos respectivamente. De
cada borde de la caja se extiende un “bigote” de longitud 1.51QR, donde IQR es
el rango entre el cuartil (Q) 3 y 1, es decir IQR=Q3-Q1. Por lo tanto el bigote
inferior estard en Q1 — 1.5/QR, mientras que el superior serd Q3 + 1.5IQR. Los
circulos que estan mas alla de los bigotes son puntos individuales que se salen de
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Figura 6.15: Flujos fotométricos en el infrarrojo, usando la IMF de Kroupa para
cada forma de poblar las PS.

la region caja-bigote.
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Figura 6.16: Flujos fotométricos en el infrarrojo, usando la IMF de Salpeter para
cada forma de poblar las PS.
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trizacion de la IMF de Kroupa.
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Figura 6.18: Distribucion de las luminosidades para cada PS, usando la parame-
trizacion de la IMF de Kroupa.

Como ejemplo seleccionamos la PS de masa 1.267 x 10> M., que tiene una
edad de 9.919 x 10° afios. Si usamos la parametrizacién de Kroupa tenemos que la
luminosidad bolométrica maxima es 7.03 x 10° L, minima 559.62 L, promedio
5.77 x 10* L, mediana 1.2 x 10*L,. Si usamos la parametrizacién de la IMF de
Salpeter las luminosidades bolométricas son: méxima 7.04 x 10° L, la minima
72.84 L, promedio 4.38 x 10* L, y mediana 7.64 x 10°L,.

Las figuras 6.17 y 6.18 nos permiten ver claramente el efecto de poblar es-
tocdsticamente la masa de cada PS. Mientras que el valor de maxima luminosidad
en cada PS es muy similar para las dos parametrizaciones de la IMF, los demas
valores de luminosidades (entre ellas la promedio, mediana, minima) si son muy

distintos.
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6.3.2. El papel de la mezcla de polvo

Para estudiar, analizar y comparar cual es el papel de las suposiciones sobre las ca-
racteristicas del polvo en las simulaciones, usamos 4 diferentes mezclas de polvo.
Tomamos como referencia la mezcla propuesta por Draine (2003)y la compara-
mos con las mezclas de Jones, A. P. et al. (2017) (cuya principal diferencia con
la anterior es que las propiedades Opticas son obtenidas de estudios en el labo-
ratorio), la mezcla clasica de MRN (Mathis et al., 1977) y la mezcla creada por
nosotros “Multicomponente”.

Para iniciar esta comparacion, y con el fin de detectar alguna diferencia, pro-
cedemos a usar espectros de luminosidad minima y mdxima de entrada en los PS
para ambas parametrizaciones de la IMF y comparamos al mismo tiempo todas

las mezclas de polvo.
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Figura 6.19: Diferencias de la SED al usar diferentes mezclas de polvo y usando
la luminosidad bolométrica maxima de entrada en las PS para la parametrizaciéon
de la IMF de Kroupa.
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Figura 6.20: Diferencias de la SED al usar diferentes mezclas de polvo y usando
la luminosidad bolométrica maxima de entrada en las PS para la parametrizaciéon
de la IMF de Salpeter.
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Figura 6.21: Diferencias de la SED al usar diferentes mezclas de polvo y usando
la luminosidad bolométrica minima de entrada en las PS para la parametrizacién
de la IMF de Kroupa.
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Figura 6.22: Diferencias de la SED al usar diferentes mezclas de polvo y usando
la luminosidad bolométrica minima de entrada en las PS para la parametrizacién
de la IMF de Salpeter.

La mezcla de referencia es Draine (2003), ya que esta es una mezcla que se
utiliza normalmente para intentar de reproducir las propiedades del polvo en la
Galaxia (ver los trabajos de Koepferl et al., 2017c,a,b). De los modelos que ge-
neraron las SED observadas en las figuras 6.17 y 6.18 nos interesa ver cual es la
diferencia (comparando con la de Draine 2003) en densidad de flujo de las simu-

laciones. Al usar las diferentes mezclas de polvo se observa que la forma de la
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SED varia un poco cualitativamente con la parametrizacion de la IMF, mientras
que al cambiar la luminosidad de entrada en las PS vemos un cambio significativo
en la SED, tanto en la forma como en el flujo y el cambio depende de la eleccién
de la mezcla de polvo.

