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«No busquen a Dios en los milagros. Los milagros son violaciones de la leyes de la naturaleza.
Dios se comprende mejor en el estudio de esas leyes.»

Baruch Spinoza
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Resumen

Posgrado en Astrofisica

Instituto de Ciencias Nucleares
Doctor en Ciencias (Astrofisica)

Estudio de la anisotropia en observaciones sintéticas de nubes moleculares
turbulentas

por M. en C. David HERNANDEZ PADILLA

La turbulencia magnética es anisotrépica porque las direcciones de movimiento
estdn restringidas por el campo magnético. Tal anisotropia puede ser observada
en los centroides de velocidad obtenidos de observaciones espectroscépicas. En
este trabajo utilizamos simulaciones magnetohidrodindmicas (MHD) para producir
observaciones espectroscopicas sintéticas (datos Posicion-Posicién-Velocidad, PPV)
y estudiamos la anisotropia en las funciones de estructura de los mapas de
centroides de velocidad. Descomponemos las velocidades de las simulaciones en
los modos MHD de Alfvén, rdpidos y lentos y estudiamos cémo cada uno de
ellos contribuye a la anisotropia observada. Encontramos que cuando el dngulo
entre la linea de visién y el campo magnético medio es grande, la anisotropia
observada estd dominada por los modos de Alfvén, mientras que para angulos
pequefios la anisotropia no es lo suficientemente grande para utilizarse como prueba
de la magnetizaciéon del medio, y estd dominada por los modos lentos. Nuestros
resultados coinciden con las predicciones tedricas de Kandel et al.

Con la finalidad de tener simulaciones més parecidas a las nubes moleculares,
incluimos la transferencia radiativa (post-procesamiento) para estimar la emisién
en varias lineas moleculares de CO, que van de un rango de 6pticamente grueso a
delgado (12CO, 13CO, C'80, y C170). Los resultados para los centroides de velocidad
son muy parecidos a los obtenidos para el caso 6pticamente delgado, pues las
observaciones sintéticas de la primera parte de este trabajo son consideradas nubes
delgadas de hidrégeno neutro. En contraste con el caso dpticamente delgado, los
mapas de intensidad integrada se vuelven maés anisotrépicos en las lineas gruesas.
Esto se debe a que la contribucién de la turbulencia a gran escala se suprime por la
absorcion. En esta situacion, las escalas estudiadas se limitan a las mds pequenias,
que se sabe son mds anisotrépicas. También observamos que el niimero de Mach
puede afectar a estos resultados, ya que los casos altamente supersénicos presentan

un menor grado de anisotropia.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Turbulencia Magnetohidrodinamica

Sabemos que el estado natural del medio interestelar (ISM, por sus siglas en
inglés) es turbulento dado que presenta ntimeros de Reynolds grandes.! Dicha
turbulencia se ha observado en el ISM, y se ha notado que tiene escalas que van
desde los kiloparsecs a fracciones de unidades astronémicas (Armstrong y col.,
1995; Chepurnov y Lazarian, 2010), por el ensanchamiento no térmico de lineas de
emisién y absorcién, por ejemplo CO y HI (Stutzki y Guesten, 1990; Heyer y Brunt,
2004). Esta turbulencia es crucial para algunos procesos astrofisicos, por ejemplo
los procesos de formacién estelar (Mac Low y Klessen, 2004; Ballesteros-Paredes
y col., 2007; McKee y Ostriker, 2007), la aceleracion y propagacién de los rayos
coésmicos (Yan y Lazarian, 2004), la transferencia de calor (Narayan y Medvedev,
2001; Lazarian, 2006) y muchos otros fendmenos de trasporte en el ISM (Elmegreen
y Scalo, 2004). De igual manera sabemos que hay un campo magnético que
permea el ISM. Dicho campo magnético ha sido reconocido como un ingrediente
esencial en muchos procesos que se llevan a cabo en el ISM. La turbulencia y los
campos magnéticos estdn entrelazados y su interaccion es compleja (see Beresnyak
y Lazarian, 2019, para més detalle).

1.1.1. Modelos de la turbulencia: K41 y GS95

La turbulencia magnetohidrodindmica (MHD) se ha estudiado por décadas
(ver Biskamp, 2003). La parte hidrodindmica de la turbulencia MHD, en el caso
incompresible, es la famosa teoria de turbulencia de Kolmogorov (1941). Dicha teoria
dice que, desde el punto de vista estadistico, la cantidad y variacién de energia
cinética en la cascada de energia de un fluido a lo largo de las diferentes escalas, [,
comienza desde los vortices de grandes escalas, en donde las fuerzas externas acttian
sobre el fluido, transfiriendo su energia hasta los voértices de escalas pequefias,
donde la viscosidad del fluido disipa la energia durante un tiempo de rotaciéon

'El ntimero de Reynolds (Re) estd definido como el cociente de fuerzas inerciales y fuerzas viscosas,
que para el ISM corresponde a Re ~ 10° — 10°. También se define como la relacién entre la tasa de
rotacién de los vértices grandes Te’dby = V/L; y la taza de disipaci6n viscosa 7, = /L%, donde V es
la velocidad del flujo, Ly la escala de inyeccién y 7 es la resistividad del fluido.
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del vértice. En ausencia de compresibilidad, de campo magnético y suponiendo
un fluido viscoso, la tasa de cambio de energia de la cascada hidrodindmica es
E ~ ’UZQ [Tease]l = cte.?, donde v; es la velocidad para la escala [ y Teqscq ~ 1/vy, €l
tiempo que tarda el vortice, de tamafio /, en transferir su energfa a vortices de menor
tamafio en la cascada (tiempo de “cascadeo”). De aqui se obtiene la bien conocida
relacion v; ~ I'/3. En términos del espectro de energia promediado por la direccién,
esto nos da el famoso escalamiento de Kolmogorov E(k) ~ 4nk?P(k) ~ k=°/3,
donde P(k) es el espectro de energia 3D.

Como se mencioné anteriormente, el ISM es turbulento y estd magnetizado,
entonces es de vital importancia considerar las perturbaciones Alfvénicas. Contrario
a la turbulencia de Kolmogorov, en la presencia de un campo magnético
dindmicamente importante, los voértices se vuelven anisotrépicos siendo mas
alargados a lo largo de las lineas del campo magnético mientras que la cascada de
energia se mantiene perpendicular al campo magnético local. Goldreich y Sridhar
1995 (en adelante GS95) propusieron la teoria de la turbulencia Alfvénica. El
movimiento de los voértices perpendiculares al campo, al ser incompresibles, se
explica con la teoria de Kolmogorov, tomando en cuenta la escala perpendicular,
entonces v;, ~ li/ 3, donde [, denota la escala de los vortices medida
perpendicularmente a la direcciéon del campo magnético local (ver Lazarian
y Vishniac, 1999; Cho y Vishniac, 2000; Maron y Goldreich, 2001; Cho y col., 2002b;
Cho y col., 2003).

Estos movimientos de mezcla inducen fluctuaciones Alfvénicas que determinan
el tamafio paralelo de los vértices magnetizados, es decir la condicién de balance critico.
El balance critico en GS95 es la igualdad entre el tiempo de rotacion de los vértices
71 ~ I /v y el periodo correspondiente a la onda de Alfvén T~ /va, es decir
T = TL, donde [ | es la escala paralela del vortice y va = Bg/+/4mp es la velocidad
de Alfvén, By, el campo magnético medio y p la densidad.

Utilizando la expresion anterior para v; ~ li/ ’ y sustituyendo en 7 = 7, uno
obtiene l” ~ li/ 3, que nos habla de la tendencia de los vértices a ser cada vez més
alargados a medida que la energia se traslada, en la cascada, a escalas més pequefias.

GS95 proporciona un marco tedrico para el estudio de la turbulencia MHD
incompresible (las fluctuaciones Alfvénicas que son incompresibles dominan la
cascada). Para el caso compresible, la turbulencia MHD se puede modelar como
una superposiciéon de los tres modos fundamentales, a saber modos de Alfvén,
lentos y rapidos (Lithwick y Goldreich, 2001). Esto fue estudiado numéricamente
en Cho y Lazarian (2002), Cho y Lazarian (2003) y Kowal y Lazarian (2010), donde
las propiedades de estos modos fueron exploradas y cuantificadas. Se encontr6
que la transferencia de energia entre los modos es relativamente pequefia, lo que

2Que la tasa de transferencia de energia sea constante, esencialmente, es una hipétesis de
conservacion de la energfa. La energia se inyecta a escalas grandes, se transfiere entre escalas en el
rango inercial, y se disipa en las escalas pequefias (escala disipativa). Si se supone que la turbulencia
es estacionaria, entonces estas tres tasas (de inyeccién, transferencia y disipacién) deben ser iguales, e
independientes de la escala. Esta es la manera de justificar que E = cte.
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permite hablar acerca de tres cascadas independientes de los modos. La naturaleza
compresible de la turbulencia MHD esté contenida en los modos lentos y rapidos. La
interaccién entre los modos compresibles y el modo incompresible (modo de Alfvén)
tiene consecuencias importantes. Por ejemplo, como ya se menciond, la turbulencia
puede inducir la formacién estelar formando regiones de alta densidad mediante los
modos compresibles, pero al mismo tiempo, la parte incompresible de la turbulencia
puede jugar en contra del colapso gravitacional. La turbulencia compresible también
juega un papel importante en la difusion y aceleraciéon de rayos césmicos (Yan
y Lazarian, 2004; Beresnyak y col., 2011; Xu y col., 2016).

1.1.2. Métodos y técnicas de estudio de la turbulencia

Se han desarrollado varios métodos para el estudio de la turbulencia, por
ejemplo, la pendiente del espectro de potencias que da informacién sobre la
naturaleza de la cascada de turbulencia y sobre la escala de inyeccién, rango inercial
y escala de disipacion de la turbulencia, en el ISM directamente de observaciones,
por ejemplo utilizando los anchos de linea en observaciones espectroscépicas
(Larson, 1981; Larson, 1992; Scalo, 1984; Scalo, 1987), centroides de velocidad (von
Hoerner, 1951; Miinch, 1958; Kleiner y Dickman, 1985; Dickman y Kleiner, 1985;
Miesch y Bally, 1994), o midiendo las fluctuaciones de la densidad electrénica
usando centelleos (Narayan y Goodman, 1989; Spangler y Gwinn, 1990).

En las tdltimas dos décadas se han propuesto nuevas técnicas a partir
de observaciones radioespectroscépicas, las cuales se encuentran ampliamente
disponibles. Entre estas técnicas tenemos el Analisis de Canales de Velocidad y
el Espectro de Coordenadas de Velocidad (VCA y VCS por sus siglas en inglés,
respectivamente; Lazarian y Pogosyan, 2000; Lazarian y Pogosyan, 2004; Lazarian
y col., 2002; Esquivel y col., 2003; Esquivel y Lazarian, 2005; Chepurnov y Lazarian,
2009) que se basan en un tratamiento analitico del mapeo de fluctuaciones de
velocidad del espacio real al espacio Posicién-Posicién-Velocidad (PPV). La Funcién
Correlaciéon Espectral (SCF por sus siglas en inglés; Rosolowsky y col., 1999; Padoan
y col,, 2001) es una analogia empirica del VCA; el Anilisis de Componentes
Principales (PCA por sus siglas en inglés; Heyer y Schloerb, 1997; Brunt y Heyer,
2002) es otra técnica empirica para estudios de turbulencia.

Campo magnético a partir de la turbulencia

Tradicionalmente, los campos magnéticos se han estudiado con una serie de
técnicas especificas basadas en su orientacién (ver van de Hulst, 1967; Heiles, 1976;
Crutcher, 2012), entre ellas, las observaciones del efecto Zeeman permiten estudiar la
componente del campo magnético a lo largo de la linea de vision (LOS, por sus siglas
en inglés) principalmente en el ISM difuso y denso. Consiste, a grandes rasgos, en
el desdoblamiento de las lineas espectrales del elemento observado, por ejemplo HI,
debido a la presencia de un campo magnético. Se han realizado varias mediciones
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confiables del campo magnético en nicleos densos, nubes moleculares y filamentos
con lineas HI, OH, CSS, CN y maser (por ejemplo: Fiebig y Guesten, 1989; Crutcher
y col., 1993; Crutcher y col., 1996a; Crutcher y col., 1996b; Caswell y Vaile, 1995;
Heiles, 1997; Crutcher, 1999; Fish y col., 2003; Falgarone y col., 2008; Crutcher, 2012;
Pillai y col., 2016; Nakamura y col., 2019).

Otro método es el de Davis-Chandrasekhar-Fermi (DCF) propuesto por Davis
(1951) y Chandrasekhar y Fermi (1953) quienes sugirieron que un andlisis de la
dispersion de las direcciones de lineas del campo magnético a escalas pequeiias,
podria darnos informacién sobre la intensidad de dicho campo. El método DCF
supone que los movimientos turbulentos del ISM daran lugar a campos magnéticos
irregulares, pues en condiciones del ISM, las lineas de campo magnético estdn
congeladas con el material. Por lo tanto, habrd una componente perturbada (o
irregular) en el campo que deberia mostrarse como una dispersion irregular en los
angulos de posiciéon de la polarizacion, en relacién con lo que se producirian con un
campo magnético medio. Cuanto més fuerte sea el campo medio, mds se resiste a ser
doblado por la turbulencia. Suponiendo que hay un campo magnético medio, que la
turbulencia es incompresible e isotrépica (estos movimiento inician la propagacién
de las ondas de Alfvén) y que hay equiparticién entre las perturbaciones de energia
turbulenta y magnética, sugirieron que se puede calcular la intensidad del campo
magnético medio en el plano del cielo utilizando la magnitud de la irregularidad de
las lineas de campo, esto es By sky ~ /4mp 0v105/d¢, donde p es la densidad del gas,
dv0s €s la dispersion de velocidad en la LOS y d¢ es la dispersion en los dngulos de
posiciéon de la polarizacion.

Un problema al aplicar el método DCF es que puede haber una estructura
ordenada en el By, que no se deba a la turbulencia. El célculo directo de
d¢ ignorando esta estructura, sobrestimaria la contribucién de la turbulencia vy,
por lo tanto, subestimaria la intensidad del campo magnético. Una solucién fue
propuesta por Hildebrand y col. (2009), donde se emplea un método similar al de
Falceta-Gongalves y col. (2008), en la que calculan la correlacién entre dos puntos
de un &ngulo de posicién observados, que ellos llaman funcién de dispersién
angular (ADF, por sus siglas en inglés). Suponiendo que el campo magnético se
compone de un campo estructurado a gran escala y de un campo turbulento,
que son estadisticamente independientes, observan que la contribucién de la
componente estructurada a la ADF aumentard de forma aproximadamente lineal
para separaciones pequefias, mientras que la contribucién de la componente
turbulenta serd aproximadamente constante a separaciones superiores a la longitud
de correlacion de la turbulencia. Un posible problema es que los voértices turbulentos
de mayor escala puedan interpretarse como un campo estructurado de gran escala
y sobrestimar el By s,. Houde y col. (2009) propusieron nuevos refinamientos al
método anterior en el cual incluyeron explicitamente la integracion sobre el haz
del telescopio y a lo largo de la LOS tanto de la estructura del campo magnético
como de la estructura de la emisiéon polarizada (que puede deberse puramente a



1.1. Turbulencia Magnetohidrodindmica 5

la estructura de densidad y no a la turbulencia). Por lo tanto, esto da cuenta del
mencionado problema de suavizacién de la estructura, lo que lleva a un §¢ reducido.

Una aplicacién de este método lo podemos encontrar en Palau y col. (2021),
quienes calculan la intensidad del campo magnético de 18 muestras de ntcleos
densos masivos de observaciones de polarizaciéon submilimétrica. Realizaron el
andlisis de ADF siguiendo a Houde y col. (2009), mientras que la dispersién del
angulo de posicion la estimaron a partir del valor mas pequefio del ADF. Con ello,
en combinacién con las anchuras de las lineas y las densidades medias, obtienen las
intensidades del campo magnético que van de 0.2 a 4.1 mG.

Cho y Yoo (2016) y Yoon y Cho (2019) proponen otra solucion para el problema
de suavizacion de la estructura debido a los efectos de promediado, utilizando una
cantidad observable que redujera la suavizacién. Esta cantidad observable resulté
ser el centroide de velocidad que es un tipo de promediado de la velocidad pesado
por la densidad, V. = [ pvdz/ [ pd=.

Como se mencioné anteriormente, el método de DCF se basa en la suposicion
de que los movimientos turbulentos inician la propagacion de las ondas de Alfvén.
Sin embargo, las observaciones indican que la turbulencia en el ISM es anisotrépica
y que los modos compresibles pueden ser importantes. Con esto en mente, Skalidis
y Tassis (2021) desarrollan un nuevo método para estimar la intensidad del campo
en el ISM que incluya los modos compresibles.

Debido a una mejor comprension de la naturaleza de la turbulencia MHD, fue
posible proponer técnicas estadisticas que también pueden trazar la direccién del
campo magnético en el plano del cielo. Por ejemplo se pueden obtener mediciones
de la anisotropfa en las Funciones de Estructura de los Centroides de Velocidad
(Lazarian y col., 2002; Esquivel y col., 2003; Esquivel y Lazarian, 2005). También es
importante que ademads de la direccién del campo magnético medio en el plano del
cielo, uno también pueda obtener informacién acerca del grado de magnetizacién
del medio, es decir determinar el Numero de Mach de Alfvén My = Vi/Vy,
donde Vi, es la velocidad a escalas grandes, en donde se inyecta la energia y
V4 es la velocidad de Alfvén. Esto se logra midiendo el grado de anisotropia de
los Centroides de Velocidad (Esquivel y Lazarian, 2011; Burkhart y col., 2014), o
equivalentemente de mapas de canales de velocidad (Esquivel y col., 2015).

El marco teérico de las fluctuaciones de emisividad en el espacio PPV propuesta
por Lazarian y Pogosyan (2000) y Lazarian y Pogosyan (2004) recientemente se ha
ampliado para dar cuenta de la anisotropia en los mapas de canales de velocidad
(Kandel, Lazarian y Pogosyan 2016; en adelante KLP16) y de la anisotropia en
Centroides de Velocidad (Kandel, Lazarian y Pogosyan 2017; en adelante KLP17),
que surgen de los modos MHD de Alfvén, lentos y rapidos. KLP16 y KLP17 son
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importantes porque proveen una base tedrica para el estudio de la anisotropia
utilizando los Centroides de Velocidad. Por otra parte, permiten determinar
la contribucién de los diferentes modos MHD. Esto proporciona una visién
importante en la imagen de la turbulencia magnetizada en el ISM.

