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Capitulo 1

Introduccion

Los stper ctmulos estelares (SSC por sus siglas en inglés) son ctimulos estelares jo-
venes, con tamanos similares a los ciimulos globulares pero al menos dos érdenes de
magnitud més masivos. Los flujos gaseosos de alta velocidad impulsados por estos cu-
mulos, conocidos como vientos de cumulos estelares, tienen efectos importantes sobre
al medio interestelar. Los modelos de vientos generados por siiper cimulos estelares
han evolucionado notablemente desde el trabajo pionero de |Chevalier & Clegg (1985)),
en el cual postulaban que cuanto mas masivo era el ciimulo, més potentes eran sus
vientos. Este modelo considera una distribucién de densidad estelar constante, cu-
ya solucién es un viento adiabético estacionario. Posteriormente, Rodriguez-Gonzalez
et al.| (2007), ampli6 este modelo y present6 una solucién hidrodinamica para ctmu-
los con una distribuciéon estelar de ley de potencias, donde presentaron una formu-
lacion analitica que permite determinar la tasa de deposicion de energia en funcion
del tamafio del camulo. En los trabajos de |Silich et al.| (2004, 2011)), se identifico la
importancia del enfriamiento radiativo en la solucién hidrodindmica. Su modelo semi-
analitico senala que en el caso de stper cumulos con densidad de estrellas uniforme,
el gas mostraba inestabilidad térmica con consecuencias de enfriamiento. La region
térmicamente inestable crecia a medida que se consideraban ctimulos de mayor masa.
Por otro lado, Wiinsch et al.| (2007) determinan el limite critico para la luminosidad

(o equivalentemente la masa) de ctmulos con densidad estelar constante, limite que
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separa soluciones de viento estacionario cuasi-adiabéticas de soluciones no estaciona-
rias con enfriamiento muy rapido e intenso , usualmente denominado enfriamiento
catastrofico. Palous et al. (2013), presentan una solucién estacionaria para cimulos
con distribuciones de estrellas mas realistas, que se asemejan a las observadas en los
cumulos estelares, en este caso densidades estelares de tipo Schuster. En su trabajo,
determinan la luminosidad critica por encima de la cual el enfriamiento radiativo se
vuelve dominante dentro de los ciimulos, pero no exploraron los casos por encima de

esta luminosidad.

La presente tesis considera los trabajos de los autores citados para presentar una so-
lucion hidrodinamica del viento de stiper ciimulos estelares con perfiles de densidad
estelar realistas que evolucionan en un régimen de enfriamiento radiativo catastrofico,
considerando también el efecto del calentamiento por rayos césmicos en los filamentos
frios y densos que se forman en la solucién hidrodinamica del material reinsertado por
estrellas masivas en ctimulos estelares. Esto tltimo debido a que los rayos césmicos
son capaces de penetrar en el medio interestelar denso, ionizarlo y en consecuencia
calentarlo. Dicho efecto de calentamiento es especialmente notable en las nubes mo-
leculares, donde incluso las radiaciones ionizantes ultravioleta (UV) y los rayos X

tienen bajo porcentaje de penetracion.

A continuacion se describe la estructura de la tesis. En el Capitulo 2, se describen
los procesos radiativos que tienen lugar en el medio interestelar, para comprender el
modelo que se propone en esta tesis. En el Capitulo 3, se describen las caracteristicas
de las diferentes fases que conforman el medio interestelar. Los procesos de calen-
tamiento y enfriamiento del medio interestelar se presentan en el Capitulo 4. Una
descripcion general sobre las propiedades de los cumulos estelares y su clasificacion
se da en el Capitulo 5. En el Capitulo 6, se describen las suposiciones relevantes que
conllevan a ecuaciones fisicas descritas en un cédigo numérico usado en simulaciones
que permiten proponer un modelo hidrodinamico. En el Capitulo 7 se muestran los

resultados obtenidos. Las conclusiones de la tesis se presentan en el Capitulo 8.



Capitulo 2

Procesos Radiativos

En este capitulo se hace una revision de los procesos radiativos que tienen lugar en
el medio interestelar, haciendo énfasis en aquellos que son pertinentes en esta te-
sis. Muestra los principales mecanismos de ionizacion (procesos de calentamiento) en
el material que constituye el medio interestelar, incluyendo a4tomos y moléculas, la
recombinacion electronica y su subsecuente emision de fotones (procesos de enfria-
miento), la interaccion entre particulas y fotones, y la interacciéon de particulas con
campos electromagnéticos. El capitulo se basa principalmente en los textos Rybicki

& Lightman| (1991)), Osterbrock & Ferland| (2006), Longair| (2010), entre otros.

2.1. lIonizacién

La ionizaciéon ocurre cuando los &tomos y moléculas adquieren una carga negativa o
positiva, ya sea perdiendo o ganando electrones. Existen dos interacciones importan-
tes de ionizacion, la ionizacion por colision y la fotoionizacion. La primera se debe
a la interaccion entre particulas, llamese electrones, protones, atomos o moléculas.
La segunda, ocurre por interacciéon de fotones de energias especificas con particulas,

también con propiedades especificas.
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_—

Excitacion

e

/’

D
lonizacion

Figura 2.1: Procesos de excitacion e ionizacion. Una particula con carga eléctrica
(marcada en color amarillo) con una energia Av, incide hacia un 4tomo eléctricamente
neutro. El proceso de excitacion ocurre cuando uno de sus electrones del &tomo pase
a un nivel de mayor energia. Esta transicion energética crea un estado excitado en
el electro que eventualmente decae a un nivel de menor energia emitiendo luz en
el proceso. La ionizacién ocurre cuando un electron adquiere suficiente energia A’
para desprenderse del &tomo. Esta liberacion de electrones resulta en la formacion de
atomos ionizados, que libera energia en forma de luz o calor.

Ionizacién por colisién

La ionizacién por colision ocurre cuando un electréon e~ impacta con un ion A con
carga i+, con suficiente energia para remover un electréon ligado al ion, la siguiente

reaccion representa este proceso:
e+ AT - AUDT L 90" _ AF L. (2.1)

La energia AF 4+ es el potencial de ionizacion, es decir, la energia minima necesaria
para desprender un electron de un atomo. Durante este proceso, la energia que se
requiere para desprender los electrones se adquiere de la energia cinética del gas de
electrones. Por lo tanto, a medida que ocurre la ionizaciéon por colision, la energia
cinética promedio de los electrones disminuye y como resultado el gas de electrones
se enfria. Sin embargo, cuando la energia cinética del sistema (el gas de electrones)

supera un cierto limite, se abre un nuevo canal de ionizacién. En este caso, la seccidén
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Figura 2.2: Seccién transversal para ionizacion colisional de St IV, si la energia
cinética en el sistema supera el potencial de ionizacién, se abre un nuevo canal para
la ionizacion. La seccion transversal total se compone de multiples componentes de
subcapas con diferentes umbrales (Dopita & Sutherland| 2004)).

transversal de ionizacion, que es una medida de la probabilidad de que ocurra la ioni-
zacion, se incrementa significativamente. Esto implica que a energias cinéticas altas,
es méas probable que ocurra la ionizaciéon por colision. En la Figura vemos este
efecto para el caso del silicio tres veces ionizado (Si IV'). Los procesos de ionizacion
colisional y excitacion colisional son muy similares, con la diferencia de que la primera
ocurre a varios niveles continuos por arriba del potencial de ionizacién en cuestion,
mientras que la segunda ocurre para valores discretos de energia (la energia precisa

para excitar electrones en los diferentes niveles en el dtomo).