Para hacer un andlisis mas riguroso, usamos fotometria en el infrarrojo usan-
do las bandas del observatorio Herschel. Utilizaremos para esta comparacion el
flujo calculado a 70 pum, el cual se encuentra muy cerca de maximo de la emi-
sion infrarroja de nuestras simulaciones. De la fotometria podemos ver facilmente
que la mezcla de polvo que tiene la emision mds intensa es la que hemos creado
en SKIRT (“multicomponent”, ver seccién 4.5), seguida de MRN (Weingartner y
Draine, 2001), Draine y Li (Draine, 2003). La que menos emite es la de THEMIS
(Jones, A. P.etal., 2017). Los flujos calculados de los modelos usando la parame-
trizacion de la IMF de Kroupa siempre tienen valores mayores con respecto a los

flujos que se encuentran usando la parametrizacién de Salpeter.
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Figura 6.23: Comparacion del flujo en la banda centrada en 70 um, que se calcula
de todas las simulaciones. Los simbolos rellenos son los flujos de los modelos
donde usamos la parametrizacion de la IMF de Kroupa mientras que los vacios
son usando la parametrizacion de Salpeter. Los colores representan diferentes lu-
minosidades de entrada y los simbolos las diferentes mezclas de polvo.

Un resumen de los valores del flujo en las otras bandas de Herschel se encuen-
tra en la figura 6.24, donde las propiedades cualitativas no varian fuertemente de

una a otra banda.
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Figura 6.24: Fotometria de otras 4 bandas de Herschel, centradas en 160, 250,
350, 500 pum.
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Si usamos fotometria abarcando todo el espectro infrarrojo i.e. de 8 a 1000
um, figura 6.25, tenemos que la mezcla que mas emite en todo el intervalo IR es la
de THEMIS (Jones, A. P. et al., 2017) a excepcion de la simulacién donde usamos
la luminosidad bolométrica menor de entrada en las PS. La diferencia en los flujos,
de una mezcla a otra, se vuelve minima al integrar en todo el espectro infrarrojo.
De hecho no se podria distinguir entre la mezcla de Draine y Li (Draine, 2003) y
la de MRN (Weingartner y Draine, 2001). Entre mayor luminosidad tenemos de
entrada, mayor sera el flujo del polvo en la mezcla de THEMIS, la cual parece
ser mas sensible a este cambio, ya que comienza emitiendo menos que las demas
(Draine y MRN) y conforme aumentamos la energia de las PS la emision del polvo

lo hace también en mayor medida que las demads, incluso llega a superarlas.
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Figura 6.25: Flujos infrarrojos de las simulaciones realizadas.

Uno de los resultados mads claros e importantes en este tipo de andlisis, es que
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hay una diferencia que puede alcanzar un factor mayor de 2 en flujo emitido por el
polvo en el infrarrojo cuando se utilicen distintas mezclas de polvo independiente-
mente de la SED de entrada en las PS. Si comparamos las distintas SEDs, figuras
6.19, 6.21 (parametrizaciéon de Kroupa) y figuras 6.20, 6.22 (parametrizacién de
Salpeter), que se obtienen por distintas mezclas podemos ver que esta diferencia
en flujo infrarrojo total viene principalmente de la parte del mediano infrarrojo
(de 5 a40 um), en donde se observa que los flujos abarcan un intervalo de varios
orden de magnitud. La misma banda de absorcidn de los silicatos, que domina la
SED cerca de 9.7 um, tiene intensidad muy distinta en simulaciones TR con las 4
mezclas, lo que sugiere la existencia de menos silicatos 6 unas caracteristicas dis-
tintas en la interaccion de la radiacion con el polvo a estas longitudes de onda.En
la figura 6.23 se muestran los flujos a 70 um (eje y), calculados de la convolucion
de la SED con la curva de transmisividad del filtro de PACS, para cada una de las
simulaciones, en funcién de la luminosidad total intrinseca de las PS (eje x). Hay
varias tendencias que se notan en esta figura. La mas clara es el aumento del flujo
a 70 um, F79, con el aumento de la luminosidad de las PS. Es importante notar
que este aumento no es lineal (es decir que no es una correlacioén 1:1); esto se
debe muy probablemente a que también hay un efecto de temperatura en la SED
del polvo, o sea el pico de la emision se encuentra a distintas longitudes de onda
en distintas simulaciones.

Otra tendencia que encontramos es que los modelos con las PS tomadas de
la parametrizacon de la IMF de Kroupa son mas luminosos con respecto a los de
Salpeter. Esto es algo esperado, dado que la parametrizacion de la IMF de Kroupa
tiene un ndmero mas alto de estrellas de alta masa (y por lo tanto, de alta lumino-
sidad), que pueden calentar el polvo de forma mas eficiente. Por esta razon, tanto
la luminosidad de entrada, como el flujo F79 son mas altos en el caso de usar la
parametrizacion de la IMF de Kroupa. Las diferencias, entre parametrizaciones de
la IMF, en la luminosidad de entrada llegan a ser de hasta 3 ordenes de diferencia
(caso de PS de luminosidad minima vs mdxima), mientras que en el flujo a 70 um,

F79, la diferencia alcanza un factor de 2 como méximo. En el flujo bolométrico
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infrarrojo la diferencia en flujo llega a ser de ~ 2 ordenes de magnitud entre los
modelos extremos.