1.2. Nubes moleculares y su turbulencia

En general, se considera ISM a todo aquello que estd més all4d de la fotdsfera
de las estrellas. Se pueden distinguir, entre otras, dos componentes de la materia
interestelar: particulas de gas y polvo. El polvo estd formado de granos de
aproximadamente unos 100 nm de didmetro y representa el 1 % de la masa del ISM.
Como es sabido, el hidrégeno (H) y el helio (He) son los elementos mds abundantes
del Universo, les siguen en abundancia el oxigeno (O), carbono (C) y nitrégeno (N).
La mayor parte de la materia interestelar tiende a encontrarse en regiones separadas
espacialmente y con velocidades caracteristicas. A las regiones més densas se les
suele llamar nubes. En las zonas donde hay una gran concentraciéon de materia, por
un lado los granos de polvo absorben la radiaciéon UV y por otro proporcionan
una superficie en donde se lleva acabo la formacién de moléculas de Hy. Asi, a las
regiones donde la mayor parte del hidrégeno se encuentra en forma molecular (H)
se habla de Nubes Moleculares (MCs por sus siglas en inglés).

Hasta donde se sabe, la tasa de formacién de la mayor parte de las moléculas
se puede explicar principalmente con las reacciones ion-molécula®. Sin embargo,
la formaciéon de la molécula de Hy no se puede explicar con este mecanismo,
debido a que el Hy es una molécula homopolar, es decir sin un momento dipolar
permanente, por lo tanto la formacién mediante colisiones de dos dtomos de H
ocurrird raramente. Esto se debe a la necesidad de conservar tanto la energia como
el momento; el proceso de radiacién es simplemente demasiado lento para permitir
que escape el exceso de energia. Por esta razén, la formacién de Hy debe ocurrir en
las superficies de los granos de polvo que actian como catalizadores de la reaccién.
El proceso es el siguiente: (1) colisiones de un dtomo de hidrégeno con un grano
de polvo; (2) acomodamiento térmico y absorcién; (3) retenciéon en la superficie del
grano hasta que otro d4tomo de H llegue y se absorba; (4) migraciéon del dtomo de H
hacia un sitio de reaccién; (5) recombinacién para formar Hs; y (6) eyeccion de la
molécula H; recién formada, posiblemente en un estado excitado. (ver Duley, 1996,
para mds detalle).

*Las reacciones ion-molécula son las colisiones binarias de iones (positivos o negativos) con
moléculas neutras que dan lugar a reacciones quimicas, en las que se rompe al menos un enlace
quimico o se forma un nuevo enlace quimico (Bamford y Tipper, 1976). Existen también las
reacciones neutrén-neutrén, asociacién radiativa, recombinacion radiativa, recombinacién disociativa
y reacciones cambio de carga.
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Las moléculas, a diferencia de los atomos aislados, son sistemas mucho maés
complejos. Cada molécula tiene asociada una geometria bien definida debido a la
posiciéon de equilibrio de los ntcleos que la forman. De esta manera, la energia
puede venir de sus diferentes movimientos internos. Una molécula puede presentar
tres tipos de transiciones: transiciones rotacionales, que son las que involucran el
movimiento rotacional de la molécula como un todo; transiciones vibracionales, que
ocurren cuando los nicleos vibran en torno a su posicién de equilibrio; y transiciones
electrénicas, que suponen un cambio en la configuracién de la nube electrénica.

Las transiciones que se excitan de manera maés fécil son las rotacionales pues
requieren menor energia y corresponden, por lo tanto, a menor temperatura (E,,; =
KTj,). Sabemos que la temperatura tipica de las MCs es de ~ 10 K, es decir suficiente
para excitar la transicién rotacional®.

Para que las moléculas emitan radiacién de transiciones rotacionales deben
tener un momento dipolar. Las moléculas diatémicas homonucleares, como el Hy,
carecen de momento dipolar y, por lo tanto, no emiten radiacién en las transiciones
puramente rotacionales. Esto hace que el Hy a pesar de ser la molécula mas
abundante y la componente principal de las MCs, en general no sea observable

directamente.

Después del Hj, la molécula mas abundante del universo es el CO. Dicha
molécula tiene transiciones rotacionales que caen en la ventana del radio (1 mm a
15 m), y que emiten apreciablemente con temperaturas cinéticas entre 5 y 30 K (las
temperaturas tipicas de las MCs). La abundancia de H; respecto a la abundancia
CO con respecto a Hyes de CO/Hy ~ 1.8 x 10~%. Es una molécula resistente con
una energia de disociacion de 11.2 eV. La temperatura cinética Ty, = E,.+/K de sus
transiciones rotacionales de bajo ntiimero cuédntico es del orden de la temperatura
cinética tipica de las MCs, T}, ~ 10K (por ejemplo 12CO en la transicién J = 1 — 0, en
adelante 2CO(1-0) con T' ~ 5.5K y 12C0O(2-1) con T' ~ 11.1K). El momento dipolar
eléctrico es pequeno (¢ = 0.11 Debye). Esto hace que el coeficiente de emision
esponténea de las transiciones rotacionales sea pequefio (419 = 7.2 x 107857 1) y que
estas transiciones se termalicen facilmente para las densidades tipicas de las MCs.

La molécula de CO tiene variantes isotépicas, llamada isotopdlogos® con
transiciones observables, algunas 6pticamente delgadas, y por lo tanto muy ttiles
para la obtencion de pardmetros fisicos de las MCs. El isotopdlogos '2CO para
condiciones tipicas de las MCs suele ser 6pticamente grueso, solo permite observar
la emisién de una parte del gas molecular (no precisamente la parte mds cercana
de la nube, como se demostrard més adelante). Por este motivo, utilizamos el
isotopologos 3CO que, al tener una menor opacidad, en general es més sensible

*Las transiciones vibracionales y las transiciones electrénicas requieren temperaturas de ~ 600 Ky
~ 9 x 10* K, respectivamente, para producirse.

°El término isdtopo se refiere a dtomos, mientras que isotopdlogo se refiere a las moléculas que
contienen variantes isotépicas de los 4tomos que las componen.
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a toda la columna de gas. Sin embargo, incluso el 1*CO puede no ser del todo
adecuado para estudiar algunos aspectos especificos de las MCs, en particular la
condensacién mds densa, para ello se pueden utilizar las moléculas C'80 y C70
(Estalella y Anglada, 2008).

Las MCs son afectadas en gran parte por la turbulencia magnética (Larson,
1981; Mac Low y Klessen, 2004; Elmegreen y Scalo, 2004; McKee y Ostriker, 2007;
Chepurnov y Lazarian, 2009). El estudio de sus propiedades, principalmente nos da
informacion acerca de la formacion estelar (Ballesteros-Paredes y col., 2007).

En los afios 30s las moléculas ya se habian detectado en el espacio mediante
estudios de absorcion 6ptica (Swings y Rosenfeld, 1937). En los 60s, las moléculas
OH (Weinreb y col., 1963), NH3 (Cheung y col., 1968), H,O (Cheung y col., 1969)
y formaldehido (Snyder y col.,, 1969) fueron detectadas utilizando técnicas de
microondas. La deteccién de Hy en la parte UV del espectro (Carruthers, 1970) y del
mondxido de carbono CO a 2.6 mm (Wilson y col., 1970) abrieron una nueva era de
investigacién de las MCs. Estudios empiricos indicaban que la abundancia de ?CO
respecto a Hy podria ser de ~ 10~* en nubes moleculares densas.

Los isotop6logos moleculares 2CO, 3CO y C170 se consideran como trazadores
del Hy con densidades numéricas entre 10 y 10* cm™3, que corresponde a las
densidades tipicas de MCs autogravitantes jovenes (Crutcher, 2012). Dado que sus
lineas tienden a tener profundidades 6pticas més bajas, los isotopélogos 3CO y
C170 pueden trazar gas molecular en un amplio rango de densidades. Por otro lado,
el isotopologos Spticamente grueso 12CO se utiliza para trazar regiones exteriores
de menor densidad de las nubes.

Turbulencia en MCs

Lazarian y Pogosyan (2004) predijeron que la pendiente (en escala log-log)
del espectro de potencias de los mapas de intensidad integrada de un medio
Opticamente grueso saturaba a —3. Muchas observaciones son consistentes con esta
prediccién hasta que Burkhart y col. (2013a) y Burkhart y col. (2013b) confirmaron
estas predicciones utilizando simulaciones numeéricas con efectos del trasporte
radiativo, simulando la transicién 3 CO(2-1).

Burkhart y col. (2014) extendieron el método de centroides de velocidad de
Esquivel y Lazarian (2005) para estimar la magnetizacién media con simulaciones
que, entre otras caracteristicas observables, tienen la emisién de lineas de la
transicion 13CO(2-1). Encontraron que para la turbulencia sub-Alfvénica la emision
de CO muestra un anisotropia considerable en los mapas de centroides de velocidad
de CO. En cambio, la turbulencia stper-Alfvénica permanece isotrépica.

Bertram y col. (2015) hicieron un analisis estadistico de dos puntos de centroides
de velocidad utilizando las moléculas de >CO y 3CO en la transicion J = 1 —
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0. Informaron sobre las consecuencias significativas de cambiar la profundidad
Optica mientras analizaban las estructuras de los incrementos de los centroides de
velocidad. Sus variaciones de la pendiente del espectro de potencias se ajustan
bastante bien con los resultados teéricamente predichos por Lazarian y Pogosyan
(2004).

Recientemente, Xu y Hu (2021) estudiaron la anisotropia de la rotacién de
Faraday y de las funciones de estructura de los centroides de velocidad del
campo magnético medio, utilizando simulaciones supersénicas y sub-Alfvénicas.
Generaron observaciones sintéticas con lineas de emision de '2CO y C!O
calculando el transporte radiativo en sus simulaciones. Encontraron que la
anisotropia obtenida con el trazador de baja densidad '>CO tiene una dependencia
consistente con MZL/ ’ (que es una medida del grado de isotropia). La anisotropia
medida con el trazador de alta densidad C'®O es baja y tiene una débil dependencia
con M 4.

Hu y col. (2021), ampliaron el estudio del Andlisis de Funcién de Estructura
(SFA, por sus siglas en inglés, descrito en Xu y Hu 2021) para medir la orientacion
y el M 4 del campo magnético 3D. Siguiendo el estudio de KLP16, confirmaron que
la anisotropia observada en las estructuras de intensidad en el espacio PPV estian
reguladas por el ancho del canal de velocidad, el &ngulo de visién v (entre la LOS y
el campo magnético 3D), y por el nimero de Mach de Alfvén.

1.3. Objetivo General

Realizamos un estudio de como cambia la anisotropia y cémo contribuyen
los diferentes modos MHD como funcién del dngulo ~, dngulo entre el campo
magnético y la LOS, variando .

Este trabajo se divide en dos partes. Por un lado realizaremos un estudio de
cémo cambia la anisotropia en 24 observaciones sintéticas, isotérmicas, 6pticamente
delgadas de simulaciones MHD (supondremos que se trata de nubes difusas de HI a
21cm que corresponde a un medio neutro frio el cual suponemos isotérmico) y cémo
contribuyen a la velocidad los diferentes modos MHD al cambio de anisotropia
(modos correspondientes a las ondas de Alfvén, lentas y rdpidas) en funcién del
angulo de visién v, que corresponde al dngulo entre el campo magnético medio
proyectado en el plano del cielo y la LOS. Esto nos dara una idea del margen de error
en la anisotropia que se puede esperar del analisis de observaciones, en las cuales no
sabemos, a priori, la direccién del campo magnético respecto a la LOS. Estudiaremos
el grado de isotropia por separado de cada uno de los modos MHD y cémo depende
dicha anisotropia de los pardmetros de las simulaciones. Finalmente, compararemos
nuestros resultados con las predicciones analiticas propuestas por KLP16 y KLP17.

Por otro lado, en la segunda parte de este trabajo, realizaremos el transporte
radiativo para nuestros modelos , pero ahora escalamos nuestros datos a
unidades reales (pues los datos originales se encuentran en unidades de c6digo)
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con la finalidad de simular efectos de absorcién. Esto lo hacemos mediante
post-procesamiento utilizando un cédigo que resuelve el transporte radiativo. Con
esto estudiaremos como es que dicha absorcién afecta a la medida de la turbulencia
(grado de isotropia)

En el capitulo 2 describimos las simulaciones MHD, introducimos los conceptos
tedricos y describimos los cédigos necesarios para esta tesis; en el capitulo 3
mostramos los resultados obtenidos en el articulo Herndndez-Padilla y col. (2020)
donde estudiamos la anisotropia de los centroides de velocidad para diferentes
angulos de vision v para los modos MHD por separado; en el capitulo 4
extendemos el trabajo del articulo Herndndez-Padilla y col. (2020) incluyendo
como post-procesamiento el transporte radiativo para cuatro isotopdlogos del CO
y realizamos un estudio de la anisotropia de los centroides de velocidad para los
distintos dngulos de visién; por dltimo en el capitulo 5 mostramos las conclusiones
obtenidas en este trabajo.
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Capitulo 2

Metodologia

En este capitulo describimos las simulaciones MHD que hemos utilizado para
realizar este trabajo e introducimos los conceptos tedricos sobre centroides de
velocidad y cémo calculamos su anisotropia. Asi mismo, describimos el cédigo
que empleamos para resolver la ecuacion de transporte radiativo. Con este codigo
generamos imdagenes sintéticas de nubes moleculares, con el fin de realizar el estudio

de turbulencia en un caso m4s realista.

2.1. Modelos MHD

2.1.1. Simulaciones

Utilizamos una malla de simulaciones MHD compresibles, isotérmicas' y con
turbulencia completamente desarrollada®. Suponemos que las simulaciones con una
simplificaciéon de un medio de una sola fase, como un medio frio (CNM), el cual
puede ser molecular o neutro, pero que no se mezclan, esto es una limitacién de
nuestro modelos. La malla es similar a la utilizada en Esquivel y col. (2015) pero
ahora todos los modelos tienen la misma resolucion (5123 celdas). Las simulaciones
se obtienen con un método hibrido esencialmente no oscilatorio (ENO, por sus siglas
en inglés)® que resuelve las ecuaciones de la MHD ideal, a saber (ver Cho y Lazarian,
2002)

Los modelos son isotérmicos con la finalidad de, al tener la turbulencia completamente
desarrollada, en el espectro de potencias el rango inercial sea significativo, pues al incluir enfriamiento
este disminuye.

2Al inicio de la simulacién, el espectro de potencias es una delta de Dirac localizada en el nimero
de onda de inyeccién. Conforme el cédigo evoluciona se van desarrollando todas las longitudes de
onda hasta que se establece el espectro de potencias completo, es decir cuando se tienen las escalas de
inyeccidn, las escalas inerciales y las escalas de disipacion, en este momento se dice que la turbulencia
se encuentra completamente desarrollada.

*El método ENO hibrido de segundo orden consiste en combinar dos esquemas del tipo ENO. Este
tipo de métodos utiliza un ndmero cambiante de celdas para hacer una reconstruccién de variables,
necesaria para calcular los flujos numéricos a segundo y tercer orden, dependiendo de la suavidad
local de la solucién.
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dp
a0 TV (v) =0,
ov 1 2 =
a_|_V-Vv-i-;V(CsP)_(VXB)Xm_f,
%_VX(VXB):(L

con V-B = 0y una ecuacién de estado isotérmica. Aqui f es el forzamiento aleatorio
a gran escala, p es la densidad, ¢, es la velocidad del sonido, v es la velocidad y B es
el campo magnético.

El forzamiento es puramente incompresible y es impuesto en el espacio de
Fourier a un nimero de onda centrado en k = 2.5 (que corresponde a una escala de
un 1/2.5 del dominio computacional). El campo magnético estda compuesto por una
componente uniforme By y una parte fluctuante b. Las simulaciones comienzan con
un medio uniforme de densidad constante py = 1 y un campo magnético uniforme
alineado con el eje x (Bg = BpX e inicialmente b = 0). Ademas tiene condiciones a
la frontera periddicas.

Las simulaciones evolucionan hasta alcanzar el estado estacionario, donde la
velocidad rms* es del orden de la unidad (en unidades de la velocidad del sonido,
ver el Cuadro 2.1). Cada modelo se puede caracterizar por dos pardmetros: el
numero de Mach sénico, My = (V1,/cs), y el numero de Mach de Alfvén, M =
(V1,/va), donde Vi, = vy es la velocidad en la escala de inyeccién, ¢s = /P/p
es la velocidad del sonido, va = |B|/y/4mp es la velocidad de Alfvén y el simbolo
(...) representa el promedio sobre todo el dominio. Para especificar los pardmetros
anteriores fijamos el valor inicial de la velocidad de Alfvén va = |Bo|/\/4mpo vy la
velocidad del sonido, c;.

Cuando las simulaciones alcanzan el estado estacionario, las fluctuaciones del
campo magnético pueden ser del orden del campo uniforme, pero el campo medio
permanece alineado en la direccién original (a lo largo del eje ). Los modelos se
recopilan en el Cuadro 2.1, donde se muestran las condiciones iniciales y los nimero
de Mach resultantes. Los pardmetros cubren un amplio rango de regimenes de
turbulencia subsénicos y supersénicos, junto con sub-Alfvénicos y stper-Alfvénicos.
En el Cuadro 2.1 también incluimos el pardmetro 3 = Pyas/Pmag del plasma que
también cubre los regimenes en el que los campos magnéticos son dindmicamente
dominantes (6 < 1) ono lo son (8 > 1).

2.1.2. Descomposicién de los modos MHD

En un plasma compresible y magnetizado hay tres tipos de ondas (o modos) de
propagacion, a saber las ondas MHD de Alfvén, lentas y rapidas. Ya que cada una de

*La media cuadrética de la velocidad de un gas (velocidad rms, por sus siglas en inglés) es una
medida de la velocidad de las particulas de un gas, la cual es la magnitud conveniente para resolver
problemas mediante la teorfa cinética de gases. Se expresa mediante la férmula: v,ms = 1/(v?), donde
v son los campos de velocidades para las componentes =, y y z.
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FIGURA 2.1: Método de descomposicién de los modos MHD. Cho y Lazarian
(2003) separan los modos de Alfvén, lentos y rapidos en el espacio de Fourier
proyectando la componente de la velocidad de Fourier Vy en los vectores
unitarios £ 4, £ y £, respectivamente. Note que {4 = —¢. La base £, y la base
&y se encuentra en el plano definido por By y k.La base lenta £, se encuentra

entre —0 y IAcH. La base rapida &; se encuentra entre k y k, (figura de Cho
y Lazarian, 2003).

ellas tiene una diferente anisotropia, seguimos el procedimiento de Cho y Lazarian
(2002) y Cho y Lazarian (2003) para descomponer el campo de velocidad original
en cada uno de los modos MHD (ver Apéndice B en Herndndez Padilla, 2018). La
descomposicion se obtiene proyectando la amplitud de Fourier de la velocidad, Vi,
sobre la direccion de los vectores de desplazamiento de los modos de Alfvén, lentos
y répidos €5, &, &, respectivamente. Los vectores de desplazamiento se definen

como
fr=—p=k xkj (2.1)
€ o (<14 a=VD) kyky+ (1+a- VD) kiki, 2.2)
y ~ ~ ~
€0 (-1+a+VD) kyky+ (1+a+ VD) ki ki, (2.3)

donde 12:” y k. son los componentes de k (la direccién de la velocidad en el espacio
de Fourier), que son paralelos y perpendicular a B¢kt = By, respectivamente; o =
c2/vi; D = (1—a)?*—4« cos® 0; donde 0 es el &ngulo entre k y Bext y ¢ la coordenada
azimutal en el espacio de Fourier’ (ver Figura 2.1). La proyecciéon de Fourier de cada
modo se transforma de vuelta al espacio real para obtener el campo de velocidad
correspondiente. Entonces, para cada campo de velocidad u tenemos tres campos
de velocidades (cada uno con componentes z, y y 2), ua, Us y us (para los modos de
Alfvén, lentos y rapidos, respectivamente).