A continuacion se presentan las variables y expresiones relevantes de la ionizacion
colisional. Dada una poblacion de electrones con distribuciéon de velocidades térmi-
cas de Maxwell, la tasa de colisiones por unidad de tiempo y unidad de volumen

A 3. . . L
R, (cm™®s™!) para un atomo A en su estado i-ésimo de ionizacion en un plasma n,
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y de iones n4; esta dada por:

R = nenA,iaA’i (2.2)

col col

Ai . .
donde o, depende de la seccion transversal o.,(E), que a su vez es funcion de la

energia F de los electrones:

aty —/ oeol(EYEf(E)dE cm®s™" (2.3)
I

siendo f(F) la distribucion de electrones con energias en el intervalo (E, E + dFE),
I es la energia minima de ionizacién. Esta seccién transversal ha sido calculada por
diferentes autores como Arnaud & Rothenflug (1985) y |Sutherland & Dopital (1993)),
quienes realizaron un ajuste de parametros para cada canal de la seccién transversal
de colision. Ellos obtienen que la seccion transversal, para el canal m, se determina
de la siguiente relacion:

2 1 1\? D
uly Oct(mu) =A(1 -~ +B(1—— +clnu+glnu, (2.4)

u u

donde A, B,C, D son constantes a determinar y u = E/I4;, con I4; la energia de

ionizacion del ion. El resultado que obtienen para la secciéon transversal es:

. 6.69 x 1077 "&X exp(—1,,)
ol = 2 -

_ ®(x,, 2.5
col k}BTeg/Z T, (.’L’ ) ( )

m=1

donde
®(r) = A+ B(1+ ) — [C + Az — B2z — 2°)|E1 () exp(x) + DEy(z) exp(z) (2.6)

con Ey, E5 los primeros valores exponenciales de la integral, T, la temperatura, kg la
constante de Boltzmann y A, B, C, D coeficientes a calcular. Para energias de impacto

cerca del limite kpT. < I4;, la contribucién de valores a energias mas altas (n > 1)
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pueden ser ignorados. De esta manera, los coeficientes se estiman con buena precision

en aquellos casos en los que puedan faltar estimaciones de laboratorio o tedricas.

Recombinacion radiativa

La recombinacion radiativa es el proceso de captura de un electrén por un ion, en el
que el exceso de energia del electron se irradia en forma de una onda electromagnética
(foton). El ion recombinado, pero atn excitado, irradia varios fotones en una cascada

radiativa, a medida que regresa al estado fundamental, la reaccion es la siguiente:
AT 4 em = AT Ly (2.7)

entonces

AG=D+ _y AG=D+ + hvy + hvg + hus.... (2-8)

*

El fotén de la Ecuacion (2.7) representa un foton continuo de recombinacion. Por otro
lado, los fotones huq, his, hus... representan transiciones cuantizadas entre estados
ligados y se denominan lineas de recombinacién. En un gas que se esta recombinando,
en cualquier estado n de cualquier ion, los subniveles [ no estan poblados en proporcién
a sus pesos estadisticos, como seria el caso en un plasma en equilibrio termodinamico

local.

cm-s

reelem®s™1],

Para un ion dado de un elemento, A*", la tasa de recombinacion radiativa R
al nivel n por unidad de tiempo y volumen se expresa en funcion de las densidades

numéricas del ion de mayor grado de ionizacion (n4 1) y de los electrones (n.) y en

A

rec

funcion de la seccion transversal de captura electronica o' (n,v) al nivel n del ion

A? que a una velocidad electronica v, se expresa como:

00 3 .
R&i(n,T,) = nenA,H—l/O oren(n,v) [1 + ;:}gzg} vf(v)dv = nenaiogag(n, T.)
(2.9)

donde p(v) es la densidad de radiacion a la frecuencia v del fotén continuo de recom-
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binacién, producido por la recombinacion al nivel n, f(v) es la funcion de distribucion
de Boltzmann para los electrones a temperatura electronica T, y h es la constante de
Planck. El segundo término entre corchetes representa la recombinacion inducida por
radiacion, andlogo al término de emision estimulada en la teoria de lineas de emision.
Asi, la tasa efectiva total de recombinacion a todos los estados puede escribirse como

la suma de la tasa de recombinacion a cada estado:

Aji _
a(T,) = E a(n,T,). (2.10)
n
Para los iones con composiciones nucleares parecidas al hidrogeno (como lo son el ion
Hidruro, de Deuterio, de Tritio, etc.) las tasas de recombinacién radiativas, son

oMH(T) = 5197 x 107 ZAY2(0.4288 + 0.4 In[A] 4+ 0.469A7 %) em®s™'  (2.11)

rad

donde X\ = I(A%)/kgT, = 15789072 /T,. Para el hidrégeno, ol , se aproxima a una

rad

ley de potencias, de forma que:

ol (T,) = 4.18 x 107 3(T,/10*K) %™ [cm3s™] (2.12)

rad

que es valido para el hidrogeno en el rango de temperatura 5000 — 20000 K. Para
los iones con composiciones nucleares diferentes al hidrogeno (como el Helio, Litio,
Carbon, etc.), se tiene que afa’zl es a menudo aproximado a una ley de potencias en
funcién de temperaturas electronicas T,:

(Xfld (112) _ quLi

rad rad

(T./10*K)™" [em®s™!] (2.13)

Aji , L
donde A, es una constante de escala para cada atomo A e ion i, y 7 es ley de

potencia adecuada para composiciones nucleares diferentes al hidrogeno.
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Ecuaciéon de Saha

Para determinar la distribuciéon de atomos en los diferentes estados de ionizacién, se
utiliza la ecuacion de Saha; este se obtiene de la ley de Boltzmann:

INGo(v) g {_(fw%mev?)]

P kT

2.14
Nao 90 (2.14)

donde 14 es el potencial de ionizacion. El diferencial del niimero de iones en el estado
base es dN4(v), con electrones en el intervalo de velocidad (v,v + dv) y Nag es
el nimero de atomos en el estado base. La multiplicidad del 4tomo en su estado
base es go, T la temperatura y kg la constante de Boltzmann. La multiplicidad ¢
es el producto de la multiplicidad del ion en su estado base g y la multiplicidad

diferencial del electréon g.:

9= 90 e (2.15)
La multiplicidad g, esta dada como
2dxidxodrsdpidpsdp
g0 = 14T h:z 1aP20aP3 (2.16)

donde el factor 2 es debido a los dos estados de spin. El elemento de volumen satisface
que dzydredrs = 1/N,, donde N, = es la densidad numeérica de electrones. Como los
electrones tienen una distribucién isotrépica de velocidad, se tiene que los cambios en

los momentos es:

dp1dpydps = drm3v?dv. (2.17)

Al sustituir e integrar sobre todos los valores de v y dada la sustitucion x = (m,/2kgT)"/?v
se tiene

(2.18)

+ 3/2
Ny Ne <27rmekT> / 294 oLy /keT
Nay

h? 90
Para encontrar el nimero de atomos o iones en cualquier estado, se utiliza la ley de

Boltzmann:
Nayo _ % N ;xr,o _ a5
N U(T) N+ UH(T)

(2.19)
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Asi, finalmente, la ecuacion de Saha es:

(2.20)

NiNe _2UH(T) (2mmeksT\™
N U(T) h? '

Aqui N y Nj. son las densidades de dtomos neutros y los atomos ionizados una
vez, respectivamente. U™ y U(T) son las correspondientes funciones de particion.
Un célculo similar da la ecuacion general de Saha que conecta cualquier estado de

ionizacién con el estado anterior.