Las diferencias mds importantes se encuentran analizando los 5 casos de mues-
treo de la IMF, figura 6.25, con luminosidad minima, mdxima, promedio, mediana
y aleatoria, siendo obviamente los casos de mdxima y minima luminosidad los ex-
tremos de los modelos. La diferencia entre la mdxima y la minima luminosidad
de entrada al usar la parametrizacion de Kroupa es de casi 3 ordenes de magnitud,
mientras el flujo infrarrojo entre un modelo y otro es 2 ordenes de magnitud. En

la parametrizacion de Salpeter esta diferencia en ambos ejes es mayor.

6.3.3. Comparacion con flujos de Orion

Para comparar cualitativamente nuestras simulaciones con observaciones de
alguna region del cielo, usamos los datos de Binder y Povich (2018) de la region de
Orién. La comparacion es puramente cualitativa en la forma de la SED, puesto que
la simulacion de Zamora-Avilés et al. (2019) no busca reproducir alguna region
en especifico, pero esto nos ayuda a entender si nuestras observaciones sintéticas
tienen un sentido fisico. La regién de Oridn se encuentra a 410 pc, lo que hicimos
fue reescalar los flujos de Orion como si estuviera a una distancia de 1000 pc,
que es la distancia a la que pusimos los instrumentos en nuestras simulaciones de
transporte radiativo. La simulacién que elegimos fue usando la IMF de Kroupa,
con la mezcla de polvo de Draine y Li, ademas de utilizar las PS poblados con
mayor, menos y luminosidad promedio, figuras 6.26, 6.28, 6.27 respectivamente.

Al comparar la SED de Orién con nuestros modelos, cuando poblamos con la
maxima luminosidad las PS obtuvimos el espectro que mas se asemeja en intensi-
dad del flujo (figuras 6.26), mientras que el de minima luminosidad es el que mas

se asemeja en forma (6.27).
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De la figura 6.26 vemos que el pico de nuestro modelo esta en longitudes de

onda menores a los de Orion, lo que indica que el polvo del modelo estd mas
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Figura 6.28: Comparacion usando la poblacion de las PS con la luminosidad pro-
medio.

caliente que el polvo de la region de Orion. Creemos que esto es debido a la tem-
prana edad del estado de la simulacién hidrodinamica que estamos considerando,
por lo que tenemos estrellas mds jovenes y estas estan todavia muy embebidas en
el gas progenitor por lo que toda la radiacion visible y UV es absorbida por el
polvo.

Esto es confirmado por la total ausencia, en nuestras simulaciones, de emisién
UV, visible y hasta en el cercano infrarrojo. Va a ser muy interesante poder ana-
lizar la emision de esta misma simulacion hidrodindmica a épocas mds tardias,
probablemente menos oscurecida, para poder asi hacer una comparacion mas es-

tricta y cuantitativa.
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Conclusiones

En este trabajo hemos utilizado los modelos numéricos hidrodindmicos de
Zamora-Avilés et al. (2019) de regiones de formacién estelar como base para si-
mular observaciones sintéticas con el codigo de transporte radiativo SKIRT (Baes
et al., 2011; Camps y Baes, 2015). Hemos realizado 40 modelos explorando dis-
tintos pardmetros y nos enfocamos en particular en analizar el efecto del muestreo
estocastico de la IMF sobre el espectro de las PS (las particulas, en la simula-
cion, que representan pequeios cumulos de estrellas) y el efecto de utilizar polvo
con diferentes propiedades. De las simulaciones de TR, realizamos mediciones
sintéticas para poder comparar los diferentes modelos entre ellos.

Las particulas sumidero de la simulacién hidrodindmica se toman como con-
juntos de estrellas, y se le asigna un espectro de los modelos creados por Charlot y
Bruzual (2019 en preparacion). De estos se crearon dos grupos de espectro sintéti-
cos, uno usando la parametrizacion de la IMF propuesta por Kroupa (2001) y otro
usando la propuesta por Salpeter (1955). Cada modelo de cada uno de las PS nos
arroja 220 formas diferentes de espectros estelares. Eso se debe a que la masa de
las PS de la simulacién de Zamora-Avilés et al. (2019) alcanzan un valor maximo
de aproximadamente 300 M, lo cual representa un conjunto de estrellas de las
que no se conoce en que tipo de estrellas es distribuida esta masa. Por esta razén

no es fisicamente correcto utilizar el espectro de poblaciones estelares simples,
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los cuales estdn construidos con de estrellas en un intervalo continuo de masa
entre 0.1 y 100 Mg, y no podrian dar una representacion fiel de la emision de
un conjunto de estrellas como las de la simulacion. De estos 220 espectros nos
interesamos en 5: el espectro que nos da la luminosidad bolométrica mayor, la
menor, la promedio, la mediana y uno seleccionado de forma aleatoria. Esto nos
permite explorar los valores extremos que puede alcanzar la simulacién y tam-
bién valores promedios que podriamos considerar como los mas probables que se
podrian observar. La importancia de usar estos modelos es que no tenemos forma
de muestrear la IMF completa en cada PS, por lo que tenemos que muestrearla de
forma aleatoria.