En las dltimas tres columnas del Cuadro 2.1 mostramos el porcentaje de energia
cinética contenido en cada modo respecto a la energia cinética original total (p u?) /2.
Podemos ver que la mayoria de la energia cinética estd contenida en los modos de
Alfvén (en promedio 52 % considerando todos los modelos). Teniendo en cuenta

>Para maés detalle sobre la descomposicién de los modos MHD, ver el Apéndice A de Cho y Lazarian
(2003)
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solo los modelos sub-Alfvénicos, el promedio es de 56 %, mientras que para los
modelos stper-Alfvénicos el promedio baja a ~ 43 %. Los modos lentos contienen
globalmente el ~ 40.8 % de la energia cinética, siendo mds fuerte para la turbulencia
super-Alfvénica (47.9 %) y mas débil en modelos sub-Alfvénicos (37.3 %). El modo
rapido es el mds débil de los tres modos, con solo 6.9 % de la energia cinética total.
Podemos ver un ascenso en la intensidad de los modos rapidos con el namero de
Mach sénico para modelos con va < 1. Todas estas tendencias son consistentes
con los resultados de Kowal y Lazarian (2010) donde utilizaron una extensién del
método de descomposicién de modo que hace uso de wavelets para obtener una
medida local de los coeficientes « y D en la descomposicién. Para vy o > 2 vemos
un tendencia opuesta en los modos rapidos, cuya fuerza se vuelve més débil cuando
M es mas grande.

Los porcentajes descritos arriba los obtuvimos utilizando el campo de
velocidades 3D entero, sin tomar en cuenta la direccion del campo magnético. Sin
embargo, es importante notar que la magnitud de la velocidad en cada modo varia
significativamente respecto a la direccién del campo magnético (por lo tanto también
la anisotropia). En nuestras simulaciones la componente x del campo de velocidad
es paralela al campo magnético medio, mientras que las componentes y y z son
perpendiculares a By. Esto finalmente se reflejaria en los centroides observados, que
solo mapean la velocidad proyectada a lo largo de la linea de visién (LOS, por sus
siglas en inglés) determinada.

2.2. Centroides de velocidad y la anisotropia de los mapas de
los centroides de velocidad

Como mencionamos anteriormente, la turbulencia MHD anisotrépica (y
dependiente de la escala) descrita en el modelo GS95 solo debe interpretarse dentro
del campo magnético local para cada vortice turbulento (Lazarian y Vishniac,
1999). Sin embargo, en las observaciones la anisotropia local resultante no se puede
estudiar directamente, pues no tenemos acceso a la distribucién 3D del material
emisor. Por ejemplo, en observaciones espectroscopicas se obtiene la distribucién del
material emisor respecto a la velocidad, en una determinada posicién (o conjunto de
posiciones) en el plano del cielo. Dado que a una determinada velocidad uno puede
tener una contribucién de cualquier posicién a lo largo de la LOS, la anisotropia
medida corresponderia a un campo magnético global. En Esquivel y Lazarian (2011)
y Burkhart y col. (2014) se estudi6 la anisotropia en centroides de velocidad en
ese marco de referencia global, encontrando que la anisotropia es mayormente
independiente de la escala dentro del rango inercial.

Recientemente, en KLP16, se extendi6 el marco teérico de VCA para analizar
las estadisticas de los centroides de velocidad desde una perspectiva analitica. Esta
descripcién tedrica permitié un seguimiento natural para abordar la anisotropia
desde una perspectiva analitica también en KLP17.
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Con esto en mente, en este trabajo revisamos los estudios previos (Esquivel
y Lazarian, 2011; Burkhart y col., 2014) de la anisotropia en observaciones sintéticas
para comparar con las predicciones analiticas de KLP17. También nos interesamos
en explorar la contribucién de la anisotropia observada de cada uno de los modos
MHD.

2.21. Cubos PPV y las diferentes Lineas de visién

A diferencia del trabajo realizado en Herndndez Padilla (2018), donde utilizamos
los resultados de las simulaciones MHD (cubos PPP) y tnicamente dos LOS
(paralela y perpendicular al campo magnético medio), lo que hacemos ahora es
tomar los resultados de las simulaciones MHD y generamos observaciones sintéticas
en el formato de cubos de datos PPV. Estos cubos PPV se pueden tratar de la
misma manera que las observaciones reales (obteniendo por ejemplo, mapas 2D de
intensidad integrada y los centroides de velocidad), considerando una variedad de
LOS. Gracias a la condicién de frontera periédica de nuestros cubos PPP, podemos
rotar los datos de las simulaciones por un dngulo v respecto al eje y, sin perder
informacién, donde tomamos la LOS en la direccién del eje = del cubo rotado. De
esta manera, v corresponde al dangulo entre la LOS y el campo magnético medio.

2.2.2. Centroides de Velocidad

De los cubos PPV rotados, calculamos la intensidad integrada en el plano PP
(que es proporcional a la densidad columnar en el caso de que el medio sea
Opticamente delgado y con emisividad proporcional a la densidad, por ejemplo HI)
de la siguiente manera

I’Y (X) = /pS,’Y (X, Ulos) dleS7 (24)

donde p; , es la densidad de los emisores dispuestos en el espacio PPV, obtenida
para un angulo v, mientras que X es la posicion en el plano del cielo y v} es la
proyeccién de la velocidad en la LOS.

Como en observaciones reales, de los cubos PPV podemos obtener los centroides
de velocidad como el primer momento de la linea espectral, es decir

1
C’Y (X) = L (X) /pS,’y (X, Vios) Vios AV1os- (2.5)

Esta es la definicion comun de centroides de velocidad, que a menudo hemos
denominado como centroides normalizados, para distinguirlo de los centroides no
normalizados, lo cuales no estdn divididos por la densidad columnar (Esquivel
y Lazarian, 2005). La normalizacién disminuye el impacto de las fluctuaciones de
densidad en los mapas observados, pero es algo dificil de incluir en el estudio

analitico de las estadisticas. Por lo tanto, la descripcion del estudio de anisotropia
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de KLP16 y KLP17 se formul6 en términos de centroides no normalizados. Ademas,
KLP16 y KLP17 despreciaron los efectos de las fluctuaciones de densidad mientras
se construyen los centroides. Esto es equivalente a calcular los centroides con una
densidad constante en la ec. (2.5), en otras palabras se considera la velocidad media

en la LOS®: .

N los

donde Ny es el nimero de puntos (celdas computacionales) a los largo de la LOS,

V’Y (X) /u (X) < €105 dbyos, (26)

8)os es la direccion y /s la distancia también en la direcciéon de la LOS. Para medir el
impacto de las fluctuaciones de densidad en nuestro trabajo, también construimos
mapas de velocidad media en la LOS a partir de las simulaciones, produciendo datos
PPV con densidad constante.

2.2.3. Determinacion de la anisotropia

La anisotropia es facil de caracterizar si observamos las funciones de estructura
o las funciones de correlacién. La funcién de estructura de segundo orden de la
velocidad, la que utilizamos en este trabajo, es proporcional a la energia cinética del
fluido (Henshaw y col., 2020). Obtenemos la funcién de estructura (2D) para todos
los mapas 2D, los cuales hemos normalizado de manera que tengan un rango entre 0
y 1. Por ejemplo, la funcién de estructura de la intensidad integrada se calcula como

(LX) -, X+ R)P°)

SF (R) = — : 2.7
W) R (L 0 - 1 K+ R 7
y la funcién de estructura de los centroides de velocidad, se calcula como:
_ 2
SFo () = NG () =0, (X + R 08

méx {([C, (X) = C; (X + R)%)}
donde (- - -) denota el promedio sobre todo el plano del cielo (X), y la distancia
R es un vector bidimensional en el plano del cielo (para turbulencia isotrépica la
funcién de estructura solo depende de la magnitud de R y no de su direccién).
Con la finalidad de cuantificar la anisotropia en los mapas 2D de las funciones
de estructura definimos (ver Esquivel y Lazarian, 2011) un grado de isotropia:

1(f) = oW 2.9)

donde ¢ es la magnitud de la separacién, que se toma en dos direcciones ortogonales,
€ a lo largo de la direccién en la que se alargan los contornos (que es paralela
al campo magnético en el plano del cielo) y €, correspondiente a la direcciéon
perpendicular al campo magnético en el plano del cielo.

El grado de isotropia serd igual a uno si las funciones de estructura son

isotrépicas, menor a uno si los contornos estdn elongados en la direccién del campo

®La velocidad media en la LOS no se puede obtener de observaciones reales; se utilizan los
centroides de velocidad (un promedio ponderado por la densidad) como representacién para ellos.



18 Capitulo 2. Metodologia

magnético y mayor a uno si su elongacién es perpendicular al campo. Debemos
notar que el grado de isotropia es diferente de la medida de alineacién (alignment
measure) utilizado en los estudios de alineacién de granos de polvo y adoptado en
el contexto de la técnica de gradientes de velocidad (Gonzélez-Casanova y Lazarian,
2017; Yuen y col., 2018), en la cual, se ajusta una elipse a un isocontorno de la
funcién de correlacion y la relacién entre sus semi-ejes mayor y menor constituyen

la medida.

2.3. Transporte Radiativo en simulaciones MHD

Ahora, para tener simulaciones MHD més realistas, parecidas a observaciones
de nubes moleculares, realizamos el transporte radiativo con el fin de introducir
opacidad y observar el comportamiento de la anisotropia. Para ello, emplearemos
un coédigo computacional, que resuelve el transporte radiativo. En nuestro caso
nos enfocaremos en las lineas espectrales de algunos is6topos del mondxido de
carbono. En esta seccién describimos el formalismo utilizado en el c6digo, asi como
las condiciones iniciales y el escalamiento de nuestras simulaciones necesarios para
resolver el transporte.

2.3.1. Cédigo de Transporte Radiativo

Python Radiative Transfer Emission (Tritsis y col., 2018, en adelante PyRaTE)
es un codigo que resuelve el transporte radiativo para simulaciones via
post-procesamiento, es decir en lugar de realizar los cdlculos simultdneamente con la
simulacion, los realizamos como una subrrutina aparte. Es un c6digo paralelizado y
completamente escrito en Python. Maneja varias geometrias (esféricas, cilindricas y
cartesianas) y todos los angulos de proyeccién. Se enfoca principalmente en resolver
problemas relacionados con la formacién estelar y nubes moleculares.

Para nuestro trabajo, realizamos una traduccién de cédigo PyRaTE de Python a
Fortran, debido a la lentitud de cédigo original, ya que Python no es del todo
eficiente para trabajar con loops y para resolver la ecuacién de transporte en
coordenadas cartesianas requiere al menos 4 loops anidados (3 para las coordenadas
espaciales z, y, z y uno para el barrido en frecuencias con el cual se generan los
canales de velocidad) pero manteniendo todas las caracteristicas del cédigo original.

Formalismo bésico

Si un rayo de luz pasa a través de materia, como nubes moleculares, se puede
agregar o sustraer energia de dicho rayo debido a los procesos de emisiéon o
absorcion, lo que genera que la intensidad del rayo no se mantenga constante en
general. Estos efectos de emisioén y absorcion se pueden incorporar a una ecuacién
que proporciona un variacién de la intensidad a lo largo del haz de luz. Dicha
ecuacion se llama ecuacion de transporte radiativo (dependiente del tiempo pero no
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relativista) y se expresa de la siguiente manera:

18[1, n ol,
c Ot 0s

= _K/VIV +€I/) (210)

donde s es la longitud a lo largo de la LOS en la direccién considerada, x, es el
coeficiente de extincién y el coeficiente de emision €, que es la suma de la emisividad
intrinseca del medio y la radiacién dispersada en la LOS en todas las demas
direcciones. Con la definicion de funcién fuente S, = ¢, /k,, la forma independiente
del tiempo de la ecuacién 2.10 se puede escribir como:

drl,

S =l ~ 5). (2.11)

Se pueden obtener dos soluciones simples a esta ecuacién integrando del punto ¢ al
1+ 1y:

1. Considerando solo la emisién, es decir haciendo el coeficiente de absorcion igual

a cero, kK, = 0:

drl,
g = €y, (212)
que tiene una solucién tal que
i+1
m1:n+/ )(s')ds, (2.13)
i

es decir que el aumento del brillo es igual al coeficiente de emisién integrado
alolargo de la LOS.

2. Considerando solo la absorcion, es decir €, = 0:

di,
= —k,1,, 2.14
P K (2.14)
con solucién
i+l
Iiyq = I;exp {/ Ky (s')ds, } ) (2.15)

lo que significa que el brillo decrece a lo largo del rayo por la exponencial del
coeficiente de absorcién integrado a lo largo de la LOS.

La ecuacién de transferencia puede tomar una forma maés sencilla si hacemos un
simple cambio de variable de s a T, llamada profundidad 6ptica y definida por

1+1
dt, =k,ds o T, :/ Ky (s')ds,
i
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obteniendo una de las soluciones de la ecuacién de transporte radiativo, eq. 2.11,
suponiendo que la funcién fuente es constante dentro de cierta region:

L(t,) = L(0)e™™ + S, (1 — e~ ™) (2.16)

Se dice que un medio es Opticamente delgado o transparente, cuando la
profundidad 6ptica T, < 1, es decir el término de atenuacién es aproximadamente
uno (e~™ ~ 1), mientras que el otro término se puede aproximar hasta primer orden

por 1 — e~ ™ ~ T,. En esta aproximacién la ecuacién queda

i+1
L1~ 1 + Syt, =1, + / €,ds.
%

Por otro lado un medio es 6pticamente grueso u opaco, cuando T, > 1. El término
de atenuacion se hace cero (e~ =~ 0), con lo que se pierde la informacién sobre la

intensidad de fondo, y se observa un intensidad igual a la funcién fuente

La ecuacién, que resuelve el c6digo numérico que utilizamos (ver Apéndice B),
es una ecuacion de transporte no relativista e independiente del tiempo, que integra
entre los i y i + 1, y es la siguiente

[e_Tic;l —p} I + pSF +qSE, + S*
1+g¢

(Yorke, 1986) donde las contribuciones de la linea (molecular) por un lado y el

: (2.17)

Iy =

continuo de la emisién del polvo, por el otro (que se denotan por los superindices
Ly C, respectivamente), se consideran de manera separada. En la ec. 2.17, I es

Ces

la intensidad radiativa, S es la funcién fuente para la linea de emisién y T
la profundidad 6ptica para la emision del continuo, las cantidades ¢, p y S* estan

definidas de las siguiente manera:

__Tn 2.18)
e '
p=qle”™n ), (2.19)
k —¢ s C qC BT,
SY =e it Kk~ SY exp k7 (s)ds" ¢ ds, (2.20)

donde S¢ es la funcién fuente para la emision continua del polvo y %, es la
profundidad 6ptica de la linea

i+1
i = / kL (s)ds. (2.21)
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En las ecs. 2.20 y 2.21, s es la distancia a lo largo de la LOS, s es el coeficiente de
extincion del continuo y kL es el coeficiente de extincién de la linea,

mn
47

WL = o B 0 [1 - ”ngm] o(v), (2.22)

donde los ¢’s son los pesos estadisticos, B es el coeficiente de absorcién de Einstein,
Vo la frecuencia de la linea en reposo, h la constante de Planck, n son las densidades
de poblacién de los niveles superior e inferior (denotado por los subindices n y m,
respectivamente), y ¢(v) la funcién perfil de linea normalizada, tal que [ p(v)dv = 1.
(El procedimiento para deducir las ecuaciones anteriores y la integracién numérica

que utiliza el c6digo, se muestran en el Apéndice B.)

Modelo del polvo

Adoptamos el modelo de polvo de Preibisch y col. (1993), el cual es apropiado
para las condiciones de MCs densas y a menudo consta de tres componentes de
granos de polvo, a saber: granos de carbono amorfo, granos de silicato y granos
de silicato recubiertos de hielo sucio (es decir una mezcla HyO, de hielo de NHjs
e inclusiones de carbono amorfo). En en cuadro (2.2) se presentan el ntimero de
granos por gramo de gas Ng, temperatura de sublimacién 7y, radio rg, suponiendo
que todos los componentes son esféricos.

CUADRO 2.2: Datos de los granos de polvo.

Especie de grano log Ny [gr™!] r4[nm] T, [K]

‘ carbono amorfo ‘ 14.170 ‘ 10 ‘ 2000 ‘
| silicato | 1 | 50 | 1500 |
‘ silicato sucio ‘ 12.001 ‘ 60 ‘ 125 ‘

El coeficiente de extincién, k§ [cm™!], para la emisién del polvo, estd dado por

la ecuacion:

3
Iidc = Z ndeftﬂ'r?l. (2.23)
d=1

donde n, es la densidad numérica de cada componente de grano de polvo, la cual
es determinada para la temperatura y densidad de cada punto de la malla, Q°*" es
el factor de extincidn, el cual se obtiene del albedo o = Q**/Q%** (donde Q" es
el factor de eficiencia para la dispersion). Estos dos dltimos valores, se encuentran
almacenado en el cédigo.

La cantidad total de carbono amorfo se mantiene constante’ aumentando la
densidad numérica de granos de carbono amorfo a temperaturas por encima

’Se mantiene constante pues no estamos evolucionando el polvo, se trata de solo un ingrediente
para calcular el coeficiente de absorcién para encontrar la opacidad de las simulaciones.
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de 125K. Para cada grano de silicato sucio destruido, es decir que supere su
temperatura de sublimacioén, se agrega un grano de silicato.

Cada componente del polvo contribuye a la funcién fuente y ésta se calcula
como la suma de la emisioén térmica, pesada por el albedo y la contribucién de la
dispersion.
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Capitulo 3

Anisotropia de los Centroides de
Velocidad y la firma de los modos
MHD en el ISM turbulento

Introduccion

En este capitulo mostramos los resultado obtenidos del estudio de la anisotropia
de los centroides de velocidad y cémo contribuyen los modos MHD. La informacién
contenida aqui es la parte de resultados y discusién del articulo Herndndez-Padilla
y col. (2020). En el trabajo realizado en Herndndez Padilla (2018), nos limitamos
a estudiar la anisotropia de los centroides de velocidad para las LOS paralela y
perpendicular (y = 0°y v = 90°, respectivamente) al campo magnético medio.
Ahora, en este capitulo aprovechamos la condicién de frontera periédica de los
cubos de datos para rotarlos a diferentes dngulos de vision, a saber 0°, 10°, 20°,
22.5°,30°, 40°, 45°, 50°, 60°, 67.5°, 70°, 80° y 90°. Posteriormente los separamos en sus
diferentes modos MHD, obteniendo los mapas de centroides de velocidad y de ellos,
los mapas de funciones de estructura. Finalmente, calculamos el grado de isotropia
para cada modelo y sus diferentes dangulos de visién. A continuacién mostramos los

resultados obtenidos.