(2.21)

NA,H—INe . 2UH_1(T> 27rmekBT 3/2 _ Ai/kBT
Ni.  U/T) B2 ‘ ’

donde los subindices (i+ 1) corresponde a un nivel de ionizacion superior al del estado

inferior 1.

Fotoionizacion

La fotoionizacion es el proceso cuando un electron se desprende de un 4tomo mediante

la interaccion con un fotéon. Este proceso se representa de la siguiente manera:
A+ hy — AT L em L AE (2.22)

donde hv es la energia del foton incidente y AFE el cambio de energia que ocurre
durante el proceso de fotoionizacion. Si el fotén incidente tiene suficiente energia,
puede dejar al atomo en un estado excitado que posteriormente decae por una cascada

radiativa para volver a bajar al estado base:
A+ hy — AU 1 e” + AE, (2.23)

luego

ATD 5 ATD L by 4 by 4 (2.24)
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De este modo, un ntimero significativo de vias adicionales al proceso de fotoionizacion
estan disponibles, aumentando la secciéon transversal de fotoionizacion. Cuando se
incrementa la energfa del foton incidente es posible eliminar uno de los electrones
dentro la capa interna mediante la fotoionizacién, lo que también resulta en un cambio
en la configuracion electronica de la especie excitada. Esto puede ser seguido por un
reajuste radiativo que lleva de regreso al estado base. Sin embargo, también puede
ocurrir otra forma de fotoionizacién, la ionizaciéon Auger. Esta es una fotoionizaciéon
desde una capa interna, seguida de una autoionizacién sin radiaciéon y se completa

con una cascada radiativa de regreso al estado base:

A"+ hy — AUTDY L em L AR,
AW+ At | o= 4 AR,

AUAmAD) _y AGEMHD) o hy 4 o,

En la fotoionizacion de la capa interna seguida de la ionizacion de Auger, se producen
dos electrones de alta energia. El primero proviene de la fotoionizacién primaria y el
segundo de la ionizacién de Auger. Estos electrones supratermales pueden calentar el
gas o llevar a cabo procesos de excitacion e ionizacion colisionales en iones presentes
en la zona parcialmente ionizada, lo cual puede ser relevante en la interacciéon de
electrones acelerados con el gas. El proceso inverso a la fotoionizacion desde un nivel
dado en un &tomo o ion es la recombinaciéon radiativa de un electréon en ese mismo
nivel. La relacién de Milne es una ecuacién que relaciona la seccién transversal de
fotoionizacion con la seccidon transversal de recombinacion, y se deriva utilizando el
principio de equilibrio detallado en la condicién de equilibrio termodinamico local.
En esta condicion, el equilibrio detallado requiere que todas las tasas de los diferentes
procesos atémicos estén equilibradas por las tasas de sus procesos inversos. Esta

ecuacion estd dada como

(M) 0rec(v) = —L (h1/)20 por (V) (2.25)

g+l
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donde m, es la masa de un electrén, v es la velocidad del electréon que se recombina,
0rec(V) €s la seccion transversal de recombinacion. En la Ecuacion (2.25), g; es el peso
estadistico del estado inicial del electron que se recombina, hv la energia del foton

incidente y og0(v) la seccion transversal de fotoionizacion.

Para iones de tipo H, la seccion transversal de fotoionizacion, o14(E) [cm?| , con una
energia umbral E,, = Z%[}, se puede calcular aproximadamente (para v grande) de
la siguiente manera:

V712002 [ Fi\*®  6.3042 x 10718 [/ v\ *°

Aqui, Iy es el potencial de ionizacion del hidrogeno, 1 es la frecuencia asociada, «
es la constante de estructura fina y ag es el radio de Bohr, ademés Z representa el
nimero atémico del ion y E1, es el potencial de ionizacion del &tomo de Hidrogeno,
especificamente el potencial necesario para desprender un electréon del orbital 1s, el
estado fundamental. Para otros atomos e iones, a menudo se utiliza una féormula de

interpolacion en la forma dada por Daltabuit & Cox]| (1972):

OpnotoV) = 00 [B (50) g (50) _SHI , (2.27)

donde g la frecuencia en el umbral y oy, 5 y s son parametros de ajuste.

2.2. Interaccion Compton y Compton inverso

El efecto Compton, es la dispersion de un fotén de alta frecuencia después de interac-
cionar con una particula cargada estacionaria en un marco de referencia, generalmente
un electrén, en esta interaccion disminuye la energia del fotéon y aumenta la energia
del electron. Si pasa lo contrario, es decir si una particula de alta energia interacciona
con un fotén de baja energia, la particula le cede energia al fotéon, a este proceso se

le denomina efecto Compton inverso.
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Figura 2.3: Geometria de la dispersion de un fotéon por un electréon que, al principio,
estd completamente inmévil o sin movimiento inicialmente.

Efecto Compton

Para determinar ésta interaccion, se supone que el electréon se mueve con velocidad v
en un marco de referencia S. En la Figura 2.3 tenemos que el momento del electron

antes y después de la colision es:

P = [ymec,ymev] , P' = [y'm.c,ymev']. (2.28)

donde 7 es el factor de Lorentz dado por v = ———, m, es la masa del electrén, c es
1 v

-z
la velocidad de la luz, y v es la velocidad del electron.

Por otro lado, el momento del fotén antes y después de la colision sera

ho hw h R
K:L&-@} K:Miy m} (2.29)

C C C c

Donde & es la constante de Planck reducida, w es la frecuencia angular, ¢ la velocidad
de la luz y (i, i) se refieren a los vectores unitarios que indican la direccion de
propagacion de los fotones antes y después de la colision. Dado que la colisiéon conserva
el momento se tiene que

P+K=P +K. (2.30)

Elevando al cuadrado, usando las propiedades de la norma del momento, se tiene
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que el dngulo de dispersion, estard dado por i - iy =cos «, mientras que el angulo
que se forma entre la direccién de propagacion del foton y el vector de velocidad del
electron sera 0, y el angulo después de la colision es €. Entonces cosf = iy - v/|v| y
cos @' = i - v'/|Vv'|, usando estas expresiones se obtiene el cambio de frecuencias entre

el estado inicial y el estado excitado del foton:

w’ _ 1 —(v/c)cos 0
w 1= (v/e)cos 0"+ (hw/ymec?)(1 — cos a)

(2.31)

La Ecuacion ([2.31)), nos da la expresion para describir el efecto Compton. Cuando el

foton colisiona con un electréon estacionario, v =0 y v = 1, se tiene que

w' 1

L 2.32

w1+ (hw/mec?)(1 — cos «) (232)
donde se puede identificar que

AN N =) hw

— = = (1 —cos «) (2.33)

A A mec?