Para generar las propiedades del polvo usamos funciones preestablecidas de
SKIRT que nos permiten cargar mezclas que se encuentran en la literatura, por lo
que usamos 3 de las mas comunes (MRN, Draine y Li y THEMIS) y creamos una
(Multicomponente). Tomando una IMF, una luminosidad de entrada de los sinks
y una mezcla de polvo es como creamos los 40 modelos diferentes.

Usando SKIRT calculamos el transporte radiativo en la simulaciéon hidro-
dindmica, utilizamos diferentes propiedades del polvo y diferentes espectros de
las PS para generar una base de datos de salida. Con la SED resultante de los ins-
trumentos sintéticos, procedimos al andlisis de cada configuracion. Para el anélisis
de estos espectros, comparamos las SED de modelo en modelo, ademds de usar
fotometria en las bandas del satélite infrarrojo Herschel y fotometria del flujo total
en el infrarrojo (de 8 a 1000 pm).

Las comparaciones principales que realizamos entre los resultados de diferen-

tes modelos son:
= Ladiferencia entre las dos parametrizaciones de la IMF, Kroupa vs Salpeter.

= Entre las diferentes formas de poblar las PS dependiendo de su luminosidad

(méxima, minima, promedio, media, aleatoria).

= Por dltimo entre las distintas mezclas de polvo, Draine y Li, MRN, THEMIS
y Multicomponente.
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En una region tan obscurecida (ver figura 6.4) lo tinico que observamos es la
emision del polvo, por lo que es de gran importancia ver el efecto y composicion
de este.

Ya que las regiones de formacidn estelar son la cuna de las mayoria de las
estrellas, el entender cuantas y de que masa se forman es de principal interés. El
problema radica en que estas regiones se encuentran rodeadas de las nubes mole-
culares madre por lo que es imposible ver que sucede dentro. Por eso disenamos
las 40 simulaciones; sabiendo que es lo que calienta el polvo (particulas sumi-
dero) y midiendo la emision de toda la region como un todo, podemos obtener

relaciones entre parametros fisicos de las regiones de formacidn estelar.

7.1. Resultados mas importantes y conclusiones.

Al utilizar modelos con diferente parametrizacién de la IMF siempre tene-
mos el mismo patrén en la SED tras el TR: al usar la parametrizacién de Kroupa
(2002) siempre tenemos flujos mas altosque al usar la de Salpeter (1955), esto sin
importar que forma de poblar las PS escojamos (luminosidad méaxima, minima,
promedio, mediana, aleatorio), por lo que la SED de salida de la simulacién sigue
la misma tendencia en cualquiera de las 5 distintas realizaciones de la IMF que
tomamos en cuenta. Lo que nos lleva a la siguiente conclusion, si usamos Krou-
pa (como parametrizacion de la IMF al poblar las particulas sumidero) tenemos
mas luminosidad de entrada y mayor flujo total de salida, ver figura 6.23, y esta
tendencia es independiente de la mezcla de polvo.

Como respuesta al segundo punto, la influencia de la distribucién de masa de
las estrellas (por lo tanto luminosidad de entrada de cada PS), llegamos a la con-
clusion de que entre mayor sea la luminosidad de las PS (conjuntos de estrellas)
mayor serd la emision del polvo circundante. La diferencia al cambiar la IMF
dejando fija la mezcla de polvo se ve en la figura 6.14. Donde tenemos mayor
diferencia es a la hora de poblar las PS usando la menor luminosidad. Tenemos

que, sin importar la mezcla de polvo la luminosidad usando la parametrizacion
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para la IMF de Kroupa es 46 % mayor que al usar Salpeter. Como ejemplo si usa-
mos la maxima luminosidad la diferencia en flujo es de el 6 %. Observamos que
la diferencia tiene una dependencia con el muestreo estocéstico de la IMFE.

La diferencia en flujo infrarrojo total de las simulaciones entre los modelos al
poblar las PS con la mdxima y la minima luminosidad son: usando la parametri-
zacion de la IMF de Kroupa la mezcla de polvo que nos da la minima diferencia
entre ambos modelos es la de Draine y Li, seguida de MRN y la mezcla que tiene
mayor sensibilidad a este parametro de los modelos es la mezcla de THEMIS.
Para la parametrizacion de Salpeter tenemos el mismo comportamiento, pero las
diferencias son mayores entre ambos modelos.