3.1. Centroides de velocidad

Con la finalidad de estudiar las contribuciones individuales de la anisotropia, en
general, utilizamos los campos de velocidad correspondientes a los modos MHD de
Alfvén, lentos y rapidos. Con cada uno de estos campos de velocidad construimos
cubos de datos PPV y con ellos mapas de velocidad media en la LOS y centroides de
velocidad. Utilizaremos la siguiente notaciéon para los modos MHD: “A”, “s” y “f”
para los modos MHD: de Alfvén, lentos y rapidos, respectivamente (por ejemplo,
VA ~ es la velocidad media en la LOS para el modo de Alfvén integrado a lo largo de
la LOS a un dngulo v con respecto a la direccién del campo magnético medio).
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N =0° v = 22.5° v = 45° v = 60° v = 90°

CO,W
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FIGURA 3.1: Mapas 2D del modelo M13 (My ~ 04 y Mg ~ 7.6).
Por columnas de izquierda a derecha son los mapas obtenidos con v =
0°, 22.5°, 40°, 60°, 90°. Por filas de arriba a abajo representan la intensidad
integrada (proporcional a la densidad columnar, primera fila), los centroides
obtenidos con la velocidad original (segunda fila), los centroides con la
velocidad del modo de Alfvén (tercera fila), con la velocidad del modo lento
(cuarta fila) y con la velocidad el modo rapido (quinta fila). Notese que todos
los mapas de centroides, excepto aquellos para los modos MHD répidos
(dltima fila), tienen el mismo rango de valores (como estd indicado en las
barra de color de la derecha). Los modos rdpidos son considerablemente
maés pequeiios en magnitud, por este motivo estan graficados con un rango
diferente.
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En la Figura 3.1 mostramos algunos ejemplos de los mapas 2D que obtuvimos
para una de las simulaciones (modelo M13, M ~ 0.4 y Mg ~ 7.6). Ordenado por
filas, de arriba hacia abajo, mostramos la intensidad integrada (densidad columnar),
centroides con el campo de velocidad original y los centroides con las velocidades
MHD de Alfvén, lentos y rdpidos, respectivamente. Las columnas muestran la
variacion en el dngulo de visién 7, de 0° (LOS || a Bg) a 90° (LOS L a By).

De las figuras, podemos ver que las estructuras observadas en lineas de vision
paralelas al campo magnético (columna izquierda) son casi isotrépicas. En las
siguientes columnas las estructuras se vuelven mas anisotrépicas y se alinean en
la direccién del campo magnético medio proyectado en el plano del cielo (es decir,
horizontalmente). De los mapas en la figura vemos que los modos de Alfvén
dominan la contribucién de los centroides cuando la LOS es perpendicular al
campo magnético medio. Esto se debe a que los modos de Alfvén son ondas
transversales que viajan en la direccion del campo magnético, entonces producen
un desplazamiento del plasma en direccién perpendicular y la velocidad del plasma
es pequefia a lo largo de una LOS paralela al campo medio. Ahora bien, cuando la
LOS es paralela al campo medio, los modos lentos tienen una mayor contribucién.

3.2. Funciones de estructura

Como mencionamos anteriormente, la anisotropia es més fécil de caracterizar si
observamos las funciones de estructura de los centroides de velocidad.

En la Figura 3.2 mostramos las funciones de estructura en mapas de color 2D
para todos los mapas de centroides (ver ec. 2.8) mostrados en la Figura 3.1 (para el
modelo M13, My ~ 0.4y My ~ 7.6). Podemos observar en la primera fila de la
figura (intensidades integradas) que las funciones de estructura, hasta el contorno
naranja, son casi isotropicas, es decir las funciones de estructura se presentan casi
circulares. De esta manera, la direccion de alineacién no es paralela ni perpendicular
al campo magnético. Ahora bien, poniendo atencién a las filas 2 y 3, uno puede
ver claramente, hasta el contorno naranja, cémo los centroides se vuelven cada
vez mads anisotropicos a medida que el dngulo entre la LOS y el campo magnético
medio cambia de 0° a 90°, alinedndose en la direccién del campo magnético medio
(i.e., horizontalmente). El modelo que hemos elegido para esta figura es de alta
magnetizacién, por tanto la anisotropia es bastante evidente y esta tendencia se
observa en todos los centroides de este modelo. Podemos ver que para v = 90°,
la funcién de estructura de los centroides originales es casi idéntica a la de los
centroides de los modos de Alfvén (para v = 90°). Notamos algo parecido con los
centroides de los modos lentos para v = 0°. Para angulos intermedios, la funcién
de estructura de los centroides originales (segunda fila) es una combinacién de
los dos (los modos de Alfvén y lentos, con una muy pobre contribucién de los
modos rdpidos) esto es, que se asemejan mds a los centroides de los modos lentos
para valores bajos de v y a los modos de Alfvén para valores mayores de 7. Los
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FIGURA 3.2: Funcién de estructura de los mapas mostrados en la Figura 3.1
(M13, M4 ~ 0.4y Mg ~ 7.6). Los mapas tienen el mismo arreglo de la Figura
3.1, con el correspondiente mapa indicado en los mapas de la primera columna.
La barra de colores denota la funcién de estructura normalizada y se aplica a
toda la malla de figuras.
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isocontornos fuera del contorno naranja se deben a las escalas mayores, del rango
inercial hacia las escalas de inyeccion.

FIGURA 3.3: Ilustracién de cémo se detecta la direccién de la anisotropia donde
Yuen y col. (2018) utilizan el algoritmo de rotacién-deteccion. A la izquierda:
primero localizan la region que tiene contornos elipticos y ponen el centro de
rotacién en el origen de las elipses. Centro: lentamente rotan los contornos
hasta identificar los ejes mayor y menor, guarddndose las longitudes de los
ejes de los diferentes contornos. Por ejemplo, las flechas discontinuas en color
negro muestran los ejes mayor y menor de la estructura eliptica de color gris.
A la derecha: Los ejes dan la informacién necesaria (direccién, longitud de
anisotropia) para el estudio del campo magnético.

Un problema que es exclusivo de las simulaciones numéricas, es el limitado
rango inercial disponible para medir la anisotropia. Las escalas mds pequenas (S 10
celdas) estdn dominadas por la difusiéon numérica y no deben tomarse en cuenta
en el este estudio. También deben evitarse las escalas mds grandes, ya que estan
dominadas por la escala de forzamiento. El forzado de la turbulencia en nuestros
modelos estd a una escala de ~ 204 celdas (kK = 2.5). Por lo tanto, restringimos
nuestro andlisis a escalas entre 10 y 102 celdas (una quinta parte de todo el dominio).
Sin embargo, como hemos visto en la Figura 3.2, incluso a escalas intermedias, los
contornos a menudo se desalinean, es decir, el semieje mayor del isocontorno no se
alinea horizontalmente. Esta distorsion no es fisica sino el resultado del forzamiento,
aunado al no tener suficiente rango inercial. En otras palabras, es el efecto de que la
cascada turbulenta no se ha desacoplado completamente del forzamiento a dicha
escala.

Este problema se abordé en Yuen y col. (2018), donde se realiz6 una rotaciéon de
los mapas 2D (funcién de correlacion en su caso, funcién de estructura en el nuestro)
para alinear los isocontornos horizontalmente (ver Figura 3.3) y asi compensar la
distorsiéon. Nosotros utilizamos un procedimiento similar al descrito por ellos, pero
la medida de anisotropia se toma como un cociente de valores de la funcién de
estructura y no un ajuste a elipses (ver ecuacién 2.9).

3.3. Grado de Isotropia

En la Figura 3.4 mostramos ejemplos del grado de isotropia para algunos
modelos. En esta figura, la magnetizacion crece de izquierda a derecha. Los paneles
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FIGURA 3.4: Grado de Isotropia para algunos modelos seleccionados (indicado
en la parte de arriba de cada grafica) como funcién de la escala ¢. Las gréficas
en la fila superior se obtuvieron con los PPVs a un dngulo de v = 0° (LOS
|| a By) y los de la fila inferior con v = 90° (LOS L a By). Las diferentes
lineas corresponden a los centroides con la velocidad original (C), con las
velocidades de los modos de Alfvén (Cy ), de los modos rapidos (Cy,,) y
de los modos lentos (Cs ), como se indica en la leyenda del panel de arriba
a la izquierda. Las lineas verticales punteadas y las lineas discontinuas son
los rangos donde se calcul6 la isotropia promedio, es decir el rango inercial:
la linea punteada en el extremo inferior (10 celdas) y la linea discontinua
en el extremo superior (a 1/5 de la caja computacional, 102 celdas). Las
lineas continuas verticales son las escalas utilizadas para rotar la funcién
de estructura con el fin de corregir las distorsiones a gran escala (en los
isocontornos con valores de 0.24, 0.59 y 0.65).
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de la fila superior estdn orientados paralelamente al campo magnético medio
(v = 0°) y los de la fila inferior son observados perpendicular al campo (y = 90°).
Entonces, de la figura es evidente que las funciones de estructura son casi isotrépicas
si la LOS esta alineada con el campo magnético medio (fila superior). Por otro lado,
las funciones de estructura son cada vez mds anisotrépicas para una mayor
magnetizacién, cuando la LOS es perpendicular a campo magnético promedio. Es
evidente que el grado de isotropia depende ligeramente de la escala (¢). También,
para 7 = 0°, vemos que la anisotropia en los centroides originales (es decir, con el
campo de velocidades completo, lineas azules) coincide con los centroides obtenidos
con la velocidad de los modos lentos (linea discontinua, magenta), mientras que,
paray = 90° la anisotropia vista en los centroides originales coincide con la obtenida
con el campo de velocidades de los modos de Alfvén (linea punteada, verde).

3.3.1. Consideraciones sobre el rango inercial

Por dltimo, para calcular el grado de isotropfa promedio, consideramos todas
las escalas dentro del rango inercial. Como el rango inercial es dificil de determinar
exactamente a partir de las simulaciones, y dado que varia ligeramente de un modo
a otro, consideramos un rango entre 10 y 102 celdas (una quinta parte del dominio
computacional). Para cada dngulo v en cada modelo, tomamos los mapas 2D de
funciones de estructura de los centroides de velocidad (por ejemplo, la segunda
fila desde la parte superior de la Figura 3.2) y calculamos la orientacién de los
isocontornos en tres valores: 0.24, 0.59 y 0.65. Luego rotamos todos los mapas
de funcién de estructura para alinear el isocontorno 0.24 con el eje horizontal y
calculamos el grado de isotropia de ¢ = 10 celdas a /p24 (la escala en la que
el contorno 0.24 corta el eje horizontal). Repetimos este procedimiento con los
siguientes dos contornos, obteniendo el grado de isotropia para ¢y 24 a £o.59 y de £y 59
a {y.¢5. Finalmente obtenemos el grado de isotropia promedio (que se mostrara en la
Figura 3.5) en este rango de escalas. Restringimos el calculo del grado de isotropia
hasta la escala de 102 celdas o ¢y ¢5.

3.4. Anisotropia de la velocidad media

El marco tedrico propuesto por KLP16 y KLP17 estd basado en el tensor de
estructura/correlaciéon de cada una de las velocidades de los modos MHD (ver
Apéndice A) y en una expansion en armonicos esféricos de sus espectros de
potencia. Debemos notar que la mayor parte de sus predicciones consideran solo
la velocidad. Es decir, despreciaron el tensor de estructura de densidad porque
las expresiones para los centroides se vuelven bastante complicadas. En otras
palabras, sus predicciones son estrictamente aplicables a la anisotropia de mapas de
velocidad media (ver ec. 2.6). Sin embargo, como sefialamos anteriormente, estos

mapas no se pueden obtener a partir de observaciones, pero pueden obtenerse de
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las simulaciones. Por lo tanto, pueden utilizarse para estimar la importancia de

incluir las fluctuaciones de densidad.
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FIGURA 3.5: Isotropia promedio de las funciones de estructura de la velocidad
media vs. el nimero de Mach de Alfvén para todos los modelos. En las filas
de arriba hacia abajo mostramos los resultados para el campo de velocidades
original, de los modos de Alfvén, los modos lentos y los modos rapidos
(indicado en la esquina inferior izquierda de cada panel). En las columnas
de izquierda a derecha variamos el dngulo de vision: 0° (LOS || a By), 22.5°,
45°, 60° y 90° (LOS L a By). La forma de los simbolos separa los modelos
con 3 grande (mayormente hidrodinamicos, diamantes), 8 intermedio (8 ~ 1,
cuadrados) y 8 bajo (dominados magnéticamente, circulos). El color de los
simbolos agrupa los modelos con M, similar, como se encuentra etiquetado en
la leyenda en el panel superior izquierdo. Incluimos también las predicciones
analiticas de KLP17 (ver Apéndice A) para los modos de Alfvén (linea negra),
y los modos lentos y rdpidos (para S alto en color naranja y /5 bajo en verde).
Las predicciones analiticas de los modos de Alfvén a v = 0° se muestran con
lineas discontinuas pues solo son un limite tedrico a una intensidad cero de la
sefial. Lo anterior, también para las predicciones analiticas de los modos lentos
ay = 90°, que también se muestran como lineas discontinuas.
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En la Figura 3.5 mostramos el grado de isotropia promedio para los mapas de
velocidad media en la LOS, para todos los modelos, a cinco diferentes dngulos
de visién v y como funcién del ntimero de Mach de Alfvén. Cada simbolo
mostrado en la figura indica el grado de isotropia promedio de las funciones de
estructura, calculado como se describi6 en la Seccién 3.1. Cada columna en la figura
corresponde a un dngulo entre la LOS y el campo magnético medio (indicado en
el titulo de cada columna). Cada fila corresponde al grado de isotropia resultante
de los diferentes mapas 2D. De arriba hacia abajo tenemos: velocidad media (Vo ,,
original), velocidad media obtenida con los modos de Alfvén (V4 ,), velocidad
media de los modos lentos (V) y velocidad media de los modos rdpidos (V¢ ).
Ademéds, agrupamos los modelos con similar M (mismo Py, o ver Cuadro 2.1) por
color y denotamos el régimen de 3 con diferentes formas de los simbolos, como
se muestra en la leyenda en el panel superior izquierdo. También incluimos en
la figura las predicciones analiticas para la anisotropia de KLP17 para los modos
de Alfvén (linea negra gruesa) y para los modos lentos y rdpidos (para /3 alto en
color naranja y para 3 bajo en color verde). Las barras de error corresponden a la
variabilidad con la escala (tomando el minimo y maximo del grado de isotropia en
el rango de escala utilizado para el promediado).

Lo primero que podemos notar es un incremento gradual en la anisotropia de la
velocidad media a lo largo de la LOS respecto al dngulo de visiéon (ver la primera fila
en la Figura 3.5). Ademads, la anisotropia es mds pronunciada para la simulaciones
mas magnetizadas (M 4 pequefo), resultado que es consistente con las conclusiones
reportadas en Esquivel y Lazarian (2011) y Burkhart y col. (2014). Si sumamos los
campos de velocidades resultantes del procedimiento de la descomposiciéon (de los
tres modos MHD) se recupera el campo de velocidades original, lo que es natural
ya que la anisotropia resultante podria ser una combinacién de las anisotropias
en cada uno de los modos MHD. Esto se puede confirmar notando que la fila
superior de la Figura 3.5 es una combinacion de las tres filas de abajo. Sin embargo
es importante observar que los diferentes modos tienen diferentes anisotropias y
diferente dependencia con el d&ngulo de visiéon. Por ejemplo, podemos ver que para
pequenos dngulos de visiéon (y < 30°) la anisotropia de la velocidad media esta
dominada por los modos lentos. De igual manera, para grandes dngulos de visién
(v Z 60°) la anisotropia de la velocidad media original estd dominada por los modos
de Alfvén.

También podemos ver que el célculo de las anisotropfas en los mapas de
velocidad media a lo largo de la LOS se ajustan bastante bien con las predicciones
analiticas en KLP17.

Las anisotropias de los modos de Alfvén respecto al M 4 se ajustan bastante bien
con las predicciones analiticas. Note que el limite teérico de anisotropia es distinto
de ceroay — 0°, pero dicho limite se produce cuando desaparece la intensidad de la

sefial y no se puede medir en ninguna simulacién o datos reales, en los que siempre
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dominard la contribucién del ruido numérico o experimental. Ocurre una situaciéon
similar para los modos lentos en el limite de v — 90°. A este dngulo de visién la
funcién de estructura de los modos lentos desaparece para alto y bajo 3s (KLP17),
pero curiosamente el cociente de los momentos es finito (i.e., se acercan a cero con
la misma rapidez), lo que produce un anisotropia finita. No se puede esperar medir
esta anisotropia de manera realista.

Vemos que los modos lentos son menos anisotrépicos que los modos de Alfvén,
y la anisotropia en nuestros modelos refleja este hecho, con alguna desviacién
sistemdtica a mayor magnetizacién, donde la anisotropia medida es més pequefia
que la prediccién. Debemos notar también que la grafica para v = 90° es muy
ruidosa para los modos rdpidos y lentos, ya que la mayor parte de la velocidad del
método de descomposicion se asigna a los modos de Alfvén.

Los modos rdpidos tienen un espectro de energia isotrépico, por lo que su
anisotropia solo podria deberse al tensor de estructura. En el caso de alto 5 el
tensor de estructura también es isotrépico, por lo tanto, la prediccién es un grado
de isotropia de 1. Para bajo 3, la anisotropia no depende de la magnetizaciéon sino
solo del dngulo de visién. La correspondencia entre la predicciéon y la medida de
la isotropia no es perfecta, pero si observamos un aumento en el grado de isotropia
alineado de manera contraria con el campo magnético medio, i.e., > 1) al aumentar
para los modelos con 3 < 1. La pequefia amplitud de los modos réapidos (en todos los
dngulos) hace que su sefial sea dificil de captar ya que tipicamente estdn contenidos
en solo unos pocos canales centrados en la velocidad cero. Por lo tanto, son més
susceptibles a ser afectados por el ruido y/o las fluctuaciones de densidad.