Esto indica que w'/w = A/XN, es decir, la longitud de onda del fotén aumenta en el
proceso de dispersion y su frecuencia (por lo tanto también su energia) disminuye.
En el limite cuando la energia del foton es mucho menor que la energia del electron,

hw < ym.c? se tiene que el cambio de frecuencia es

Ww—w Aw v (cosf —cos)
=t . 2.34
w w c[l—(v/c)cos 0] (2:34)

A primer orden se tiene que el cambio de frecuencia es ~ wv/c. Ademés, en primer
orden, si los angulos 6 y 6’ se distribuyen al azar, un fotén tiene la misma probabilidad
de disminuir su energia que de aumentarla. El efecto Compton se considera para las
particulas con velocidades cercanas a la de la luz, pero para el caso en que v < ¢ o si
el foton tiene energfa mucho menor que la energfa del electrén hw < m.c? en el marco

de referencia del centro de momento, en el cual la seccion transversal de Thomson
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estéd dada como

4
8 5 e

o = —7T

3Te = g7 — 6:653 1072 m?. (2.35)
0%

2

donde r, = €2 /4mwegmec? es el radio del electron.

Si un foton de energia hw colisiona con un electron estacionario, el marco de referencia

del centro de momento se mueve a una velocidad:

v hw
= 2.
c M+ hw (2.36)

Por tanto, cuando la energia del fotén es parecida a la energia del electron Yhw ~ m.c?,
se tiene que usar la version cuéntica de de la seccion transversal, en este caso se usa la

seccion transversal de Klein-Nishina, que se puede expresar con la siguiente férmula

1 2z +1) 1 4 1
[ e B e 7R Y PG T 2.
OK-N 7T7"6x{|: p n(2x + )—l—2+x 2(291:—#1)2}} (2.37)

donde x = hw/m.c?* la relacion entre las energias y es adimensional y r, = € el radio
del electron. En el caso de fotones de baja energia, z < 1, por lo que la Ecuacion

(2.37) se reduce a

8
OK_N = %7‘2(1 —2z) =op(l — 2z) = or. (2.38)

Mientras que para el limite ultra-relativista v > 1, la secciéon transversal de Klein-

Nishina queda como

1 1
OK-N = mf; (ln 2z + 5) (2.39)

en donde la secciéon transversal disminuye como x7!. Si el atomo tiene Z electrones,

la seccion transversal por atomo es simplemente Zog_ n.
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En el marco de referencia de laboratorio S En el marco de referencia del electrén S’

Figura 2.4: Esquema del efecto Compton inverso en el marco de referencia de labora-
torio S y aquella en la que el electron esta en reposo S’ .

Efecto Compton Inverso

En este proceso, las particulas ultra relativistas interaccionan con fotones de baja
energia, de tal manera que los fotones ganan energia a costa de la energia cinética de
las particulas. Ejemplo de esto es la interaccion de rayos cosmicos con los fotones del
fondo cosmico de microondas (CMB) y fotones infrarrojos, obteniendo fotones con
energias desde KeV (rayos-X) hasta varios GeV (rayos gamma)(Jones|, [1968; |Di Do-
menico, 1991). El esquema del efecto Compton inverso se ilustra en la Figura la
cual muestra la colisiéon entre un fotén y un electron relativista, visto desde el marco
de referencia del laboratorio S y en el marco de reposo del electron S’. Para el caso
en el que la energia de masa en reposo de el electron es mayor que la energia del
foton vhw < me.c® con v el factor de Lorentz, el marco de referencia del centro de
momento es muy cercano al del electron relativista. Si la energia del foton es Aw y el
angulo de incidencia es 6 en S, su energia en el marco S’, de acuerdo al efecto Doppler

relativista es:

hw' = vhw[1 + (v/c)cosb] (2.40)
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El angulo de incidencia 6" en el marco de referencia S’, es relacionado a # en el marco

de referencia S como

sinf . o cosf +v/c
Y1+ (v/c)cosb]’ s = Y[ 4 (v/c)cost]

(2.41)

sinf =

Dado que hw' < m.c?, el efecto Compton en el marco de reposo del electron es del
tipo dispersion de Thomson y, por lo tanto, la tasa de pérdida de energia del electron
en S’ es la tasa a la cual la energia es re-irradiada por el electron. Entonces, la tasa

de perdida de energia sera:

dEY’ /
- (E) = 07CU, g (2.42)
donde u,, es la densidad de energia de radiacion en el marco de reposo del electron

S’. El valor de esta ., esta dado como:
Upgq = V(1 + (0/€)c0s)ttyaq (2.43)

El efecto de dispersion Compton inverso es un medio efectivo para crear fotones de
muy alta energia. También se convierte en pérdida de energia para los electrones

cuando atraviesan regiones con alta densidad de radiacion.

2.3. Radiacion de frenado

En el caso de un proceso libre-ligado (free-bound), el electron era libre antes de la
interaccion y es atrapado por el campo eléctrico de un atomo, generalmente queda en
un estado excitado y después decae al estado base en cascadas emitiendo fotones con
energia igual a la diferencia de energia de los niveles en los que hace la transicion.
En este caso el espectro es de lineas de emision que ocurren a energias especificas
dependiendo del nivel de la transicion. En el caso de los procesos ligado-libre (bound-
free), el electron es desprendido del atomo ya sea por colisién o por fotoionizacion. Si

es por fotoionizacion el espectro es de lineas de absorcion, las lineas aparecen en la
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longitud de onda de la radiaciéon absorbida, si es por colision el espectro es continuo.

La radiacion de frenado, también conocida como Bremsstrahlung, se refiere a la ra-
diacion libre-libre (free-free). Es el proceso que domina a altas temperaturas > 107K
en la curva de enfriamiento, donde todo el material ya se encuentra ionizado, es decir,
el electron incidente (libre) no es capturado y termina siendo libre, pero su cambio de
direccion hace que emita radiacion. Este proceso puede ocurrir para cualquier ener-
gia del electron, entonces el espectro de emision que se obtiene es un continuo. Esta
radiacion se produce en regiones HII con una densidad de electrones n, < 107° cm ™3

y una relacion de densidad entre electrones y atomos de hidrogeno n./ng > 1.

Para el caso de radiacion libre-libre, la emision total por unidad de tiempo, por unidad
de volumen y por unidad de intervalo de frecuencia, en cualquier régimen, se expresa
en términos de un factor de correccion o factor de Gaunt gss(v,w), de la siguiente

manera:

aw 167e’
dw dV dt — 3v/3c3m20?

El factor de Gaunt es una funcion especifica de la energia del electron y de la frecuencia

neni Z2gs (v, w) (2.44)

de emision. Una aplicacion interesante de estas formulas es el Bremsstrahlung térmico.
Esto es, se promedia la expresion de velocidad anterior sobre una distribucion térmica
de velocidades. Y da como resultado un valor para la emisiéon térmica Bremsstrahlung

(erg s7t cm™?) de:

aw

Ir—
T avd

=14 x 107712 non; Z%gp (2.45)

donde g es un promedio adimensional de frecuencia del factor de Gaunt promediado

en velocidad, que esta en el rango de 1.1 a 1.5.