Comparando los modelos de luminosidad maxima en las PS para cada mezcla
de polvo pero cambiando la parametrizacion de la IMF encontramos que usando la
parametrizacion de Kroupa la SED siempre es mas luminosa en comparacién con
la de Salpeter. La mezcla que se vuelve mds sensible al cambio de parametrizacién
de la IMF es la de Draine y Li, seguida de MRN y por ultimo THEMIS

Cuando realizamos la misma comparacion pero con la luminosidad minima
en las PS tenemos el un comportamiento similar ya que las SEDs de los mode-
los donde usamos Kroupa siguen siendo mas luminosos que los modelos donde
usamos Salpeter. Pero a diferencia de la comparacion al usar la maxima energia
en las PS, la mezcla més sensible es la de THEMIS, seguida de MRN y ahora la
menos sensible es Draine y Li.

La conclusion de lo anterior es que la misma masa en estrellas (o de tasa de
formacion estelar) en una nube molecular de estas caracteristicas nos puede dar
flujos infrarrojos con valores muy distintos dependiendo de la forma en que se
poblé la IMF.

El ultimo punto que nos importaba analizar es el efecto de la mezcla de polvo.
El polvo al tener distintas caracteristicas puede tener una influencia muy fuerte en
la emision infrarroja como pudimos ver en las figuras 6.19, 6.21. En la primera
de estas vemos que la SED al usar ya sea una u otra parametrizacion de la IMF

no cambia mucho cualitativamente. Mientras que al poblar las PS con la minima
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luminosidad vemos unas ligeras diferencias de una a otra parametrizacién IMF,
principalmente en el rango de 1 a 15 um. De las figuras 6.15 y 6.16 podemos ver
que cada mezcla de polvo reacciona de igual manera al cambio de la luminosidad
de entrada, cuanto mayor sea esta mayor serd el flujo infrarrojo tras el transpor-
te radiativo. Un comportamiento peculiar se observo en la mezcla de THEMIS,
la cual parece ser la mds sensible al cambio de luminosidad de entrada. Como
podemos ver en la figura 6.25, THEMIS comienza siendo la menos luminosa pe-
ro conforme aumentamos la energia en las PS la mezcla aumenta su emision de
forma no lineal. Comportamiento que no vemos en las demas mezclas de polvo.
Esto nos lleva a uno de los resultados més importante de esta tesis, osea que
el tipo de polvo que hay en una regién tiene un papel muy importante porque
puede cambiar lo que se deriva de la SED IR observada. Nos dice también que,
“al simular” objetos de este tipo, hay que tomar en cuenta de forma muy cuidadosa
la parametrizacion de la IMF y su muestreo estocdstico ya que tiene una influencia

importante y directa sobre la emision infrarroja en la SED observada.

7.2. El trabajo a futuro

Todo lo realizado en el anélisis de este trabajo de tesis ha quedado automatizado
para poder realizarlo en cualquier simulacion hidrodindmica. Unas de las princi-

pales acciones que tenemos pensadas realizar en un futuro son:

= Simulaciones de varios estados evolutivos de nubes moleculares: usaremos
la simulacién completa de Zamora-Avilés et al. (2019) para realizar este
mismo procedimiento a diferentes edades de evolucion de la nube molecu-
lar, para poder estudiar de esta forma como cambia la SED en funcion del

tiempo.

= Aplicar el mismo tipo de simulaciones de transporte radiativo a diferentes
simulaciones hidrodindmicas de formacién estelar con distintos pardmetros

fisicos.
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= Unir varios tipos de simulaciones de regiones de formacién estelar cuyas
propiedades fisicas se encuentren en el rango de propiedades de regiones
en la Galaxia. De esta forma vamos a poder generar modelos de la emi-
sién infrarroja en galaxias, que tengan un fuerte fundamento fisico en las

propiedades de las regiones de formacion estelar.

= Generar un método para realizar la comparacion sistemadtica con regiones

observadas.

Todo lo anterior tiene como meta la creacion de un conjunto de simulaciones
muestreando la distribucion de masas de las regiones de formacion estelar para
asi poder crear una SED tedrica y utilizarla para la interpretacién de datos de ga-
laxias. Este conjunto se puede utilizar luego para producir modelos de la emisién
infrarroja de las galaxias, y conectar las propiedades observadas (SED) con otras

intrinsecas (por ejemplo la tasa de formacioén estelar, IMF, tipo de polvo.)



Apéndice A

Propiedades de las PS y sus
espectros

A.1. Parametros para las diferentes mezclas de pol-

VO.