3.5. Anisotropias observables

En esta seccién presentamos los resultados obtenidos de las simulaciones
organizadas en arreglos PPV. Estos pueden estar relacionados con observaciones
en las que tanto la densidad como la velocidad contribuyen a la emisién en cada
canal de velocidad. Esta anisotropia se ha estudiado previamente en Esquivel
y Lazarian (2011) y Burkhart y col. (2014), pero el fundamento teérico desarrollado
en KLP16 y KLP17 nos permite tener una idea de las contribuciones de los diferentes
modos MHD (ver Apéndice A). Desafortunadamente, no es posible distinguir las
contribuciones de cada uno de los modos directamente de las observaciones, pero
al construir los centroides con su campo de velocidad asociado, podemos comenzar
a buscar sefiales de los modos compresibles en la turbulencia del ISM, asi como
estimar cudnto afectan las fluctuaciones de densidad que son ignoradas en las
predicciones analiticas.

En la Figura 3.6 presentamos los resultados en un arreglo similar como en
la Figura 3.5 de la seccién previa, pero ahora incluimos una fila adicional en la
parte superior con los resultados de la intensidad integrada (por ejemplo, densidad

columnar).
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FIGURA 3.6: Igual que la Figura 3.5 pero agregando la primera fila
correspondiente a intensidad integrada y en orden descendente: centroides de
velocidad obtenidos con la velocidad original, con la velocidad de los modos
de Alfvén, con la velocidad de los modos lentos y con la velocidad de los
modos rapidos. Las predicciones analiticas (lineas negra, naranja y verde) son
las mismas como las presentadas en la Figura 3.5.
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3.5.1. Anisotropia en mapas de Densidad Columnar

Con una simple inspecciéon de la Figura 3.6, se puede ver que los mapas de
densidad columnar (intensidad integrada) son cualitativamente diferentes a los
mapas de centroides de velocidad, con una anisotropia que no es evidente a primera
vista y una estructura mads rica a pequefa escala (ver, por ejemplo, Figura 3.1). Es
bien sabido que estas estructuras a pequefa escala se traducen en un espectro de
potencia menos inclinado cuando crece el niimero de Mach sénico (Beresnyak y col.,
2005; Kim y Ryu, 2005; Kowal y col., 2007).

La anisotropia de la funcién de estructura en los mapas de intensidad integrada
(ver Figura 3.2) también es diferente de la anisotropia que se observa en los
centroides de velocidad. Para angulos de visién pequefios (7 < 45°) las funciones de
estructura de la densidad columnar son basicamente isotrépicas en el rango inercial
(para separaciones entre 10 y 102 celdas). Para angulos de visién méas grandes,
las funciones de estructura son ligeramente anisotrépicas, con los contornos de
estructura alineados con el campo magnético medio. Sin embargo, el grado de
isotropia en su mayoria es independiente de M 4 y solo depende ligeramente de M.
También vemos evidencia de dependencia con la escala (barras de error grandes) en
los mapas de densidad columnar a grandes dngulos de visién.

3.5.2. Anisotropia en Centroides de Velocidad

Tras examinar los mapas de centroides de velocidad en la Figura 3.1 y de los
resultados con los mapas de velocidad media, uno esperaria un cambio gradual de
un mayor grado de isotropia, a un dngulo de v = 0°, a un mapa mads anisotrépico
para v = 90°. Naturalmente, como se ha visto previamente con la velocidad media
en la LOS, para el caso de los centroides de velocidad (ver Figura 3.6), el mapa
obtenido con la velocidad original (segunda fila hacia abajo) es una combinacién
de los tres modos MHD (tres filas inferiores). De los tres modos MHD podemos ver
que los modos rdpidos tienen la amplitud méas pequena (por lo tanto la huella més
pequefia en los centroides observados), mientras que los modos de Alfvén dominan
para valores grandes de v y los modos lentos para valores pequefios de 7.

Esto se puede confirmar con la anisotropia promedio que mostramos en la Figura
3.6, donde la anisotropia de los centroides obtenida de la velocidad en los modos
lentos traza los centroides originales (con el campo de velocidad completo) para
valores pequeios del angulo de visién (v < 30°). Al mismo tiempo, para dngulos
de vision grandes (v 2 60°) la anisotropia de los centroides de los modos de Alfvén
domina la de los centroides originales.

Estos resultados estan de acuerdo con Esquivel y Lazarian (2011) y Burkhart
y col. (2014), la anisotropia de los centroides de velocidad aumenta con el nivel
de magnetizacion (pequefios M 4) e incrementa también con , teniendo un nivel
maximo de anisotropia cuando la LOS es perpendicular al campo magnético medio

(v = 90°).
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El grado de isotropia calculado para los centroides de velocidad en la Figura
3.6 es notablemente similar al de los mapas de velocidad media (Figura 3.5). Vemos
un claro aumento en la anisotropia con el angulo de visién ~. También, visto en los
mapas de velocidad media, la isotropia de centroides a pequefios dngulos de visién
(7 < 30°) se parecen a la de los modos lentos, mientras que para dngulos de vision
mas grandes (y 2 60°) se parece a la anisotropia de los modos de Alfvén.

Con excepcion de los modos de Alfvén a v = 0° y los modos lentos a v = 90°
la isotropia esta también de acuerdo con las predicciones analiticas (KLP17): la
anisotropia de los modos de Alfvén aumenta con el angulo de visién y disminuye
con M. En los modos lentos se observa un comportamiento similar, pero con la
anisotropia mas pequefia y una desviacion sistemadtica a una magnetizaciéon mas
alta (M 4 mas pequefios). Debemos tener en cuenta que para una magnetizacion tan
alta, la energia estd dominada por el modo de Alfvén (ver Cuadro 2.1) y el resto de
los modos MHD se limitan a un pequefio niimero de canales de velocidad y, por lo
tanto, se vuelven més propensos a verse afectados por el ruido estadistico.

También, vale la pena sefialar que la anisotropia en los centroides de velocidad
es mayormente independiente de la escala (las barras de error en la Figura 3.6 son
pequefias), lo que también concuerda con los hallazgos anteriores.

3.6. Impacto de las Fluctuaciones de Densidad en los
Centroides de Velocidad

Como se menciond anteriormente, los resultados obtenidos en términos de los
centroides de velocidad muestran las mismas tendencias generales vistas ya con las
velocidades medias en la LOS. Una cosa a tener en cuenta al comparar los resultados
de las Figuras 3.5 y 3.6 es que al afadir las fluctuaciones de densidad se genera una
mayor dispersion del grado de isotropia promedio. Esto tiende a separar los datos
con respecto al nimero de Mach sénico, produciendo una anisotropia ligeramente
més pronunciada en los modelos subsénicos y una menos pronunciada a medida
que aumenta el niimero de Mach sénico. Esto se debe a la formacion de choques en
turbulencia supersoénica.

3.7. Anisotropia en funcién del angulo de visién

Dado que estamos interesados en la dependencia de la anisotropia de los
diferentes modos MHD (ntmero de Mach de Alfvén), los paneles de las Figuras
3.5y 3.6 estan graficados respecto del M 4 para los angulos de vision seleccionados.

Ahora veamos los mismos resultados, agrupados en columnas por M 4 similar,
en funcién del dngulo de visién, con los simbolos coloreados por M. El grado de
isotropia para la velocidad media en la LOS lo podemos encontrar en la Figura 3.7
y para la intensidad integrada y los diversos centroides de velocidad en la Figura
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FIGURA 3.7: Grado de isotropia promedio de las funciones de estructura de
la velocidad media (Eq. 2.6) como funcién del dngulo de visién ~. En las filas
de arriba hacia abajo se muestran mapas de la velocidad media con el campo
de velocidad original, velocidad media asociada con los modos de Alfvén,
velocidad media de los modos lentos y velocidad media de los modos rapidos.
Agrupamos por columnas los modelos basaindonos en su magnetizacién, de
altamente stper Alfvénico (a la izquierda), a subAlfvénico (a la derecha). El
M 4 se indica en el titulo de cada columna.
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FIGURA 3.8: Grado de isotropia promedio como funcién del angulo de visién
7. La primera fila presenta los resultados de la intensidad integrada. Las
subsecuentes filas (hacia abajo) muestran los resultados para los diferentes
centroides de velocidad, comenzando con el campo de velocidad original,
después con los modos de Alfvén, lentos y rdpidos, respectivamente. El
arreglo de las columnas es el mismo de la Figura 3.7. También incluimos las
predicciones analiticas de KLP17 para los modos de Alfvén (linea negra) y los
modos lentos y rapidos (para alto 5 en color naranja y para bajo 3 en color

verde).
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3.8. De manera similar a los resultados presentados anteriormente, incluimos las
predicciones de KLP17.

En las observaciones sintéticas, los modelos con la magnetizacién mas baja son
esencialmente isotropicos. Sin embargo, la teoria no predice una anisotropia perfecta
para los modos de Alfvén. La razén es que a un M4 alto, el espectro de energia
estd isotropizado, pero el tensor de estructura permanece anisotrépico. Los modos
lentos con alto 8 muestran un grado de isotropia < 1 para M4 pequefio y > 1
para M4 grande. Esto puede atribuirse a que el tensor de estructura y el espectro
de energia son de naturaleza diferente (KLP16, KLP17). El momento cuadrupolar
debido al tensor de estructura solo es positivo (suponiendo un espectro de energia
isotrépico), mientras que el momento cuadrupolar debido al espectro de energia
(suponiendo un tensor isotrépico) solo es negativo. Para M 4 bajo, el espectro de
energia domina el grado de isotropia, mientras que para M 4 alto lo domina el tensor
de estructura. Los modos rapidos tienen un espectro de energia isotrépico, por lo que
la anisotropia se debe tinicamente al tensor de estructura. El tensor de estructura
para los modos rdpidos de alto 3 es isotrépico por lo que el grado de isotropia es
siempre ~ 1. Para los modos rdpidos de 3 bajo, el grado de isotropia depende solo
del 4ngulo de vision.

La anisotropia observada en los centroides de velocidad (Figura 3.8) es muy
similar al de la velocidad media en la LOS (Figura 3.7). La diferencia notable es
una separacion pequefia pero mds clara con el nidmero de Mach sénico.



39

Capitulo 4

Efectos del transporte radiativo en
el andlisis de la anisotropia de
centroides de velocidad

Introduccion

En este capitulo extendemos el trabajo realizado en Herndndez-Padilla y col.
(2020), ya que hemos estudiado la anisotropia de los centroides de velocidad y
los mapas de intensidad integrada con observaciones sintéticas, incluyendo, como
post-procesamiento, el transporte radiativo. La finalidad es calcular la emisién en
diferentes lineas moleculares del mondxido de carbono, CO, que va de 6pticamente
gruesa a Opticamente delgada (2CO, ¥CO, C!80, y C!O, respectivamente).
Utilizamos los mismos modelos para los diferentes dngulos del Capitulo 3. Para
realizar el transporte radiativo hacemos uso de una transcripcién del cédigo PyRaTE
a Fortran, descrito en la Seccién 2.3. Para realizar esta tarea es necesario primero
escalar nuestros modelos; suponiendo condiciones tipicas en nubes moleculares
(como se describe en Estalella y Anglada, 2008). Una vez realizado el trasporte
radiativo seguimos el mismo procedimiento de Herndndez-Padilla y col. (2020)
para encontrar los centroides de velocidad, las funciones de estructura y el grado
de isotropia de los modelos para compararlos con las predicciones analiticas. A
continuacién se muestran los resultados obtenidos.

4.1. Procesamiento de datos

4.1.1. Escalamiento de las simulaciones

Los cubos de datos con los que hemos estado trabajando en el Capitulo 3 tienen
un escalamiento de unidades de cédigo (superindice cod), es decir, la densidad
p®°d ~ 1y la velocidad del sonido v*? o ¢,. Lo anterior nos da la libertad de escalar
los datos a nuestra conveniencia.

Con esta libertad, y para realizar el trasporte radiativo, es necesario modelar
nuestros cubos de datos como si se tratara de nubes moleculares. Entonces escalamos
los modelos a unidades fisicas cgs de la siguiente manera:
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CUADRO 4.1: Factores de escalamiento para una MC tipica.

| Densidad de particulas | n | 275cm™% |
‘ Tamafio de la caja ‘ L ‘ 5pc ‘
‘ Temperatura ‘ T ‘ 10K ‘
‘ Velocidad del sonido ‘ Cs ‘ ~0.2kms™! ‘
| | |

Resolucion espectral | Av | 0.012kms™"

1. Ya que queremos que nuestros cubos de densidad tengan la densidad
numérica, n, tipica de una nube molecular, elegimos n = 275 cm ™3
Posteriormente, transformamos la n a densidad volumétrica, es decir p*¢ =
num,my (con pp, = 2.36, donde se considera que el 98 % son nucleos de
hidrégeno (ver Ossenkopf, 2002) y m,, la masa del protén). De esta manera
tenemos:

cgs cod sc
Pt = p® xp

donde pc"d es el cubo de datos de la densidad. Si ahora, consideramos que los
lados de nuestro cubo son de L = 5 pc, entonces la masa contenida en nuestro
cubo de densidad es M ~ 1711 M.

2. Los cubos de velocidad v{°? (donde i = z,y o 2) los multiplicamos por la
velocidad del sonido, obteniendo v;¥*

cgs __ cod
V7 = X Cg,

donde ¢, = (WTRT/MHQ)V 2, con yp = 1, pues nuestros modelos son
isotérmicos, R la constante de los gases y

3. Elegimos para la temperatura 7' = 10K (ver Cuadro 4.1).

4.2. Pardmetros moleculares

Realizamos el transporte radiativo para la transicioén rotacional 7 = 1 — 0 de las
moléculas: 2CO, 13CO, C'80 y C'70. En el Cuadro 4.2 se muestran las abundancias
relativas al Hy, (que corresponden a las abundancias en la vecindad solar, Estalella
y Anglada, 2008), la frecuencia en el centro de la linea 1, y el coeficiente de emisién
espontdnea de Einstein Ay para cada uno de los trazadores. Esto tltimos valores se
obtienen de la base de datos Leiden Atomic and Molecular Database.

4.2.1. Cubo PPV

Una vez realizado el trasporte radiativo, el cédigo nos da un cubo de datos
Posicién-Posicion-Velocidad (PPV), el cual en el eje de la velocidad, el material
emisor tiene velocidades entre —0.6 y 0.6kms™'. Para asegurarnos de tomar


https://home.strw.leidenuniv.nl/~moldata

4.3. Lineas espectrales y correccion de linea-base 41

CUADRO 4.2: Pardmetros fisicos de las variable isotépicas del 12CO(1-0)

Molécula (X) Hg/Xa 1Z0) [GHZ]b Aqp [Sil]b

1200 ~56x10% 11527 7.20x 108
13CO ~50x10° 110.20 6.29 x 108
C180 ~27x10% 109.78 6.26 x 108

Cl70 ~1.5x107 11236 6.69 x 108

2 Estalella y Anglada (2008)
b T eiden Atomic and Molecular Database.

en cuenta todo el material, consideramos una resolucién espectral de Av =
0.012kms™! (100 canales de velocidad, ver Cuadro 4.1). Las unidades del cubo PPV

son:
[PPV] = erg em s

que corresponden al flujo de energia en unidades de nimero de onda k, que es como
el codigo realiza el transporte radiativo.

Posteriormente convertimos nuestro cubo PPV de unidades de flujo a unidades
de temperatura de brillo empleando (ver Apéndice C):

To(o) = (PPV> (). K (@)

= k1?2 c c

4.3. Lineas espectrales y correccién de linea-base

De los cubos de datos PPV, que resultan de la transferencia radiativa, observamos
que las lineas espectrales van desde una forma casi Gaussiana para el caso
opticamente delgado (isétopo C!70), hasta lineas notablemente saturadas para el
caso 6pticamente grueso (isétopo 12CO).

En la Figura 4.1 mostramos ejemplos de las lineas espectrales de los
diferentes trazadores moleculares para el modelo M13 (supersénico y fuertemente
magnetizado). En el panel izquierdo se muestran las lineas espectrales promedio
en el plano del cielo y en el panel derecho se muestran las lineas espectrales a
través de una region de alta velocidad (considerando los cubos originales), ambos
paneles con una LOS de v = 45°. Podemos observar claramente, en el panel derecho,
que la emisién de '2CO (correspondiente a la linea roja, discontinua y sélida) se
encuentra saturada, mientras que las demds lineas progresivamente se vuelven mds
Gausianas, para el resto de los trazadores, siendo C70 el trazador mds delgado
(correspondiente a la linea azul, discontinua y sélida).

Ya que la turbulencia es mads o menos homogénea, las lineas espectrales
promedio (Figura 4.1, panel izquierdo) son simétricas cerca de la velocidad media
de 0km s~ . Sin embargo, esto no es cierto para la linea de visién a la regién de alta
velocidad, como se ve en el panel de la derecha en la misma figura.
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FIGURA 4.1: Lineas espectrales del modelo M13 (M ~ 0.38 y Mg ~ 7.62) para
una LOS a v = 45° de las variaciones isot6picas del monéxido de carbono,
a saber: 2CO (linea roja), *CO (linea naranja), C'*O (linea verde), y C17O
(linea azul). El panel de la izquierda muestra las lineas espectrales promedio
de todo el PPV en el plano del cielo. El panel de la derecha muestra las lineas
espectrales en una regién de alta velocidad del cubo PPV. En ambos paneles,
las lineas espectrales continuas estdn corregidas por la linea-base, mientras
que las lineas espectrales discontinuas no tienen dicha correccién. Los circulos
(llenos y vacios) sobre cada linea espectral muestran la posicién del centroide
de velocidad.

Las lineas espectrales que resultan directamente del post-procesamiento del
transporte radiativo se muestran como lineas discontinuas y el centroide de
velocidad se representa con circulos vacios, sobre dichas lineas, para cada trazador.
En el panel de la izquierda (ver Figura 4.1), notamos que los centroides para
las lineas espectrales promedio coinciden bastante bien con la velocidad media
(v ~ 0km s™%). Para una linea de visién arbitraria es claro que los centroides estan
afectados por el continuo (ejemplificado en el panel de la derecha de la misma
figura).

La correccion de linea-base es una técnica observacional de pre-procesamiento
que es utilizada comtnmente para separar la sefial espectroscépica vélida y
eliminar los efectos de fondo o el ruido (Liland y col., 2011), cuando se trata
de datos observacionales. Sin embargo, en ocasiones se pasa por alto cuando se
trabaja con simulaciones. Este ejemplo muestra la necesidad de tenerla en cuenta
adecuadamente también cuando se trabaja con datos sintéticos, lo que hicimos para
todos los modelos. Los resultados, una vez realizada la correcciéon de linea-base se
incluyen en la Figura 4.1, representado por las lineas sélidas y los circulos llenos.