Radiacién de frenado libre-ligado

En el caso de un proceso libre-ligado (free-bound), el electron que se encontraba
libre antes de la interaccion es atrapado por el campo eléctrico de un atomo. Este

generalmente queda en un estado excitado y después decae en cascadas al estado
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base, emitiendo fotones con energia igual a la diferencia de energia de los niveles en
los que hace la transicion. Cuando ocurre una transicion de un estado de energia
ligado a un estado libre, las energias de transicion van desde la diferencia de energia
entre el nivel de energia ligado y el potencial de ionizacion del ion, donde comienza
el continuo, hasta la energia més alta disponible en los electrones libres. La forma
o dependencia energética del continuo estda determinada tanto por la distribucién de
energias de los electrones en el continuo, como por la seccién transversal de captura,
la cual es funcién de la energia del electron. La captura de un electréon libre es eficiente
cuando su energia esté apenas por encima de la energia de ionizacién del atomo, ion o
molécula con el que esta colisionando. En este caso, la velocidad de colision sera baja
y el periodo de tiempo de interaccion sera largo. En tales colisiones, la probabilidad
de que el electron se encuentre en un estado de poco momento angular es baja, por lo
que tiende a ocurrir la captura hacia estados de alto momento angular con nimeros

cuénticos principal altos.

Radiacion ligado-ligado

La interaccion de radiacion ligado-ligado se refiere al proceso mediante el cual un
atomo o una molécula experimenta una transiciéon de un estado de energia enlazado a
otro a través de la absorcion o emisiéon de radiacion electromagnética. En esta inter-
accion, los niveles de energia del atomo o molécula son discretos y cuantizados. Los
atomos y las moléculas tienen niveles de energia discretos debido a la confinacion de
los electrones dentro de sus respectivos pozos de potencial. Estos niveles de energia
son determinados por la estructura electronica especifica del &tomo o molécula. Cuan-
do un atomo o molécula absorbe o emite radiacion, solo puede hacerlo a longitudes
de onda o frecuencias especificas que corresponden a la diferencia de energia entre
los estados de energia inicial y final involucrados en la transiciéon. Los procesos de
absorciéon y emision dependen de varias variables. Estas incluyen las probabilidades
de transicion entre los niveles de energia, la poblaciéon de los estados inicial y final, y

la intensidad del campo de radiacién.



Capitulo 3

Fases del medio interestelar

En este capitulo se detallan las propiedades de las distintas fases del medio interes-
telar. Se define el medio interestelar como el gas y polvo que llena el vacio que existe
en los sistemas estelares de las galaxias. Esta mezcla de gas y polvo, interactia con la
radiacion electromagnética de diferentes longitudes de onda, rayos césmicos y campos
magnéticos. Esta radiacion en su interaccion con el polvo y gas del medio interestelar
afecta las propiedades fisicas de los elementos que lo componen. El medio interestelar
estd mayormente compuesto por hidréogeno, seguido de helio en menores cantidades,
y por otros elementos, a los que nos referimos en astrofisica como “elementos pesados'
o “metales”. Estos 'metales’ incluyen oxigeno, carbono, nitrégeno y muchos otros ele-
mentos quimicos méas pesados. En el medio interestelar el polvo estelar solo representa
el 1% de la masa, pero representa aproximadamente el 50 % de la masa total de los

elementos pesados. Las principales fases del medio interestelar se mencionan en la

Tabla

3.1. Medio caliente 1onizado

El medio interestelar caliente ionizado (HIM, por sus siglas en inglés) se define como
el componente del medio interestelar que se ioniza por radiacién ultravioleta (UV)

y rayos-X (Ferriere, 2001). La radiacion UV es tipicamente emitida por estrellas ca-

20
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Medio interestelar

Fase Temperatura | Densidad Estado del hidro-

(K) (cm™3) geno
Medio caliente ioni- | T> 10° 0.05 Tonizado
zado (HIM)
Medio ionizado ti- | T<10? 0.03 Ionizado-Neutro
bio(WIM)
Medio neutro | 102 <T<10? 20~50 Neutro
frio(CNM)
Medio molecu- | T<10? 103~10° Molecular
lar(MM)

Tabla 3.1: Propiedades de las principales fases del medio interestelar (Snell, 2011)).

lientes y los rayos-X en choques de remanentes de supernovas. La ionizaciéon del gas
genera energia cinética y térmica en el HIM, resultando en temperaturas que van del
orden de 10° K. La densidad del HIM es mucho menor que la de los componentes
calidos y frios del medio interestelar, con valores tipicos de 0.01~0.1 particulas por

centimetro ctbico (McKee & Ostriker} 2007)).

De acuerdo con [Spitzer| (1998)), la formacién del HIM es un proceso complejo que es
impulsado por la interaccion entre la radiacion ionizante y el gas. Las estrellas calientes
producen un gran flujo de fotones ultravioleta, y cualquier fotéon de Lyman (es decir,
fotones con longitudes de onda A <912 A) fotoionizaré el hidrégeno produciendo una
region de iones H+, a estas zonas ionizadas se les conoce como regiones Hil. Estas
longitudes de onda corresponden a energias mayores a 13.6 eV, que es la energia de

ionizacion del hidrogeno.

El gas en las regiones Hilse calienta a altas temperaturas por la radiacion absorbida y
se expande debido a la alta presion creada por la ionizacion. Esta expansion conduce
a la formacién de una cavidad caliente y de baja densidad alrededor de la fuente
ionizante (generalmente una estrella). La cavidad esta llena de gas ionizado sujeto a
una serie de procesos fisicos, incluyendo conduccion térmica, radiaciéon y turbulencia,

los cuales influyen en su estructura y dinamica.
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3.2. Medio ionizado tibio

El medio interestelar ionizado tibio es una parte del espacio interestelar que esta
compuesta principalmente por atomos e iones que han sido ionizados por la fotoio-
nizaciéon, y donde el hidrégeno presente esta completamente ionizado mientras otros
elementos quimicos estan parcialmente ionizados. E1 WIM, es de relativamente bajas
en densidades, con una densidad de 0.03 a 0.25 cm™ |, lo cual es menos denso que
otros componentes del medio interestelar y alcanza temperaturas mayores que 5000 K
pero menores a 10* K.(Snell, 2011). E1 WIM se detecta principalmente por su emision

en la linea de Ha.

Es importante notar que el HIM y el medio tibio estdn aproximadamente en equili-
brio de presion. Esto se puede deducir recordando que la presion es proporcional al
producto de la temperatura con la densidad (de la ecuacion de estado del gas ideal).
Para el HIM, se tiene que nT ~ 1072 x 10%° ~ 3000 K cm™ , mientras que para el
medio tibio nT ~ 0.35 x 8000 ~ 3000 K cm ™. Esto sugiere que estas dos fases del
medio interestelar pueden existir simultaneamente sin que una se expanda dentro del

espacio ocupado por la otra.

3.3. Medio neutro frio

El medio interestelar neutro frio (CNM por sus siglas en inglés), es la fase que se
caracteriza por su baja temperatura, tipicamente alrededor de 10> K y menores a
10® K, ademas de su densidad relativamente alta, alrededor de 20 a 50 particulas por
centimetro ciibico. E1 CNM esta compuesto principalmente por atomos de hidrégeno,
que no estan ionizados y por lo tanto son eléctricamente neutros. El CNM juega un
papel importante en la formacioén de nuevas estrellas. A medida que el gas en el CNM
se vuelve cada vez més denso, eventualmente puede colapsar bajo su propia gravedad

para formar una nueva estrella.