A.1.1. Parametros para mezcla Draine y Li

# grain type, nsize, type keywords, Mdust/MH, rho, amin, amax,
alpha/a0 [, at, ac, gamma

(ED)] [, au, zeta, eta (CV)]

# (cgs units)

PAHO_DL0O7 10 mix—logn 5.40E—4 2.24E+0 3.10E-08 1.20E-7 3.50E
-8 4.00E—1

PAH1_DL07 10 mix—logn 5.40E—4 2.24E+0 3.10E-08 1.20E-7 3.50E
—8 4.00E-1

Gra 30 logn 1.80E—4 2.24E+0 3.10E-08 4.00E—6 3.00E
-7 4.00E—-1

Gra 70 plaw—ed—cv 2.33E-3 2.24E+0 3.10E—08 2.00E—4 —2.54E
+0 1.07E-6

4.28E—5 3.00E4+0 1.07E—6 —1.65E—1 1.00E+0
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aSil 70 plaw—ed—cv 8.27E-3 3.50E+0 3.10E-08 2.00E—4 —-3.21E
+0 1.64E-5
1.00E-5 3.00E+0 1.64E-5 3.00E—-1 1.00E+0

A.1.2. Parametros para la mezcla de THEMIS

# grain type, nsize, type keywords, Mdust/MH, rho, amin, amax,
alpha/a0 [, at, ac, gamma
(ED)] [, au, zeta, eta (CV)]
# cgs units
CM20 100 plaw—ed 0.170E-02 1.600E+00 0.40E-07 4900.0E—-07
—5.00E—-00 10.00E-07
50.0E—-07 1.000E+00

CM20 100 logn 0.600E-03 1.510E+00 0.50E-07 4900.0E-07
7.00E-07 1.00E+00

aOLM5 100 logn 0.255E-02 2.190E+00 1.00E-07 4900.0E-07
8.00E-07 1.00E+00

aPyM5 100 logn 0.255E-02 2.190E+00 1.00E-07 4900.0E-07
8.00E-07 1.00E+00

A.2. Parametros de configuracion en SKIRT

A.2.1. Configuracion de las fuentes de fotones

<stellarSystem type="StellarSystem”>
<StellarSystem emissionBias="0.5">
<components type="StellarComp”>
<PanStellarComp>
<geometry type="Geometry”’>
<OffsetGeometryDecorator offsetX="—-1.932e+03
JAU” offsetY="—-1.737e+06_AU” offsetZ="
—3.933e+06 _AU">
<geometry type="Geometry” >
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<PointGeometry />
</geometry>
</ OffsetGeometryDecorator>
</geometry>
<sed type="StellarSED”>
<FileSED filename="Kroupa/min_max/Skroup_1
.267E+02M0.9.919E+05yr/maximo_Skroup_1
.267E+02M0.9.919E+05yr_stelib . dat” />
</sed>
<normalization type="StellarCompNormalization”>
<BolLuminosityStellarCompNormalization
luminosity="703221.8448408871._Lsun”/>
</normalization>
</PanStellarComp
</components>
</ StellarSystem>
</stellarSystem>

A.2.2. Distribucion del Gas

<dustGrid type="DustGrid”>
<OctTreeDustGrid writeGrid="false” minX="-2.7e¢7_AU” maxX="

2.7e7_AU” minY="—-1.35¢7_AU” maxY="1.35e7_AU” minZ="—-1.35
e7 _AU” maxZ="1.35e¢7_AU” minLevel="2" maxLevel="20"
searchMethod="Neighbor” numSamples="100” maxOpticalDepth=
”0” maxMassFraction="1e—6” maxDensityDispersion="0"
useBarycentric="false” />

</dustGrid>

A.2.3. Congifuracion de los instrumentos

<instrumentSystem type="InstrumentSystem”>
<InstrumentSystem>

<instruments type="Instrument”>
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<SEDInstrument
instrumentName="integrated _flux_as_SED” distance="1000.
pc” inclination="0_deg” azimuth="0_deg” positionAngle
="0.deg” />
<SEDInstrument
instrumentName= 790 _integrated_flux_as_SED” distance="
1000.pc” inclination="90_.deg” azimuth="0_deg”
positionAngle="0_deg” />
<Simplelnstrument instrumentName="
total _flux_as_data_cube_and_as_SED” distance="1000._pc”
inclination="0.deg” azimuth="0_.deg” positionAngle="0_deg”
fieldOfViewX="264e5_AU" numPixelsX="500" centerX="0_AU"
fieldOfViewY="528e5_AU” numPixelsY="500" centerY="0_AU"/>
<Simplelnstrument instrumentName="90
_total _flux_as_data_cube_and_as_SED” distance="1000._pc”
inclination="90._.deg” azimuth="0._.deg” positionAngle="0._deg
” fieldOfViewX="264e5_AU” numPixelsX="500" centerX="0_AU"
fieldOfViewY="264e5_AU” numPixelsY="500" centerY="0_AU"/
>
<Fulllnstrument instrumentName="individual_contributions”
distance="1000_.pc” inclination="0.deg” azimuth="0._.deg”
positionAngle="0_deg” fieldOfViewX="264e5_AU” numPixelsX=
”500” centerX="0_AU” fieldOfViewY="528e5_AU" numPixelsY="
500” centerY="0_AU” numScatteringlLevels="0"/>
<Fulllnstrument instrumentName="90_individual_contributions”
distance="1000_pc” inclination="90_.deg” azimuth="0.deg”
positionAngle="0_deg” fieldOfViewX="264e5_AU” numPixelsX=
”500” centerX="0_AU" fieldOfViewY="264e5_AU” numPixelsY="
500” centerY="0_AU” numScatteringLevels="0"/>
</instruments>

</InstrumentSystem>
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A.3. Propiedades de las PS

En la tabla A.1 tenemos algunas de las propiedades individuales de cada PS,
como la masa, edad, posicion y el nimero de estrellas con la que se poblaron

usando ambas IMFs y tomando la méxima, minima y luminosidad promedio.