4.4. Intensidad integrada

En la Figura 4.2, mostramos la intensidad integrada (que es proporcional a
la densidad columnar en el limite 6pticamente delgado) para el modelo M13
(M4 ~ 0.38 y M, ~ 7.62). Cada columna muestra las diferentes LOS donde vy es el
dngulo formado entre la LOS y la direccién del campo magnético medio. Entonces,
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FIGURA 4.2: Mapas de la intensidad integrada del modelo M13 (M4 ~ 0.38
y Mg ~ 7.62), con dimensiones L = 5 pc, densidad numérica n = 275 cm ™3
(masa M ~ 2 x 10° M) y temperatura de 7' = 10 K. Por filas, de arriba hacia
abajo (incrementando el espesor 6ptico): Densidad columnar de la molécula de
H y de los is6topos C'70O, C'80, 3CO y ?>CO como se indica en la leyenda en
la esquina superior izquierda. Por columnas, de izquierda a derecha los mapas
obtenidos con v = 0°, 22.5°, 45°, 67.5° y 90°, respectivamente, donde  es el
angulo entre la LOS y el campo magnético medio proyectado en el plano del
cielo, BX.
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de izquierda a derecha, tenemos los mapas en los cuales la LOS cambia de paralelo
al campo magnético medio (y = 0°) a perpendicular a este (y = 90°). Por filas
tenemos, de arriba hacia abajo, la densidad columnar de H», y la emision integrada:
Cl70, C*®O, 13CO, y 12CO, respectivamente.

Si ponemos atencién en la primera fila de la Figura 4.2, se muestra la densidad
columnar de H», que fue calculada suponiendo que es 6pticamente delgada (es
decir, no se realiz6 el transporte radiativo). Las estructuras en la proyecciéon 2D
muestran diferencias respecto del dngulo de visién v (indicado en la parte superior
de cada columna). Aunque las estructuras tienen diferentes morfologias que se
pueden identificar a simple vista, no se observa un alineamiento claro con el campo
magnético medio en el plano del cielo para los mapas de H,.

Se nota un comportamiento muy similar para las lineas dpticamente delgadas
de C'70 y C*O (filas 2 y 3 hacia abajo), es decir se observa una morfologia distinta
e isotrépica para pequefios dngulos de vision (y < 22.5°). Al mismo tiempo,
para valores grandes de 7 la intensidad integrada se vuelve mas “grumosa”
y, en algunos casos, comienza a mostrar indicios de alineacién con el campo
magnético medio (algunas estructuras parecidas a filamentos horizontales); este
mismo comportamiento se encontré en Herndndez-Padilla y col. (2020, ver también
Capitulo 3).

Ahora bien, de la segunda a la quinta filas (donde se incrementa el espesor 6ptico
de arriba hacia abajo) y para v > 45° (en las columnas), vemos que, para los isétopos
Cl70 y C'80 las estructuras siguen similares en ambos casos (y notablemente
parecidas a las estructuras de Hy). Sin embargo, en las dltimas dos filas (para los
trazadores 1*CO y 2CO) observamos claramente una alineacion de estructuras en la
direccién del campo magnético medio en el plano del cielo, para dngulos de visién
grandes.

Este cambio se debe a que, segin el modelo GS95, los movimientos a pequefia
escala estdn mds alineados con el campo magnético medio, ya que el cociente entre
la energia cinética y la energia magnética es mds pequefia que en las escalas més
grandes. Por lo tanto, para los trazadores dpticamente més gruesos, en los que

2l

solo se puede sondear hasta una “profundidad limitada”" se espera que los mapas

resultantes reflejen la mayor alineacién asociada con las escalas pequefias.
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FIGURA 4.3: Mapas 2D de centroides de velocidad del modelo M13 (M, ~
0.38 y My ~ 7.62). La gréfica tiene el mismo arreglo como la Figura 4.2. La

barra de color indica la velocidad en unidades de km s~
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4.5. Centroides de velocidad originales

Como vimos en la Seccién 2.2, podemos obtener los centroides de velocidad de
los cubos de datos PPV utilizado la ec. 2.5, como se hace en observaciones reales.

La Figura 4.3 muestra los centroides de velocidad del modelo M13 para los
diferentes trazadores por filas y angulos v por columna (como en la Figura 4.2). La
barra de color es la misma para todos los gréaficos, la cual muestra velocidades que
vande —0.1a0.1kms™'.

Comencemos poniendo atencién en la primera fila, que corresponde a la
molécula de Hy. Podemos ver que, los centroides de velocidad no se alinean en
ninguna direcciéon cuando la LOS es paralela al campo magnético medio. Sin
embargo, para v > 45° los centroides de velocidad se van alineando en la
direccién del campo magnético medio, pero no tan notoriamente como para los casos
Opticamente gruesos. Este comportamiento se observé en el Capitulo 3.

Las siguientes cuatro filas corresponden a los is6topos de CO, donde se
incrementa el grosor 6ptico de la segunda fila a la quinta fila. Similar a la molécula
de Hj, no observamos una direccién preferencial de alineacién si la LOS es paralela
al campo magnético medio. Sin embargo, para dngulos v > 45°, observamos algunas
estructuras en los mapas de centroides de velocidad alineadas en la direccién
horizontal. La alineacién se hace mucho més evidente cuando los trazadores son
mads gruesos (cuarta y quinta filas) y el gas trazado es menos denso.

En general, vemos que los centroides de velocidad son menos sensibles al &ngulo
de visién v, comparado con los mapas de intensidad integrada. Al mismo tiempo,
resultan menos afectados por los efectos de transferencia radiativa. Esto se cuantifico
en el Capitulo 3.

4.6. Centroides de velocidad de los modos MHD

En esta seccién presentamos los resultados de los cubos de datos obtenidos
con los diferentes modos MHD. Como mencionamos anteriormente, calculamos los
centroides de velocidad para todos los modos y todas las LOS (dngulos de visién, 7).

En la Figura 4.4, mostramos los centroides de velocidad para los modos
MHD, Alfvén (primera y segunda filas), lentos (tercera y cuarta filas), y rdpidos
(quinta y sexta filas). Las columnas representan las diferentes LOS (de paralelo a
perpendicular al campo magnético medio en el plano del cielo), como las dos figuras
anteriores. Las filas impares corresponden a los casos 6pticamente delgados (C'70),
y las filas pares son los caso 6pticamente gruesos (12CO) como se indica en la esquina
superior izquierda de los paneles de la primera columna.

'Es cierto que en general podemos decir que al observar con una molécula gruesa, podemos ver
hasta cierta regién en el nube, es decir un cascarén de la nube, no siempre sucede de esta manera, pues
la opacidad depende directamente de la frecuencia y por lo tanto de la velocidad del material. Entonces
en particular no es cierto que vemos un cascarén de la nube, sino que depende de la velocidad y es
posible observar mds hacia adentro de la nube (o hacia afuera).
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FIGURA 4.4: Mapas 2D de centroides de velocidad de los modos MHD de
Alfvén (filas 1 y 2), lentos (filas 3 y 4) y rapidos (filas 5 y 6) para el modelo
M13 (M4 ~ 0.38 y My ~ 7.62). De arriba hacia abajo, las filas impares son
opticamente delgadas (is6topo C'70) y las filas pares corresponden T > 1
(is6topo 12CO), como se indica en la esquina superior izquierda de los paneles
de la primera columna. Las columnas son las distintas LOS, como en la Figura
4.3. Las barras de color indican la velocidad en unidades de km s™".
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Notamos que los modos de Alfvén dominan la contribucién en los centroides
cuando la LOS es perpendicular al campo magnético medio (y = 90°, ya que
las ondas de Alfvén son transversales). Por el contrario, se tiene una contribucién
significativa de los modos lentos cuando la LOS es paralela al campo medio (por
lo tanto, son isotrépicos). Los modos rdpidos tiene un rango de velocidad més
pequefio que los otros modos (ver la escala de la barra de color) y no contribuyen
significativamente. En los modos de Alfvén, podemos ver el mismo comportamiento
que los centroides originales, esto es una alineacién de las estructuras para dngulos
v 2 45° la cual es mds pronunciada para trazadores 6pticamente gruesos. De igual
manera, la amplitud de los modos de Alfvén incrementan con v, mientras que para
los modos lentos disminuye con el &ngulo v (como se encontré anteriormente, en el

Capitulo 3, para un medio 6pticamente delgado).

4.7. Grado de isotropia promedio

Con el fin de comparar los diferentes modelos y angulos de visién calculamos,
para cada caso, el grado de isotropia de la funcién de estructura de los mapas 2D
como se defini6 en la ec. 2.9 y el promedio sobre el rango inercial (desde 10 celdas
hasta 1/5 del dominio de la caja computacional).

El grado de isotropia promedio de la intensidad integrada de todos los modelos
se muestra en la Figura 4.5. En los diferentes paneles de la figura, cada simbolo
corresponde a un modelo en un dngulo de visién, los resultados estan graficados
como funcién del nimero de Mach de Alfvén, M 4. En filas, de arriba hacia abajo,
graficamos la molécula de Hy y los diferentes trazadores de CO de 6pticamente
delgado a grueso (ver la etiqueta dentro de cada panel de la primera fila en la esquina
inferior izquierda). En columnas, de izquierda a derecha, exploramos los diferentes
angulos de visién, desde la LOS paralela a By (v = 0°) hasta la LOS perpendicular
a By (v = 90°). Los modelos también se distinguen por el valor de 8 = 2(M? /M?),
estdn denotados con la forma de los simbolos, y por el nimero de Mach sénico
representado por los distintos colores (ver la leyenda en el panel superior izquierdo).
La linea horizontal punteada indica el grado de isotropia igual a la unidad (es
decir, cuando los isocontornos de las funciones de estructura tienen una forma
circular y por lo tanto considerados isotrépicos). En la Figura 4.5 podemos ver que,
independientemente del trazador, para dngulos de visién pequefios (y < 22.5°) las
funciones de estructura son isotrépicos. Para v = 45° comenzamos a ver evidencia
de anisotropia. Sin embargo, esta anisotropia es muy pequefia y no muestra cambios
significativos en los diferentes trazadores. Es solo hasta las dos tltimas columnas
donde los modelos con My <

~

1 claramente se vuelven anisotrépicos. Ademas,
como se pudo anticipar por la estructura filamentaria observada en la Figura 4.2,
la anisotropia aumenta con la profundidad 6ptica de los trazadores (hacia abajo en
las filas).
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FIGURA 4.5: Grado de isotropia promedio de la intensidad integrada vs.
numero de Mach Alfvénico para todos los modelos. Filas: de arriba hacia
abajo mostramos los diferentes trazadores, del 6pticamente delgado al grueso
(como en las Figuras 4.2 y 4.3). Columnas: de izquierda a derecha tenemos las
diferentes orientaciones de la LOS, con dngulos de visién v de 0°, 22.5°, 45°,
67.5° y 90°. Cada punto representa un modelo (ver Tabla 2.1). La forma de
los simbolos agrupan los modelos con 5 bajo (dominados magnéticamente,
circulos), § intermedio (cuadrados) y S alto (mayormente hidrodindmicos,
diamantes). El color de los simbolos representa el niimero de Mach sénico,
M, como se indica en la leyenda del panel superior izquierdo.
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FIGURA 4.6: Grado de isotropifa promedio de los Centroides de Velocidad
Originales vs. niimero de Mach de Alfvén, con el mismo orden como la Figura
4.5. Incluimos las predicciones analiticas de Kandel y col. (2017) para los
modos de Alfvén (linea negra) y los modos lentos (linea naranja para alto
y linea verde para bajo ).
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En la Figura 4.6, mostramos el grado de isotropia promedio de los mapas de
centroides de velocidad (obtenidos con los campos de velocidad original) con
el mismo arreglo como en la figura anterior. De manera similar que los mapas
de intensidad integrada (Figura 4.5) el grado de isotropia cambia para cualquier
trazador desde casi isotrépico, para el dngulo de vision mas pequefio, hasta
anisotrépico cuando el dngulo de visién es mds grande. Comparado con los mapas
de intensidad integrada, los centroides son méds anisotrépicos, y dicha anisotropia
no varia significativamente para los diferentes is6topos de CO. Los centroides de
velocidad estdn mas concentrados en las alas de la linea espectral, donde es menos
afectado por la absorcion.

Incluimos, ademads, las predicciones analiticas de KLP17 para los diferentes
modos MHD, la linea negra corresponde a la prediccién analitica de los modos de
Alfvén, mientras que las lineas naranja y verde corresponde a los modos lentos para
alto y bajo 3, respectivamente. La comparacién entre las predicciones (6pticamente
delgado) y los modelos, son razonables (como se reporté en Herndndez-Padilla
y col., 2020), al mismo tiempo se tienen cambios poco significativos en los diferentes
trazadores.

4.8. Efectos de la turbulencia en la profundidad éptica

La anisotropia de la turbulencia dentro de cierto volumen estd determinada
por la anisotropia de los vortices presentes en dicho volumen, la cual depende del
tamafio (Cho y col., 2002a). Los efectos de la absorcién disminuyen la extension de la
LOS del volumen. Los voértices mds grandes, segtin la teoria de la turbulencia MHD
(Goldreich y Sridhar, 1995; Beresnyak y Lazarian, 2019), son menos anisotrépicos.
La presencia de dichos voértices, oculta el mayor grado de anisotropia de los vortices
pequefios.

Una de las caracteristicas importantes, que encontramos en el andlisis anterior,
es que los mapas de intensidad integrada son mds anisétropos comparado con las
lineas mds opacas de los mapas del primer momento de la intensidad (centroides
de velocidad). Hemos atribuido este comportamiento a la profundidad obtenida
por el trazador 6pticamente grueso que, al no poder atravesar toda la nube, genera
una mayor anisotropia debido a que, en su mayoria, estamos observando escalas
pequefias de estructura. Los trazadores Opticamente delgados pueden atravesar
la nube completa, incluyendo los vortices grandes que son de naturaleza casi
isotrépica. De esta manera, se elimina gran parte de la anisotropia observada.

Para una direccién dada (d&ngulo de visién 7), la anisotropia en el espacio real
estd determinada por la magnetizaciéon (nimero de Mach de Alfvén); sin embargo,
el namero de Mach sénico puede tener un papel importante en la anisotropia del
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CUADRO 4.3: Profundidades 6pticas promedio para nuestra malla de modelos MHD. Las primeras tres columnas muestran el nombre del
modelo, el niimero de Mach de Alfvén y el nimero de Mach sénico, respectivamente. De la columna 4 a 11 se muestran las profundidades
Opticas para los distintos trazadores, del 6pticamente grueso al delgado. Las columnas estdn agrupadas de dos en dos para cada trazador. La
primera columna de cada is6topo es el promedio de T a o, del centro de la linea ((vo £ o) ~ £0.08km/s), mientras que la segunda columna
de cada uno de los isétopos es el valor promedio de T en el canal central del PPV ({(vg) ~ 0.006 km/s)

HMOO EOO QHmO Q:O
Modelo My M (T)voto, (7)o (T)voto, (7)o (T)voto, (7)o (T)voto, (T)vo
M1 ~T790 ~790 | ~38.76 ~4441 | ~7.77 ~9.007 | ~0.077 ~0.089 | ~0.014 ~0.016
M2 ~T780 ~247 | ~3993 ~46.13 | ~834 ~9.767| ~0.079 ~0.092 | ~0.015 ~0.017
M3 ~T771 ~0797| ~40.69 ~48.00 | ~809 ~9539| ~0.081 ~0.09 | ~0.015 ~ 0.018
M4 ~T749 ~053 | ~41.85 ~4926| ~816 ~9.678 | ~0.084 ~0.098 | ~0.015 ~0.018
M5 ~143 ~716| ~4294 ~50.21 | ~9.60 ~11.25| ~0.086 ~ 0.100 | ~0.016 ~ 0.018
Mé6 ~ 137 ~217| ~44.08 ~5097| ~10.1 ~11.79| ~0.088 ~0.102 | ~0.016 ~ 0.019
M7 ~134 ~067| ~43.74 ~51.09| ~10.1 ~11.85| ~0.088 ~0.102 | ~0.016 ~ 0.019
M8 ~132 ~047 | ~4398 ~51.68 | ~10.1 ~11.82 | ~0.088 ~0.103 | ~0.016 ~0.019
M9 ~0.75 ~754| ~41.09 ~4833 | ~988 ~11.59 | ~0.082 ~0.097 | ~0.015 ~ 0.018
M10 ~072 ~228 | ~4158 ~4832| ~985 ~11.68| ~0.083 ~0.096 | ~0.015 ~0.018
Mi11 ~0.76 ~0.76| ~39.05 ~4482| ~969 ~11.41| ~0.078 ~0.089 | ~0.014 ~ 0.016
M12 ~077 ~054| ~3769 ~4450| ~9.76 ~11.54| ~0.076 ~0.089 | ~0.014 ~ 0.016
M13 ~038 ~762| ~40.81 ~46.66 | ~104 ~12.05| ~0.081 ~0.093 | ~0.015 ~0.017
M14 ~0.39 ~245| ~4333 ~4930| ~11.3 ~13.17| ~0.086 ~0.098 | ~0.016 ~ 0.018
M15 ~042 ~084 | ~40.75 ~4725| ~9.73 ~11.39| ~0.081 ~0.094 | ~0.015 ~0.017
M16 ~042 ~059| ~40.85 ~47.12| ~944 ~10.88 | ~0.082 ~0.094 | ~0.015 ~0.017
M17 ~ 027 ~805| ~41.75 ~4782| ~985 ~11.75| ~0.084 ~0.095 | ~0.015 ~ 0.018
M18 ~ 027 ~257| ~4287 ~49.04| ~106 ~12.67| ~0.086 ~0.098 | ~0.016 ~ 0.018
M19 ~028 ~084| ~40.11 ~46.80| ~9.06 ~10.57| ~0.080 ~0.093 | ~0.015 ~0.017
M20 ~027 ~058 | ~40.06 ~47.03 | ~856 ~9981 | ~0.081 ~0.094 | ~0.015 ~0.017
M21 ~0.17 ~8.61 | ~42.12 ~ 4847 | ~9.61 ~11.38| ~0.084 ~0.097 | ~0.016 ~ 0.018
M22 ~ 017 ~270| ~41.22 ~4702 | ~870 ~9976| ~0.082 ~0.094 | ~0.015 ~0.017
M23 ~017 ~083 | ~40.85 ~47.16 | ~855 ~10.03 | ~0.081 ~0.094 | ~0.015 ~0.017
M24 ~0.16 ~057| ~43.64 ~50.63| ~805 ~9429| ~0.087 ~0.101 | ~0.016 ~ 0.019




4.8. Efectos de la turbulencia en la profundidad 6ptica 53

PPV resultante. Como medida del tamafio de las escalas estudiadas por las lineas
moleculares, consideramos la distancia recorrida dentro de la nube hasta que se
alcanza una profundidad 6ptica de 1. Si repetimos esto en cada posiciéon del cielo,
nos quedamos con una “superficie” limite de T = 1. En el caso de una velocidad
uniforme y constante en la LOS, la superficie resultante serd un plano alineado
perpendicularmente con la LOS. Sin embargo, en un medio turbulento, la superficie
estd muy ondulada debido a las fluctuaciones de velocidad y densidad.

y=0° y=22.5"° y=45° y=67.5° y=90°
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FIGURA 4.7: Distancia hasta donde T ~ 1 en +o, del canal central del modelo
M13 (magnetizado y supersénico, Ms ~ 0.38 y My ~ 7.62). En las filas,
de arriba hacia abajo, se muestran los trazadores del 6pticamente delgado
(primera fila) al 6pticamente grueso (tiltima fila). En las columnas, de izquierda
a derecha, se muestran las LOS (como en la Figura 4.2). La barra de colores
muestra la distancia a lo largo de la LOS en parsec.