Observaciones del CNM también han revelado una compleja red de filamentos y nu-

bes, que se cree que son los sitios de formacion estelar en curso. Estas estructuras
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pueden ser altamente turbulentas, con movimientos supersénicos que pueden com-
primir e impactar el gas, lo que lleva a la formaciéon de nucleos densos que pueden
colapsar para formar estrellas (Spitzer, 1998)). Ademéas de su papel en la formacion
de estrellas, el CNM también juega un papel importante en la dindmica del medio
interestelar. Una de las formas en que el CNM afecta al medio interestelar es a través
de sus interacciones con otros tipos de gas. Por ejemplo, el CNM puede chocar con
gas ionizado y mas calido, produciendo ondas de choque y turbulencias que pueden
ayudar a mezclar los diferentes tipos de gas. Esta mezcla es importante para la evo-
luciéon quimica del medio interestelar, ya que permite que los elementos y compuestos
se distribuyan por la galaxia. EI CNM también puede verse afectado por factores
externos, como la radiacion de estrellas cercanas, ondas de choque producidas por
explosiones de supernovas y rayos cosmicos incluso de origen extragalactico. Estos
factores pueden hacer que el CNM se caliente o ionice, lo que puede afectar su capa-
cidad para formar nuevas estrellas. En algunos casos, las ondas de choque producidas
por las supernovas incluso pueden perturbar regiones enteras del CNM, haciendo que
el gas sea expulsado de la galaxia por completo (Snell, 2011). El medio neutro frio,
se detecta y se estudia principalmente gracias a la linea a 21 cm, ya que el hidrégeno

se encuentra en su forma atomica.

3.4. Medio molecular

La fase molecular se caracteriza por ser la zona mas densa y mas fria del medio
interestelar, y como su nombre lo menciona, los elementos presentes se encuentran
en su forma molecular. Este gas puede ser investigado por emisiones producidas a
partir de transiciones rotacionales de moléculas que son excitadas por colisiones. La
molécula més comin en esta fase es el hidrogeno molecular (Hsy), que es dificil de
detectar directamente dado que el hidrégeno molecular es una molécula simétrica, no
tiene un momento dipolar eléctrico permanente, y por lo tanto solo tiene transiciones
eléctricas cuadrupolares débiles. Ademas, el hidrogeno molecular es una molécula

ligera (con un momento de inercia pequeno) y por lo tanto los niveles de rotacion
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estan ampliamente espaciados en energia, incluso los niveles de rotaciéon excitados
mas bajos del hidréogeno molecular rara vez son excitados por colisiones en estas
nubes frias (Snell, 2011)). Es de notar que existen lineas de absorcion para el Hy en el

ultravioleta, pero solo puede ser observada por encima de la atmosfera terrestre.

Es a través del estudio de otras moléculas que es posible estudiar esta fase, como lo es
el monoxido de carbono (CO), que emite ondas de radio a una frecuencia especifica.
Las observaciones de la emision de CO pueden proporcionar informaciéon sobre la
densidad, la temperatura y la velocidad del gas molecular. Otras moléculas, como
el amoniaco (NHj) y el agua (H20), también se observan comunmente y pueden

proporcionar informaciéon adicional sobre las condiciones fisicas en el medio.

Las transiciones de energia molecular pueden ser debidas a cambios en los niveles de
energia de los electrones, asi como a cambios en las energias vibratorias y rotacionales
de las moléculas. Los tres tipos de energia estan cuantizados. Las transiciones entre
los estados electronicos son, en general, las mas energéticas, y pueden producir lineas
espectrales en el Optico, ultravioleta e infrarrojo. Las transiciones entre los estados
vibratorios pueden producir lineas en el infrarrojo. Las transiciones entre los estados
rotacionales son, en general, las menos energéticas y producen lineas en la region de
radio y microondas (Lequeux, [2005). Las transiciones entre estados rotacionales del
CO, emiten fuertes lineas de emisién a 1.3 mm y a 2.6 mm, el cual es usado para
detectar el hidrogeno molecular. Se utilizan comtnmente para medir la distribucion

de gas molecular en galaxias.

La densidad media en el medio molecular es del orden de 10 — 10° cm ™2 y tempe-
raturas que van de 10 K a 100 K. El medio molecular tiene una presiéon media de
nT ~ 100 x 30 ~ 3000 K cm~3, que es comparable con las demas fases que hemos
descrito anteriormente, pero el gas mas frio y denso se concentra en nubes, conocidas
como "nubes moleculares". Se cree que las nubes moleculares se encuentran en un
estado cercano al equilibrio gravitacional, en el cual la presién interna del gas mo-
lecular, dominada por turbulencias, alcanza el equilibrio con una combinacién de la

auto-gravedad de la nube y la presion del medio externo. Se ha encontrado que las
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nubes moleculares tienden a agruparse y formar complejos de nubes moleculares, con
masas que varfan desde 5My ~ 10°Mg y con tamaiios que oscilan entre 0.2pc y 80pc

(Goldsmith, |1987).

Dentro de estas nubes moleculares se encuentran regiones més densas, llamadas nu-
cleos de nubes moleculares, con densidades que van desde 10* a 10° cm™3, donde el

gas se esta colapsando gravitacionalmente para formar nuevas estrellas.



Capitulo 4

Procesos de calentamiento y

enfriamiento

En el medio interestelar, existen diferentes procesos fisicos que calientan el medio,
estos procesos dependen de la fase del medio interestelar en el cual estemos estudian-
do. Las fases del medio interestelar descritas en el capitulo anterior existen debido a
diversos procesos radiativos que hacen que este se caliente o se enfrie. En este capitulo
se detallan los principales mecanismos de calentamiento y enfriamiento, los cuales se-
ran implementados (de manera paramétrica y tabulada) en el modelo hidrodinamico,

motivo de esta tesis.

4.1. Calentamiento por foto-electrones expulsados de
granos de polvo estelar

Como se describi6 en el capitulo anterior, la interaccion de fotones con energias UV y
mayores pueden sacar electrones del polvo o moléculas estelares, contribuyendo con
electrones térmicos al medio. El polvo y las grandes moléculas como los hidrocarburos
arométicos policiclicos (PAH, por sus siglas en inglés) que son compuestos orgénicos

que contienen carbono e hidrégeno y dos o mas anillos arométicos (llamados también
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bencénicos) fusionados, son las principales fuentes de foto-electrones. Los fotones res-
ponsables de este calentamiento provienen del lejano UV (FUV, por sus siglas en
inglés) del espectro, por debajo del umbral de ionizacion del hidrogeno (13.6 V).