A.3.1. Espectros de entrada de las PS y SEDs a 1 pc.

En las siguientes figuras, de figura A.1 a A.19 tenemos los espectros individua-
les de entrada de cada PS (linea amarilla) asi como el resultado de la simulacién
cuando solo tomamos un parsec cubico al rededor de cada PS. En estas figuras
tenemos el espectro de la PS poblado con la maxima (a) y con la minima (b)

luminosidad bolométrica, Se uso la mezcla de polvo de THEMIS.

A.4. SEDs infrarrojas

A.4.1. Muestreo maximo

A continuacion, figuras A.20 a A.22, vemos las SEDs de las simulaciones,
poblando las PS con mayor luminosidad bolométrica pero con diferente IMF, y

usando diferentes mezclas de polvo.

A.4.2. Muestreo minimo

A continuacidn, figuras A.23 a A.25, vemos las SEDs de las simulaciones,
poblando las PS con menos luminosidad bolométrica pero con diferente IMF, y

usando diferentes mezclas de polvo.

A.4.3. Muestreo promedia

A continuacidn, figuras A.26 a A.28, vemos las SEDs de las simulaciones,

poblando las PS con la luminosidad bolométrica promedio, pero con diferente



masa edad posicion Kroupa Salpeter
pS [10° Ms] | [Myr] [UA]
© y X Y Z max | min | prom | max | min | prom

1 3.837 2.307 | -0.24 -0.70 | -6.11 | 620 | 551 | 616 | 1194 | 1156 | 1022
2 3.798 1.986 | -030 |-11.73 | 0.66 | 538 | 642 | 607 | 976 | 1132 | 1029
3 2.530 2321 | -1.22 9.51 -9.13 | 473 | 414 | 316 | 638 | 856 | 628
4 2.173 2.220 | 0.26 -2.15 | 034 | 446 | 352 | 319 | 535 | 655 | 556
5 1.921 2.047 0.86 5.57 |-20.76 | 241 | 332 | 309 | 617 | 664 | 520
6 1.695 1.910 | -1.12 9.27 | -9.06 | 333 | 350 | 295 | 533 | 521 | 442
7 1.577 0.822 | 4.01 420 | 21.21 | 223 | 265 | 235 | 497 | 460 | 387
8 1.267 0.992 | -0.0093 | -8.42 | -19.07 | 233 | 246 | 186 | 382 | 402 | 340
9 1.111 0.894 | 0.36 10.81 | 3.22 | 181 | 217 | 184 | 263 | 331 | 312
10 0.978 2414 1.57 9.87 | 16.19 | 172 | 141 | 182 | 297 | 255 | 273
11 0.876 1.736 | 0.12 -1.34 | 332 | 191 | 149 | 173 | 317 | 297 | 225
12 0.644 0.795 0.67 -875 | 0.81 | 101 | 90 | 101 | 199 | 204 | 162
13 0.425 1.624 | 0.701 -8.75 | 0.87 9 | 89 87 58 136 99
14 0.340 1.084 | 0.024 6.48 9.80 82 | 84 44 111 | 110 95
15 0.335 0.194 | -0.611 | -1.90 | 936 | 72 | 71 68 133 | 110 95
16 0.248 0.719 | 0.39 10.81 | 3.24 49 | 59 53 77 93 68
17 0.222 2.057 | -0.23 |-1041| 0.61 50 | 40 48 76 64 55
18 0.165 0.212 | -3.39 |-10.11 | -10.2 | 38 | 39 27 63 46 53
19 0.049 1.305 0.33 -8.17 1.04 17 15 6 18 11 14

Cuadro A.1: Resumen de propiedades de las PS individuales, con el nimero de estrellas en cada uno poblados con

ambas IMFs y poblados con la maxima,minima y luminosidad promedia.
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Figura A.1: PS 1, de masa 3.837 x 10> My edad 2.307 Myr.
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Figura A.2: PS 2, de masa 3.798 x 10> M.y edad 1.986 Myr.