En las Figuras 4.7 y 4.8, mostramos la distancia hasta donde se alcanza una
profundidad Optica de 1 dentro de la nube, para los trazadores ordenados del
Opticamente delgado (primera filas arriba) hasta el 6pticamente grueso (dltima
fila abajo). Ya que la profundidad o6ptica depende de la velocidad en la LOS,
presentamos dos casos: la Figura 4.7 muestra la distancia promedio dentro del rango
de velocidades vg + oy y en la Figura 4.8, presentamos la distancia considerando
solamente la opacidad en el centro de la linea, vo. Los valores promedio de la
profundidad 6ptica se encuentran listados en el Cuadro 4.3 para estos dos casos
y para todos los modelos. En las figuras presentamos los resultados obtenidos para
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FIGURA 4.8: Distancia hasta donde T ~ 1 en el centro de la linea (vy) del
modelo M13 (magnetizado y supersénico, M4 ~ 0.38 y M, ~ 7.62) con el
mismo arreglo como en la Figura 4.7.

los distintos angulos de visién, como se indica en la parte superior de cada columna.

Podemos ver en las Figuras 4.7 y 4.8 que incluso para la linea mds delgada
(C170), 1a distancia hasta donde se puede observar es practicamente la extension
de la nube completa. Si consideramos la distancia promedio con velocidades entre
+o, (ver Fig. 4.7), la distancia en algunos lugares es entre ~ 80% y 100% de
la nube, dando como resultado una baja anisotropia en los mapas. Si ahora solo
consideramos la opacidad en el centro de la linea (ver Fig. 4.8), notamos que la
superficie donde T = 1 tiene muchas estructuras, con regiones donde podemos ver
a través de toda la nube y lugares donde no va més alla de 1 pc (aproximadamente,
el 20 % de la nube), pero la anisotropia permanece en un nivel bajo. La razén por
la cual la superficie a T = 1 tiene muchas estructuras se debe a las fluctuaciones
de densidad, producidas por choques, pues se trata de un modelo supersénico.
Observamos la distancias obtenidas para los diferentes is6topos de CO (filas hacia
abajo en ambas figuras) hasta llegar a la correspondiente a la linea ¢pticamente
gruesa (12CO), donde observamos que dicha distancia es muy pequefia y nunca
logra pasar el 50 % del espesor de la nube, si consideramos velocidades entre +o,
(ver ultima fila de la Fig. 4.7). Estd distancia estd limitada a no mas del 20 % del
espesor de la nube en el centro de la linea (ver dltima fila de la Fig. 4.8). Estos
resultados muestran un comportamiento claramente anisotrépico para una LOS

perpendicular al campo magnético medio (el cual podemos observar en la Figura
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FIGURA 4.9: Distancia hasta donde T = 1 a +o0 del canal central del modelo
M4 (un modelo hidrodindmico y subsénico, M4 ~ 7.49 y M, ~ 0.53) con el
mismo arreglo como en la Figura 4.7.

Para ilustrar la profundidad hasta donde T = 1 en un modelo con nimero de
Mach sénico bajo, repetimos el ejercicio anterior para el modelo M4, un modelo
hidrodindmico y subsénico (M4 ~ 7.49 y M, ~ 0.53) en las Figuras 4.9 y 4.10.
Vemos en este modelo que, debido a la baja magnetizacion, todas las superficies
T = 1 son considerablemente més suaves y no se observa una anisotropia clara.

Para representar el comportamiento de todos los modelos, mostramos en la
Figura 4.11 el valor maximo de la profundidad éptica, max (Tyy+s, ), para todos los
isétopos del CO. Los puntos y tridngulos, en la figura, representan la LOS paralela
y perpendicular al campo magnético medio en el plano del cielo, respectivamente.
El color de los puntos representa los diferentes trazadores etiquetados, con el color
correspondiente, al lado izquierdo de la figura. Podemos ver de la Figura 4.11
que hay muy poca dispersién para la turbulencia subsénica (M, < 1) cuando
la opacidad es baja. Naturalmente, las fluctuaciones de densidad se vuelven mds
importantes a medida que aumentamos el nimero de Mach sénico, lo que se
traduce en una dispersion significativa y, en general, en una opacidad maxima
considerablemente mayor, lo que a su vez da lugar a una pérdida de anisotropia

debido a la mezcla de escalas.
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FIGURA 4.10: Distancia hasta donde T = 1 en el centro de la linea del modelo
M4 (un modelo hidrodindmico y subsénico, M4 ~ 7.49 y M, ~ 0.53) con el
mismo arreglo como en la Figura 4.8.
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FIGURA 4.11: Profundidad O6ptica méxima a +o de la velocidad central,
max (Tyy40,) VS. nNUmero de Mach sénico. Los diferentes colores representan
los isétopos del CO (ver etiquetas a las izquierda). Los circulos representan
los modelos en la LOS paralela al campo magnético medio, mientras que los
tridngulos son los modelos en la LOS perpendicular al campo medio.
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Capitulo 5

Conclusiones

Estudiamos la anisotropia de la funcién de estructura de mapas de intensidad
integrada, velocidad media en la LOS y de los centroides de velocidad en
observaciones sintéticas, obtenidas con una malla de simulaciones MHD de
turbulencia isotérmica completamente desarrollada, siguiendo la metodologia
presentada en los articulos Esquivel y Lazarian (2011) y Burkhart y col. (2014).
Recientemente, la descripcién analitica de las fluctuaciones de emisién en los
canales PPV iniciada en Lazarian y Pogosyan (2000) se ha ampliado para estudiar
la anisotropia en los canales de velocidad (KLP16) y en los centroides de velocidad
(KLP17). En esas referencias se proporcionan predicciones de la anisotropia que
surgen de los diferentes modos MHD, a saber los modos de Alfvén, lentos y rapidos.
Comprender las contribuciones de los diferentes modos MHD en la turbulencia
interestelar, es de particular importancia porque a menudo se pasa por alto el papel
de la compresibilidad en la turbulencia del ISM.

Utilizamos el procedimiento de Cho y Lazarian (2002) y Cho y Lazarian (2003)
para descomponer el campo de velocidades de las simulaciones y obtener los
correspondiente campos de velocidades para cada uno de los tres modos MHD
(Alfvén, lentos y rdpidos). Con estos campos resultantes obtuvimos mapas 2D de

centroides para analizar la anisotropia de la funcién de estructura.

Encontramos que, de acuerdo con resultados anteriores, la funcion de estructura
de los centroides de velocidad es anisotrépica y se alinea con la direccién de campo
magnético medio en el plano del cielo. Tal anisotropia aumenta con la magnitud
del campo proyectado en el plano del cielo. Por lo tanto, los modelos con un campo
magnético mayor y dngulo de visiéon pequefio (dngulo entre el campo medio y la
linea de visién, ) no se distinguen de los modelos con una magnetizacién mas baja

y un dngulo de visién mayor.

Después de descomponer la velocidad en los tres modos MHD, calculamos la
energia cinética asociada con los modos de Alfvén, lentos y rdpidos. Encontramos
que la energfa cinética total estd dominado por los modos de Alfvén y lentos, y
que los modos rdpidos tienen solo una pequena contribucién de < 15% (con la
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excepcion de un modelo que tiene hasta 32 %, ver Cuadro 2.1).

Las predicciones analiticas en KLP16 y KLP17 se obtuvieron considerando
el tensor de estructura y los espectros de potencia de los diferentes modos de
velocidad, pero suponiendo que las fluctuaciones de densidad son pequefias.
Entonces, como primer paso estudiamos la anisotropia en los mapas de velocidad
media de la LOS, que se compara directamente con las predicciones tedricas,
pero que no se pueden obtener a partir de observaciones. Los resultados
concuerdan razonablemente bien con las predicciones analiticas realizadas en
KLP17, ajustdindose notablemente a las predicciones del grado de anisotropia
promedio para los distintos modos MHD. La anisotropia de la velocidad para
angulos de visién grandes (v 2 45°) es dominada por el modo de Alfvén, mientras
que para angulos mds pequerios, el modo lento contribuye maés a la anisotropia de
la velocidad (ver Figura 3.5).

También estudiamos los mapas de intensidad integrada (densidad columnar) y
los mapas de centroides de velocidad para estimar la importancia las fluctuaciones
de densidad en la anisotropia de los centroides de velocidad (de lo cual no hay una
descripcién analitica completa, ver Figura 3.6). Los mapas de intensidad integrada
muestran algo de anisotropia, pero es significativamente menor que la observada
en velocidad. Tal anisotropia de densidad también aumenta con el 4&ngulo de vision,
pero no tiene una dependencia apreciable del nimero de Mach de Alfvén y solo una
dependencia menor con el niimero de Mach sénico (ver primera fila de la Figura
3.6) .

Nuestros resultados para los centroides de velocidad son muy similares a
los obtenidos con los mapas de intensidad integrada en las diferentes LOS,
lo que confirma que las fluctuaciones de densidad no cambian los resultados
cualitativamente. La anisotropia de los centroides, sin embargo, tiene una
dependencia ligeramente mayor con el nimero de Mach sénico, que disminuye
(pero no desaparece) en los mapas de velocidad media (ver filas 2 a 5 de la Figura
3.6). Este estudio se encuentra actualmente publicado en Herndndez-Padilla y col.
(2020).

Con la finalidad de acercarnos més a las observaciones reales, a partir de nuestras
simulaciones obtenemos la emisién de las lineas moleculares de las diferentes
variaciones isotopicas de CO que van de 6pticamente delgadas hasta 6pticamente
gruesas (a saber: '2CO, ¥CO, C'80 y C!0, respectivamente), realizando el
transporte radiativo como post-procesamiento. Para esto, implementamos una
version en Fortran del c6digo PyRaTE (Tritsis y col., 2018), que resuelve la ecuacién
la transferencia radiativa de manera numérica con el procedimiento descrito en
Yorke (1986, para mas detalle ver Seccién 2.3 y el apéndice A).
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Encontramos que la anisotropia de los centroides de velocidad de los diferentes
trazadores de CO es notablemente similar a los resultados del caso 6pticamente
delgado del Capitulo 3, es decir, que los isocontornos de las funcién de estructura
de los centroides de velocidad se alinean con la direcciéon del campo magnético
medio proyectado en el plano del cielo, con un mayor grado de elongacién para los
modelos con mayor magnetizacién. Solo se notan pequefias diferencias, con una

mayor anisotropia para las lineas épticamente gruesas.

De igual manera que en el Capitulo 3, descomponemos el campo de velocidades
en las diferentes contribuciones de los modos MHD (modos de Alfvén, lentos y
rapidos). Encontramos que los resultados se mantienen iguales (0 muy similares)
para las lineas 6pticamente delgadas. Los modos rdpidos tienen una contribucién
muy marginal en todos los modelos; los modos de Alfvén dominan donde la LOS
tiene un dngulo grande (y 2 45°) con el campo magnético medio; y los modos
lentos dominan para dngulos de visién pequefios (ver Figura 4.4). En general, la
anisotropia observada puede ser la anisotropia del modo de Alfvén.

A diferencia de los resultados que obtuvimos para las lineas Opticamente
delgadas, encontramos que para los trazadores Opticamente gruesos (como el
12C0, y en menor grado en el 13CO), los mapas de intensidad integrada se vuelven
notablemente anisotrépicos y sus isocontornos se alinean con el campo magnético
medio proyectado en el plano del cielo (ver filas 4 y 5 de las Figuras 4.2 y 4.5).
Atribuimos este resultado a la limitada profundidad que alcanzamos en la nube
debido a la opacidad, limitando la emisién del material a escalas pequefias que son
mas anisotrépicas (GS95).

Un resultado notable de este trabajo, es que el grado de anisotropia medido
en los centroides de velocidad no tiene cambios considerables en los trazadores
dentro del amplio rango de opacidades que tomamos en cuenta (ver Figura 4.6).
Esto significa que los estudios anteriores de anisotropia de centroides de velocidad
realizados con diferentes trazadores no requieren de correcciones adicionales. Pero,
la anisotropia de la intensidad integrada si requiere un andlisis més cuidadoso (ver
Figura 4.5).

Por dltimo, mostramos cémo la intensidad de la turbulencia (nimero de Mach
sonico) modifica la distancia hasta donde podemos observar dentro de la nube para
las lineas Opticamente gruesas y, por lo tanto, su anisotropia resultante. Los ntimero
de Mach sénico mads altos crean regiones de alta densidad y también abren canales
de baja densidad que dan lugar a una superficie T = 1 muy ondulada, lo que reduce
la anisotropia al mezclarse varias escalas (ver Figuras 4.7 y 4.8). Por el contrario, para
nimeros de Mach sénico bajos, el contraste de densidad disminuye, dando lugar a
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una superficie T = 1 més suave y a una menor mezcla de escalas, preservando mejor
la anisotropia (ver Figuras 4.9 y 4.10). El estudio de la anisotropia afiadiendo ahora
el trasporte radiativo a nuestro modelos, se encuentra enviado a la revista Ap] y esta
en proceso de arbitraje.



61

Apéndice A

Anisotropia de centroides.
Formalismo General

Recientemente KLP17 extendieron el formalismo realizado para el anélisis de la

anisotropia en canales de velocidad (VCA, ver KLP16) al estudio de la anisotropia
de centroides, donde obtienen los centroides no normalizados de la forma C(X) =
€ [u(x)p(x)dz con e el coeficiente de emisividad. Viene de hacer una expansién
lineal de la ecuacién de transporte radiativo para para un medio Spticamente
delgado. Con estos centroides obtienen la funcién de correlacion utilizando la teorfa
desarrollada en Lazarian y Pogosyan (2000) y Lazarian y Pogosyan (2004), donde la
principal suposicién es que los campos de densidad y velocidad no se encuentran
correlacionados.
Con lo anterior, consideran la velocidad en el espacio de Fourier para un campo
de velocidad (u(k) = apé(k, ), donde aj, es la amplitud aleatoria de un modo
y £ la direccién de desplazamiento del plasma y A la direccién media del campo
magnético). Con esta se calcula el tensor de correlacion de velocidad como

(ui(x1)uj(x1 +r)) = /dgkeik.r«“(ka k- V) (& @&, (A1)

1
(2m)?

donde A(k, k - \) es el espectro de potencias. Integrando a lo largo de la LOS (eje 2)
se obtiene

/ dz(uiu;) = (27102 / PKERAK K- AN (Ex @ E)ij. (A.2)

Mientras que la funcién de estructura de centroides a densidad constante para un
medio 6pticamente delgado es

D(R) x /dz(Dz(R, z) —D,(0,2)). (A.3)

Ha de notarse que en este apéndice la funciéon de estructura de centroide se denota
como D(R), en concordancia con el texto de KLP17, mientras que en el resto de este
trabajo se denota como SF¢. Descomponiendo el espectro de potencias 2D (ec. A.2)
en series de armonicos circulares, expresan la funcion de estructura de los centroides
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como

D(R) :@302 / dKK 27 > "™ (3,(0)6n0

n=—oo

N (A4)
Ja(kR)) Y Ape PV (E @ €5 ).

p=—00

Para la tltima expresi6n se ha realizado una expansién para ondas planas de e’x'®
en términos de funciones de Bessel (J,,)! y el espectro de potencia 2D (A(K, K. f\)) en
series de arménicos?, donde cos ) = K - A y v es el indice espectral de la velocidad.
Para estudiar la anisotropia de la funcién de estructura se expande la funcién de

estructura en series de arménicos circulares (2D), esto es

o0

D(R,¢) = > Du(R)e™, (A.5)

n=—oo

donde ¢ es el dngulo polar entre la separacién R y el eje  y D,,(R) es el momento
multipolar de la funcién de estructura del centroide, dado por

Dyn(R) = Cp(v) i AW, R, (A.6)

p=—00

donde suponen que la funcién de estructura 3D del centroide es proporcional a ¥
(es decir, d(r) o< ") y que R < Zyot (Zior €s el tamaiio de la nube); W, es la funcién
de peso espectral, que es la integral del tensor de estructura de un modo especifico

sobre el dngulo 1)
1 2T

Wop=o- [ de™ (€ @ Ef)zes (A7)
T Jo

Cp(v) =i" / AKE™277(3,(0)0,0 — Jn(K)). (A.8)
De esta forma el grado de isotropia se puede escribir como

= D(R.6=n/2) (A9

Las ecuaciones (A.5 y A.6) son las principales ecuaciones que se utilizan para
obtener la funcién de estructura del centroide para cada modo MHD.

Como se vio anteriormente, se puede representar la turbulencia MHD como
una superposicion de la interaccién de los modos de Alfvén, lentos y rdpidos. La
primera consideracion tedrica de esto, fue dada en GS95 la cual fue extendida y
probada numéricamente por Cho y Lazarian (2002) y Cho y Lazarian (2003). Cho

1,iK-R _ jiKRcosCr _ DD ,L"an(KR)eiHCR donde cos (r = K- R.
2ZAK,K - A) = Y e oo K~27" A,e'P» donde cos (a = K - A.
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y Lazarian (2002) estudiaron lo nodos MHD y encontraron un acoplamiento débil,
lo cual permite su estudio con una cascada independiente para cada modo.

Modo de Alfvén

Para el modo de Alfvén (incompresible) la funcién de correlacion se obtiene
empleando la condicién de desplazamiento de este modo en un plasma ortogonal
al vector de onda y a la direcciéon del campo magnético, se tiene (ver KLP16)

(6 @ &)ij =(6ij — hik;
(k- \)?

i)
kikj + il —(12 A (kihj + ki) (A.10)
- .