Para este caso, la tasa total de calentamiento fotoeléctrico esta dada por:
n Gpe =~ 107 enGy [erg em™ 7] (4.1)

donde ¢ es la eficiencia de calentamiento, n es la densidad del gas y G es la intensidad
media del campo de radiacion interestelar. Las estimaciones teéricas de la eficiencia
de calentamiento van desde e=0.003 en una region densa de fotodisociacién hasta un
maximo de e=0.05 en regiones donde abundan los PAH neutros y los pequenos granos
de polvo. La tasa méxima de calentamiento por nucleén, es de aproximadamente
5 x 1072¢ erg/atomo/seg. Esta tasa de calentamiento es mucho mayor que la debida
a cualquier otro mecanismo como puede ser el calentamiento por rayos cosmicos o
fotoionizacion de metales neutros, y domina en la mayoria del medio interestelar
difuso. Este mecanismo se vuelve ineficiente en regiones con presencia de fotones
lejos del ultravioleta (FUV) del campo de radiacion interestelar, como los nicleos de
nubes moleculares. En regiones mas calidas o en campos de radiacion FUV elevada, los
granos pueden cargarse y los PAHs se ionizan, lo que significa que los fotoelectrones
que escapan también deben liberarse de interacciones de Coulomb, asi como de las
funciones de trabajo del material, lo que suprime la tasa de calentamiento (Spitzer,

1998; [Tielens, |2005)

4.2. Calentamiento por fotoionizacién

La fuente principal de fotones ionizantes en el medio interestelar difuso, son los fotones
FUV, principalmente fotones de 11-13.6 eV que provienen de estrellas tipo O y B. La

siguiente expresion representa el proceso de fotoionizacion:

X +hv. . — X4 4.2
FUV
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donde un fotoén con energia hiy,;,, incide sobre un atomo X con grado de ionizacion

%
r, arrancandole un electréon e~ y aumentando el grado de ionizacién del atomo en
r + 1. La energia promedio transferida al electréon es la diferencia entre la energia del
foton proveniente del campo de radiacion y el potencial de ionizacion del elemento
en cuestion, y suele ser de algunos eV. En una regiéon HI, solo se ionizan los metales
neutros, pues existen muy pocos o ningun foton ionizante de hidrégeno en esta region,
siendo la ionizaciéon del carbono C° — C* la predominante, con una energia de 11.3
eV. La energia promedio del fotoelectron es de ~ 1eV, muy por debajo del potencial

de ionizacion del hidrégeno y otros elementos, por lo que la ionizaciéon secundaria

contribuye de manera insignificante a la tasa de calentamiento.

La tasa de calentamiento se aproxima mediante la siguiente relacion:

ngGer = 2.2 x 10722 (@> (n_c) Goe 264V erg em ™3 g7 (4.3)

nc ng

El primer factor entre paréntesis se refiere a la proporciéon de carbono que es neu-
tro, mientras que el segundo paréntesis se refiere a la abundancia total de carbono
respecto al hidrogeno. G representa la intensidad media del campo de radiacion in-
terestelar, que es atenuada por el polvo y puede parametrizarse mediante la extincion
visual total, Ay. En un medio interestelar difuso promedio, la tasa a la que se genera
calor por nucleén debido a la fotoionizacion del carbono neutro (C° — C*) es de
aproximadamente 107G erg/atomo/segundo. Esto es significativamente menor que
el calor generado por los efectos fotoeléctricos o de los rayos cosmicos (Tielens, 2005,

Maciel, 2013).

4.3. Calentamiento por rayos césmicos

Los rayos cosmicos (CR, por sus siglas en inglés) son principalmente protones y nticleos
atomicos (y ~1% electrones) que se mueven a velocidades relativistas, los cuales al
interaccionar con la materia la ionizan (calientan) y generan particulas secundarias de

menor energia. La energia de los CR va desde decenas de MeV hasta 108TeV, siendo
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los de baja energia ~1 Mev-1 GeV de origen solar o secundarias, para energias hasta
cientos de TeV el origen es galactico mediante supernovas, y los mas energéticos de
hasta 108TeV de origen extragalactico, principalmente por nicleos galdcticos activos

y brotes de rayos gamma.

Los rayos cosmicos son una fuente eficiente y a menudo dominante, de calentamien-
to en varios entornos del universo, tanto en galaxias normales como en galaxias con
estallidos de formacion estelar, posiblemente incluso en el gas primordial (Galli &
Padovani|, 2015)), pero principalmente en el gas denso en nubes moleculares donde
los fotones ionizantes UV e incluso los rayos-X no son capaces de penetrar. En este
sentido, los CR de baja energia de hasta GeV son eficientes para calentar el medio in-
terestelar a través de colisiones ionizantes, mientras que los de alta energia atraviesan

el medio interestelar.

Este proceso se puede representar mediante la siguiente expresion:

H"+H—- H"+H"+¢e (4.4)

donde un protén H* con energia de MeV-GeV, colisiona con un atomo H de hidrogeno

principalmente, generando dos protones y un electrén libre e™.

El electron expulsado, con una energia promedio de aproximadamente 35 eV, alcanza-
ra rapidamente el equilibrio térmico a través de colisiones con otros electrones. Dado
su nivel de energia, puede desencadenar més ionizaciones de hidrégeno y helio, lo que

aumenta la tasa efectiva de calentamiento.

En este trabajo, nos enfocamos en el efecto del calentamiento por rayos césmicos en
el medio molecular. Las temperaturas del polvo y del gas, Ty y T, respectivamente,
en una nube molecular pueden calcularse resolviendo simultaneamente las ecuaciones

de equilibrio térmico del gas y el polvo:
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Pt = ANa(Ty) — Aga(Ty, T,) (4.5)

Ler = Ag(Tg>+Agd(TdaTg) (4-6)

donde I'.,; es la tasa de calentamiento por unidad de volumen debido a campos de
radiacion externos. Ay es la tasa de enfriamiento del polvo por emision infrarroja.
I'cr es la tasa de calentamiento del gas debido los rayos césmicos, A, es la tasa de
enfriamiento del gas por transiciones moleculares y atomicas. Finalmente, Ay es la

tasa de transferencia de energia gas-polvo (Goldsmith| 2001)).

En esta tesis nos interesa determinar el efecto del calentamiento por rayos césmicos en
los filamentos frios y densos que se forman en la soluciéon hidrodindmica del material
reinsertado por estrellas masivas en ctmulos estelares, obtenidos en estudios previos
(Winsch et al., 2008). Los filamentos son tan densos que podemos ignorar procesos
como el calentamiento por efecto fotoeléctrico (Hollenbach, |1988; [Juvela & Ysard,
2011; (Gomez de Castro & Canet| 2021)). Por lo tanto, consideramos que los rayos

cHésmicos son el tinico proceso que calienta ese gas directamente.

La tasa de calentamiento puede considerarse como el producto de la tasa de ionizacién
por rayos cosmicos (y con la energia de entrada por ionizacion AQ y la densidad de

hidrégeno molecular Hs, esto es

FCR = ’I’L(HQ)C()AQ (47)

El valor de la tasa de ionizacion primaria por rayos césmicos ha variado en los ultimos
afios, (Goldsmith| (1987) sugieren un valor de (5 = 2 x 10717s™!, mientras que van
Dishoeck & Black| (1986) sugieren un valor de ¢y = 7 x 107'7s™!. Para este trabajo
se ha usado el valor de {; = 8 x 10716, el cual fue calculado por Shaw et al. (2008)
para el hidrogeno molecular mediante simulaciones con el codigo CLOUDY (Ferland

et al., 1998).
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Por otro lado, las estimaciones que se han hecho para () tienen valores muy variados
en la literatura. Uno de los primeros anélisis fue realizado por Dalgarno et al.| (1999),
quienes consideraron cuidadosamente todos los canales de pérdida de energia para
electrones con energias de hasta 1 keV en varias mezclas de H, Hy y He. Ademés,
mostraron como la energia gastada para la creacién de un par de iones se divide entre
procesos elasticos y varios procesos no elésticos, pero no trataron completamente el
calentamiento (Galli & Padovani, 2015). El calentamiento fue explorado més a detalle
por |Glassgold et al.| (2012)), en el cual determinaron el valor de AQ) para una mezcla
de Hy (o H) y He utilizando el valor de (; calculado por Shaw et al.(2008), para
varias condiciones astrofisicas: nubes difusas, nubes moleculares, niicleos densos de
nubes moleculares y discos protoplanetarios. Ademas determinaron que en regiones
moleculares densas alrededor del 50 % de la energia del electron eyectado puede ir al

proceso de calentamiento.