APENDICE A. PROPIEDADES DE LAS PS Y SUS ESPECTROS 127

104 - —— Flujo a 1 pc
i —— Flujo de entrada en el sink
— 103 4
=
o
5
L
=]
B 102 5
= E
wv
=
f)
a
10 A
1072 101 10° 10% 102 103
longitud de onda [um]
(a) Poblado con luminosidad maxima
102 4 -
i = Flujoa l pc
] ——— Flujo de entrada en el sink
10?1 5
= ]
o
5
3 o
= 10 _f
@O
=4
wv
=
j)
a
1071 4

102 1071t 10° 10? 102 103
longitud de onda [um]

(b) Poblado con luminosidad minima

Figura A.3: PS 3, de masa 2.530 x 10> My edad 2.321 Myr.
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Figura A.4: PS 4, de masa 2.173 x 10> My edad 2.220 Myr.
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Figura A.5: PS 5, de masa 1.921 x 10> Moy edad 2.047 Myr.
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Figura A.6: PS 6, de masa 1.695 x 10> Moy edad 1.910 Myr.
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Figura A.7: PS 7, de masa 1.577 x 10> My edad 0.822 Myr.
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Figura A.8: PS 8, de masa 1.267 x 10> My edad 0.992 Myr.
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Figura A.9: PS 9, de masa 1.111 x 10> M,y edad 0.894 Myr.
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Figura A.10: PS 10, de masa 0.978 x 10> My edad 2.414 Myr.
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Figura A.11: PS 11, de masa 0.876 x 10> M.y edad 1.736 Myr.
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Figura A.12: PS 12, de masa 0.644 x 10> M.y edad 0.795 Myr.
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Figura A.13: PS 13, de masa 0.425 x 10> Moy edad 1.623 Myr.
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Figura A.14: PS 14, de masa 0.340 x 10> M.y edad 1.084 Myr.
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Figura A.15: PS 15, de masa 0.335 x 10> Moy edad 0.194 Myr.
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Figura A.16: PS 16, de masa 0.248 x 10> M.y edad 0.719 Myr.
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Figura A.17: PS 17, de masa 0.222 x 10> M.y edad 2.057 Myr.
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Figura A.18: PS 18, de masa 0.165 x 10> M.y edad 0.212 Myr.
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Figura A.19: PS 19, de masa 0.049 x 10> My edad 1.305 Myr.
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Figura A.25: polvo THEMIS
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Figura A.26: polvo Draine y Li

IME, y usando diferentes mezclas de polvo.

A.4.4. Muestreo mediana

Ahora, vemos las SEDs de las simulaciones, poblando las PS con la lumino-
sidad bolométrica que corresponde a la mediana de la muestra, pero con diferente

IME, y usando diferentes mezclas de polvo.

A.4.5. Muestreo aleatorio

A continuacion, vemos las SEDs de las simulaciones, poblando las PS to-
mando de forma aleatoria la luminosidad bolométrica pero con diferente IMF, y

usando diferentes mezclas de polvo.
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Figura A.35: polvo THEMIS

A.5. Diferencias entre poblar las PS con la maxima

y minima luminosidad

A.5.1. Kroupa minima y maxima luminosidad

En las siguientes figuras (las figuras A.35 a A.37) vemos las simulaciones
donde comparamos la SED, para una sola IMF , cuando poblamos las PS con la

maxima y minima luminosidad. En este caso usando la IMF de Kroupa.

A.5.2. Salpeter minima y maxima luminosidad

En las siguientes figuras vemos las simulaciones donde comparamos la SED,
para una sola IMF, cuando poblamos las PS con la maxima y minima luminosidad.

En este caso usando la IMF de Salpeter.
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Figura A.38: polvo THEMIS

Salpeter-faceon-minVSmax-draine_li

105 3
3 — Salpeter max
—— Salpeter min

104 3
103 4

102 4

densidad de flujo [Jy]

10t 3

10° 3

10? 10° 10% 102 103
longitud de onda [um]
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Figura A.40: polvo MRN

A.6. Diferencias entre IMFs al poblar las PS

En esta seccion se encuentra la comparacion de las SEDs entre las IMF para
cada mezcla de polvo, en donde las PS se poblaron con la maxima (figuras A.41,
A.42, A.43) y con la minima (figuras A.44, A.45, A.46) luminosidad bolométrica.

A.6.1. Usando la maxima luminosidad en las PS.

A.6.2. Usando la minima luminosidad en las PS.
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Figura A.41: Poblando las PS con la mdxima luminosidad. Mezcla THEMIS.
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Figura A.42: Poblando las PS con la maxima luminosidad. Mezcla Draine y Li.
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Figura A.43: Poblando las PS con la médxima luminosidad. Mezcla MRN.
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Figura A.44: Poblando las PS con la minima luminosidad. Mezcla THEMIS.
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Figura A.45: Poblando las PS con la minima luminosidad. Mezcla Draine y Li.
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Figura A.46: Poblando las PS con la minima luminosidad. Mezcla MRN.
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