De Lazarian y Pogosyan (2012), la primera parte del tensor de arriba lo refieren como
tipo E, mientras que la segunda parte la refieren como tipo F. Ambas partes son libres
de divergencia y por lo tanto el campo de velocidad en los modos de Alfvén es
puramente solenoidal. Para un espectro de potencias isotrépico A, la parte E da un
tensor de correlacién isotrépico, mientras que la parte F atin da lugar a anisotropfa.
Haciendo uso de la ecuaciéon (A.10), se obtiene

9 sin? 1)

F Fx 5‘zj\z .
€k ®EK )z = 1—ﬁ = sin” vy

A1l
)2 1 —sin?vycos2 4’ ( )

donde cosy = 7 - A (7, el vector de separacién unitario 3D), es decir el angulo entre
la LOS y el eje de simetria, y 0 < v < 7/2. Siy = 0 la ecuacion (A.11) desaparece, lo
cual es de esperarse, pues los movimientos son perpendiculares al campo magnético.
Haciendo uso de las ecuaciones (A.6) y (A.11) el momento multipolar de la funcién
de estructura del centroide para el modo de Alfvén se puede escribir como

Dn(R) = Cn(2/3) > AWit R, (A.12)

p=—00

donde A, es el coeficiente de expansién arménica bidimensional del espectro de
potencias dado por (sugerido en Cho y Lazarian, 2002)

. 1 [ —4/3 | cos | siny

— [ dye ¥ - A13
Ap o we exXp |: MA (1 — C052 ¢ sin2 7)2/3 9 ( )

y el peso espectral Wfl‘_p definido por

12 , sin? 7 sin? 1)
wA — L [T qpemitnpv , A.14
P2 o ve (1 — sin® 5y cos2 1)) ( )
con una solucién analitica
1— In—pl
Wf,p = 0pn — COSY <COS’Y> . (A.15)
sin -~y
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Con este resultado se puede calcular el grado de isotropia (ec. A.9), y se obtiene que
los modos de Alfvén son més isotrépicos con el incremento de M 4 como se observa
en la Figura A.1.

FIGURA A.1: Modo de Alfvén. Panel izquierdo y central: cociente de los
componentes cuadrupolar y monopolar y el cociente de los componentes
octopolar y monopolar para diferentes . La linea sélida es para M4 = 0.1,
la linea punteada para M4 = 0.4 y la linea rayada para M4 = 0.7. El panel
derecho: grado de isotropia para varios M 4 en v = 7/2. (Figura tomada de
KLP17).

Modo lento

El espectro de potencias de este modo es muy parecido al de Alfvén. El modo
lento con alto 8 es puramente del tipo F y por lo tanto la correlacién esta dada por
(ver KLP16)

e Q)i = — A.l6
(6 ® 6y Ry (A16)
Que se puede escribir como
y A\ cos?
K)zz = = : A7
(G @ &0 = T = T sty oty (A17)

Usando las ecuaciones (A.6) y (A.17), se pueden obtener los momentos multipolares
del centroide de la funcién de estructura como

Dn(R) = Cn(2/3) i A WS R, (A.18)

p=—00

donde la funcién de peso espectral W];q esta dada por

1 [ , cos? y
WS_ _ d 6_1(n_p)¢
P 2m v (1 — sin? 5y cos2 1))

1—cosy )P
= COS7y W .

Se puede observar que si y = /2, W;?,p desaparece para todo n — p y, por lo tanto,

(A.19)

también desaparece la funcion de estructura. Para el caso opuesto, cuando v = 0,
W3, desaparece para todo n — p diferentes de cero e igual a 1 para n = p, pero
A, = 0 para p > 0; por lo tanto no hay anisotropia.
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El modo lento para bajo 5 se puede identificar como fluctuaciones de densidad para
propagédndose en la direccién de B, y para este modo si la LOS es perpendicular al
campo su funcién de correlacién es de la forma (u;u;) oc A;\; y por lo tanto, se puede
mostrar que

Dp(R) = Cp(2/3) cos? v A, R/3 (A.20)

Los modos lentos en plasmas de altos y bajos valore de 3 son altamente anisotrépicos
para M 4 pequeno y son mds isotrépicos cuando aumenta M 4, para 0 < v < 7/2.

Modo rapido

Los modos rapidos a alto 8 son modos puramente compresibles con la estructura
del tensor de velocidad dada por

(& ® &8)ij = kjkj. (A.21)

El espectro de potencias de los modos rapidos es isotrépico, y por lo tanto el tensor
de correlacion de velocidad lo es. Por otro lado, el modo rdpido para bajo /5 es
anisotrépico con la anisotropia dentro de la definicién del tensor (ver KLP16)

~ ~ ~ ~

kik; — (k- N)(kidj + kjh) + (k- A2,

e @ E)is = ) A22
(e © &) . (4.22)
Haciendo uso de esta tltima ecuacién se obtiene
- - sin y cosy)?) cos? 1)
(e ® ). = ST COSAV)COS (A.23)

1 — sin? vy cos2 1)

Como los modos rapidos tienen un espectro de potencias isotrépico, de modo que
solo A es distinto de cero, se tiene

Dp(R) = Cp(1/2) AW R3/?, (A.24)

donde la funcién de peso espectral, Wf , estd dada por

1 2

F _ —iny
-~ d
W, o /. e

(sin~y cos 7)? cos? 1)

1 — sin? vy cos2 4

9 1—cosy\™
= —cos” Yono + cosy | —— .
siny

(A.25)

Se puede observar que esta funcién se anula cuando v = 0 y cuando v = 7/2.

Ha de notarse que si C,(1/2) > 0, el momento multipolar del modo rapido es
positivo, lo cual es distinto del modo de Alfvén. KLP17 encontraron que esto se
debe al hecho de que la anisotropia del modo rédpido proviene de la estructura de su
tensor de anisotropia y no de su espectro de potencias.
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Apéndice B

Ecuacion de Transporte Radiativo y
su integracion numérica

En este apéndice se muestra como se obtiene la solucién numérica de las
ecuaciones de transferencia radiativa para la linea y el continuo, basdndonos en el
procedimiento utilizado por Yorke (1986).

B.1. Ecuacién del transporte radiativo

La ecuacioén de transferencia radiativa (no relativista, independiente del tiempo),

se puede escribir como
dr,

ds
donde s es la longitud a lo largo de la LOS en la direccién considerada, s, es el

- _Hle/(IV - SV) (Bl)

coeficiente de extinciéon y S, la funcién fuente definida como S, = ¢, /x¢ donde y
el término fuente ¢, es la suma de la emisividad intrinseca del medio y la radiacién
dispersada en la LOS desde todas las demés direcciones.

La solucién formal de la ec. B.1 (integrando del punto a al b) es

b b b
IIV’:Il‘fexp{—/ mids—i—/ Sl,exp{—/ Hids'}ﬁids}. (B.2)

Esta solucion debe ser aplicada en todas las direcciones y en cada uno de los puntos
del espacio. La dificultad de usar esta solucioén formal para problemas fisicos vienen
cuando o S, o x, dependen de la intensidad de radiacién I,,. En este caso la ec. (B.2)
se debera resolver iterativamente junto con las ecuaciones para S, y x,.
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B.2. Integracion Numérica de la ecuacién de Transporte
Radiativo

B.2.1. Transferencia de radiaciéon continua

Considerando la solucién formal (ec. B.2), podemos definir la profundidad 6ptica
T(s) tal que dt = x°ds:

T:/ keds’, (B.3)

donde la integracion se realiza del punto a a una distancia s a lo largo de la LOS
5. Suponiendo que la funcién fuente varia linealmente como funcién de tde a a b
podemos escribir

S(t) = Sa+ (Sp — Sa)%b, (B.4)

donde T, = (). Con este enfoque, encontramos la siguiente solucién

1 1
Iy =e ™I, + [ (1—e™) - e_T”] Sa + [1 -—(1- e_Tb)} Sp. (B5)
Tp Ty

A menudo en célculos numéricos es ttil tener especial cuidado en los limites 1, > 1
y Ty < 1 con el fin de evitar calcular e~ ™ o evitar restar dos ntimeros muy parecidos,
asi para 1, < 1:

Tp Ty, Tp Tp T T T
S IR R R R I TR
b Tb+2 ot 5 3+8 Sa + 9 6+24 Sp (B.6)

mientras que, para T, > 1

I, = <T1b> Sy + <1 — T1b> Sp. (B.7)

B.2.2. Transferencia de radiacion de linea

Las ecuaciones B.5, B.6 y B.7 no son del todo apropiadas para resolverlas
numéricamente cuando los procesos de absorcién y de emisién estan dominados
por pocas transiciones atémicas o moleculares. Consideremos, por ejemplo, una
sola transicién a frecuencia vy, ensanchado por Avy, debido al movimiento térmico
del gas. Las propiedades de absorcién y emision para la frecuencia v en el marco de
reposo del observador dependen, por lo tanto, de la componente de velocidad s - v
alo largo de la LOS. Supongamos ahora que en el punto a la frecuencia desplazada
Doppler v/ = (1 — 5 - v/c)v en el marco de reposo del dtomo estd en el extremo
rojo del centro de la linea y en el punto b estd en el extremo azul, de modo que la
contribucién de esta transicién es insignificante tanto para a como para b. En este
caso, las ecs. B.5, B.6 y B.7 no incluiran el efecto de la transicién en una posicién
intermedia entre a y b. Para este caso extremo de cambios grandes de velocidad
de un punto a otro de la malla computacional se puede aplicar la aproximacién
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de Sobolev! para calcular la contribucién de la linea. Sin embargo, para muchas
aplicaciones astrofisicas, los gradientes de velocidad no son ni muy grandes ni
muy pequefios. Incluso en el caso de grandes gradientes de velocidad, siempre
hay direcciones en las que la velocidad proyectada cambia lentamente. Por lo
tanto, necesitamos resolver la ecuacion de transferencia de radiacioén de linea para
velocidades arbitrarias.

Debido al desplazamiento Doppler, tanto el coeficiente de absorciéon como
el término fuente de la ec. (B.1) dependen en gran medida de la direccién.
Consideremos las contribuciones de la linea y del continuo (isotrépico) por
separado, entonces podemos escribir la ec. (B.1) como

d/

o= kC(SY — 1)+ kE(SE - 1), (B.8)
s

donde utilizamos el superindice C' para denotar las cantidades del continuo

y el superindice L para las cantidades de la linea. Denotamos los niveles de

transicion inferior y superior con los subindices 1y 2, respectivamente. Por lo tanto,

expresamos el coeficiente de absorcién de la linea x” y el término fuente ¢, = k=St

por

k= %nle [1 - anl] (V) (B.9)

kESE = ny Aoy hug ¢(1/'), (B.10)

donde ¢(1') es el perfil de linea, normalizado tal que [ ¢(z)dz = 1. Si suponemos
que nuestros modelos estdn en equilibrio termodindmico local (LTE, por sus siglas
en inglés) podemos obtener la poblacion de los niveles energéticos mediante la ley

ng  go hvy
a1 _ B.11
ny g1 P [ kT]’ ( )

de Boltzmann:

donde n; y no son los niveles de poblacién, g1 y g2 son los pesos estadisticos para
los niveles 1y 2, respectivamente.

Si definimos 7 y S como

~>
|
)
A
~

, (B.12)
S=¢" St (B.13)

'La aproximacién de Sobolev es una manera de aproximar la solucién de la ecuacién de
transferencia radiativa en condiciones especificamente complicadas, es decir dentro de un gas que
tiene un gradiente de velocidad muy alto. La aproximacién de Sobolev supone que las variaciones
locales del gradiente de velocidad son insignificantes en comparacién con las variaciones a lo largo de
grandes longitudes. La longitud de Sobolev es una distancia calculada por debajo de la cual se supone
que los gradientes se pueden ignorar.
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donde 1 = [’ k“ds’, podemos reescribir la ec. (B.8) en la forma:

% = —wET 4+ kLS + kCSCe™ . (B.14)

De la integracion de la ec. (B.14), teniendo cuidado de no perder la parte lineal y
haciendo ciertas suposiciones sobre la distribucién del gas entre a y b, obtenemos

{e_Tbc — p} I, +pSE+ qSé: + gk
I, = B.1
b T4 (B.15)

donde I, = B, (Tyy) y las cantidades p, g, Sk y TbL estdn dadas por

i
= (B.16)
p=aqle ), (B.17)
b s
Sk = e / xC 8% exp {/ chsl} ds, (B.18)
b
Tt = / wEds. (B.19)

Note que la ec. (B.19) involucra la integracion de una funcién que depende de las
densidades de poblacién n; y ny de los dos niveles y sobre la frecuencia desplazada
Doppler v/, todos los cuales varian entre a y b. Los pesos estadisticos g1 y g2
y los coeficientes de Einstein As;, Bi2 no varian de un punto a otro de la grid

computacional.

B.2.3. Integracién Numérica

Con el fin de integrar numéricamente la ec. (B.19) utilizamos valores medios para
n1 'y n2 tal que solo la funcién del perfil de linea permanece en la integral:

T£ = <n1 — TLQ) BthO/ (b (B.20)

La integral de la funcién del perfil de linea se puede escribir como

[ otws = o= p g (B21)
'Ubﬂb - Uaﬂa)

donde v, g y vpitp sON los componentes de la velocidad a lo largo de la LOS (1 es el

coseno del dngulo entre § y ¥). Los valores de P, = P(y,) y P, = P(y) se pueden

encontrar de la siguiente manera. Definimos la frecuencia adimensional ¥ como

(V' — ) v ( vu) 7
_ _ 1Y _ B.22
YT T A A, c ) Auvy (8.22)
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y la integral adimensional del perfil P(y) como

P(y) = /Oy d(vo + yAvg,) Avgdy. (B.23)

Note que en el caso de un perfil gaussiano

’_ 2
ke

" = B.24
o) = — (B.24)
podriamos integrar la ec. (B.23) directamente para obtener
1 1 Yo
(y) = 5 erf(y) \/77/0 e (B.25)
Combinando las ecs. (B.20) y (B.21) encontramos que
T = <n1 - n291> Buh—2=%) _(p _p) (B.26)
92 (vbhts — Vafta)

donde supusimos que vy/v ~ 1 vélido para v < c. Esta suposicién simplifica la
discusion, pero no es estrictamente necesaria.

Para los valores medios de 7; y no uno deberia pesar las contribuciones de a
y b con un algoritmo que tome en cuenta los intervalos de frecuencia desplazada
Doppler relativa del centro de linea en los puntos de la malla. Tal algoritmo deberia
también depender de la forma especifica de ¢(v'). Sugerimos utilizar la integral del
perfil P(y). Definiendo P, = P([ya + y]/2) podemos escribir para 71 y na

(Pm*Pa)na+(Pb*Pm)nb
(Py — Fa) '

n= (B.27)
Para la integracion de la ec. (B.18) de Sk sugerimos el enfoque (B.4), sustituyendo S¢
y ¢ por S'y 1. Por lo tanto, se obtendran coeficientes similares para S¢ y S¢’ como
aparecen en las ecs. (B.5), (B.6) y (B.7). Esto tiene la ventaja de que el formalismo
presentado aqui, para la transferencia de lineas, corresponde exactamente con el caso

del continuo en el limite Tf — 0.

B.2.4. Camino de integracién numérica

Es importante destacar “el camino” que sigue el cédigo para realizar la
integracion numeérica de la ecuacién de transporte radiativo.

El cédigo resuelve la ecuacién de transporte radiativo considerando que la
interaccién de la radiacién con la materia, que en este caso puede ser una nube
molecular, ocurre en la regién de 0 hasta L, es decir de derecha a izquierda como se
muestra en la Figura B.1. Antes de entrar a esta region, la intensidad es I,,. Luego de
atravesar la nube, la intensidad que recibe el observador es I, la cual es la I, entrante
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Ty 7, 0
nube mole(#ular
\
|
|
] b : I a
-— T, =T, 1 T, -—
% fuente
|
P
|
> |
observador z !
0 L

FIGURA B.1: Representacion del sentido de integracion numérica (de derecha
a izquierda) de la ecuacién de transporte radiativo. La caja al centro simula la
regiéon donde hay interaccion de radiacion-materia, que es donde se realiza el
transporte radiativo.

pero atenuada por e~ ™ mas la superposicién de la emisién de todas las capas de la
nube S, (7'), siendo cada una atenuada por exp —(1, — T,,). La profundidad 6ptica v/
aumentard en el sentido de la propagacion de la radiacién (de derecha a izquierda),
y serd maxima cerca del observador.

T, L/ = 0 Ty
observador o . fuente
I a
—
integracién

FIGURA B.2: Representacién del camino de integracién numérica para
encontrar la distancias hasta donde la profundidad Optica se vuelve
Opticamente gruesa.

Por otro lado, para determinar la distancia en la cual la profundidad 6ptica se
vuelve gruesa hay que encontrar dénde se cumple que T, = T, — T, ~ 1 (como
se muestra en la Figura B.1). La condicién anterior es equivalente a resolver el
transporte radiativo en sentido contrario al de la integracion, es decir de izquierda a
derecha en la Figura B.1, suponiendo ahora que 1], = 0 en el borde de la regién mas
cercana al observador, como se muestra en la Figura B.2.
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Apéndice C
Temperatura de Brillo

Realizamos el trasporte radiativo para nuestras simulaciones obteniendo cubos
PPV para cada una de las variables isotopicas del monéxido de carbono. Los cubos
PPV que resultan del cédigo tiene unidades de:

[PPV] = ergem ™ 's™?

que corresponda al flujo de energia en unidades del niimero de onda % (unidad en
la que el cédigo realiza el transporte). Es mas conveniente tener nuestro PPV en
unidades de frecuencia v. Para lograr esto, realizamos la siguiente conversion:

dk

Frdk =F,dv, entonces F, =Fy 1
v

como k = v/c, entonces tenemos dk/dv = 1/¢, por lo que la relacién anterior queda

como:
F, = P = PPV [erg em2g7! Hzfl] (C.1)

C C

Con la finalidad de comparar la densidad columnar de las simulaciones
originales, las cuales suponemos que son observaciones de Hidrégeno neutro
(HI), con las simulaciones de las cuatro variables isotopicas del 12CO, hacemos lo
siguiente. Sabemos que el flujo neto se obtiene integrando dF, = I, cos 6df2 sobre

todos los dngulos solidos (£2):
F, = /L, cos 0dQ) = 4rl,. (C.2)

De esta manera obtenemos una relacién entre la intensidad, 7, y el flujo, F, (es
decir el PPV /c). Ahora, utilizando la aproximacién de Rayleigh-Jeans (pues estamos
trabajando con frecuencias en la regién del radio), tenemos

2k
62 TB (V)7 (C‘B)

I, ~

donde Tp es la temperatura de brillo pues estamos suponiendo que nuestros
modelos estdn en equilibrio termodindmico. Despejando 75 de la ec.(C.3) y
sustituyendo I, de la ec.(C.2) tenemos que la temperatura de brillo en términos del
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PPV es
62 C2
Tp(v) (F) (PPV) , (C4)

T 22 \dx ) T 8nki? c

con unidades de temperatura [K].

Para convertir la temperatura de brillo de la ec.(C.4) en unidades de velocidad

tomamos

dv

Tp(v)dv =Tg(v)dv, Tg(v) =Tg(v) T

(C.5)

La ecuacién que nos relaciona la frecuencia y la velocidad es el desplazamiento

Doppler: Av/vy = —v/c. Obteniendo el diferencial de v y de v, esto queda como
dv = —¢/1y dv. Por lo tanto,
dv c? PPV )
To) = To() | 32| = = ( ) -2, (C6)

Finalmente, para obtener un mapa de temperaturas (también llamado superficie
de brillo), integramos el cubo PPV a lo largo del eje de velocidades, esto es

i) = ) o 7

donde dv representa la resolucién espectral impuesta en nuestras observaciones

sintéticas.
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