De acuerdo con |Glassgold et al.|(2012), el calentamiento en las regiones moleculares es
la suma de los efectos de las colisiones eldsticas mas la excitacion rotacional (Q /rot)’
la excitacion de los niveles vibratorios de Hy (Qy;4},), la disociacion de Hy (Qgigg) ¥

el calentamiento quimico (Q.pem):

Q(H2) - Qel/rot + CQvib + Qdiss + Q (48)

chem’

Descripcion de componentes de calentamiento

= De acuerdo con [Dalgarno et al.| (1999), el calentamiento debido a la dispersion
elastica y la excitacion rotacional en términos de una “eficiencia de calentamien-

to” n, para una mezcla de gas de Hy y He, estd dada como:

Qel/rot - n(H27 6>W(H27 6)7 (49)

donde W (Hs, €) es la energia promedio para crear un par de iones. Para un gas

de hidrégeno y helio no existe calentamiento rotacional, y entonces la eficiencia
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de calentamiento n(H,e) describe tnicamente las colisiones elasticas.
Q, =nH,e)W(H,e), (4.10)

pero Dalgarno et al.| (1999)) calcula que W(H,e) ~ W (Ha,e) para energias del
electron arriba de 102 eV. Los resultados que obtienen para las regiones maés

frias del medio interestelar, el medio molecular, se tiene que @) solo aporta

el/rot

aproximadamente el 6 % de la energia del electron incidente. Con la energia de
W ~ 37 eV para formar un par de iones, la dispersion elastica y la excitacion

rotacional dan como resultado un calentamiento de ) =2.1 eV por par de

el/rot
iones en el gas neutro de Hy y He.
» Dalgarno et al. (1999)) también describe como el calentamiento por disociacion,

se puede parametrizar de la siguiente manera

I(Hg) DO

Quiss = z(H) + 2(Hy) 1+ Coe

(4.11)

donde z(Hs) representa la fraccion o concentracion de moléculas de hidrégeno,
x(H) la fraccion o concentracion de atomos de hidrogeno, Dy=2.14 eV, a=0.574
y C una contante con valor C' = 22. |Dalgarno et al.| (1999)) estima un valor de
5.4 eV por disociacién y un calentamiento de 58 eV por keV, o 2.14 eV por par

de iones para una mezcla neutra de Hy y He.

= Los electrones de alta velocidad pueden excitar los niveles vibratorios de la
molécula de hidrogeno (Hs) mediante colisiones directas o por des-excitacion
fluorescente de los niveles electronicamente excitados. La energia de excitacion
se convierte en calor si las densidades son lo suficientemente altas para que los

niveles se des-exciten colisionalmente.

La tasa de des-excitaciéon por colision es generalmente mucho mayor para las
colisiones con H atémico que para Hy y He, y es muy pequenas a temperaturas
por debajo de los 100K pero aumenta rapidamente por encima de esta tempera-

tura. Por lo que se espera una pequena disminucion de los niveles vibratorios en
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las regiones frias y medianamente densas de las nubes moleculares. En cambio,
en las capas superficiales de las regiones internas en discos protoplanetarios,
donde ny ~ 10 cm™3 y T~ 1000 K, las densidades tanto de H como de H,
son lo suficientemente grandes como para disminuir colisionalmente las molécu-
las de Hy excitadas en vibraciéon y proporcionar un calentamiento significativo.
En regiones moleculares menos densas, las colisiones de H atémico pueden ser
efectivas para desexcitar colisionalmente el Hy, pero esto depende de la tem-
peratura, la relacion H/Hs y la densidad total ngy (Glassgold et al., [2012)). De
acuerdo a Dalgarno et al.| (1999)) el calentamiento vibracional por par de iones

z(Hy)

Qe i ™ 2(H) + 2(H,) o

1 2
19.0eV [— + —} ; (4.12)
donde las energias para excitar mezclas de Hy y He a los niveles 1 y 2 son €
y €9, respectivamente. Por otro lado, también se producen niveles vibratorios
excitados cuando los estados B y C que son excitados por colisiéon se desinte-
gran con la emision de fotones fluorescentes en el rango de 1500A~1600A, con

un maximo cerca de 1575A. De manera similar se tiene que el calentamiento

vibracional por par de iones debido a los niveles vibratorios B y C es:

z(Ha)

11
Qo = T om Y {— + —} . (4.13)

€B €c

Ambas ecuaciones son validas solo si la densidad supera ampliamente la den-
sidad critica n., para la desexcitaciéon de las transiciones vibratorias del nivel
fundamental del Hy. Por lo tanto, deben multiplicarse por un factor adecuado
Ouiv, que depende de la relacion n../ng, de modo que O,y = 0 para n../ng
pequeno y O, = 1 para n../ny grande, asi la contribucion del calentamiento
vibracional es

Qup = ®vib(Qdir/vib T QBC/Vib)' (4.14)

= El calentamiento quimico proviene principalmente de reacciones iniciadas por

los iones primarios de los rayos cosmicos v rayos-X, HY. HT v He™. con especies
) 2 )
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neutras y electrones. El calentamiento quimico se expresa en términos de sus

valores para los tres iones iniciadores principales en regiones de Hs:
Qchem (H2) - Qchem (H;r’ HQ) + Qchem (HJF’ H2) + Qchem (HeJr’ H2) (415)

Para este trabajo se ha usado los valores descritos en la tabla 6 de |Glassgold et al.
(2012), en la cual para una zona de formacion estelar se tiene los valores descritos en

el Tabla [4.11

Zona de formacién estelar

nu 107 cm ™3

Temperatura 10 K

Te 107?

Destruccion de Hf | Recombinacion disociativa y reacciones ionicas
Qel/rot 2eV

Qvib 5eV

Qdiss 2 eV

Qchem 8 eV

Calor total ) 17 eV

Tabla 4.1: Tabla parcial de los valores de la densidad ny, temperatura, fracciéon de
ionizacion x., y los valores de () tipicas de nubes moleculares en regiones de formacion
estelar.
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4.4. Enfriamiento del medio interestelar

El enfriamiento del medio interestelar se produce por la emisiéon de radiacién de las
particulas que componen el gas, a través de lineas y de manera continua. Cuando esta
radiacion escapa de la region se lleva consigo energia. Los procesos de enfriamiento
dependen de la temperatura del gas, es decir, las diferentes fases del medio interestelar
descritas en el Capitulo 3, tienen diferentes procesos de enfriamiento. El enfriamiento
también depende fuertemente de la fraccion de elementos méas pesados que el He en el
gas, llamados metales en astrofisica y denotados por Z. Los procesos més importantes

Son:

» Excitacion por colision: el impacto de un electrén libre en un 4tomo provoca que
un electron ligado pase a un estado excitado; posteriormente decae emitiendo
un foton. Este proceso también aplica para moléculas excitadas y es el proce-
so basico de enfriamiento mediante la emision de lineas (fotones de energias

especificas).

= Recombinaciéon: un electrén libre se combina con un ion cargado positivamente,
dando como resultado la formaciéon de un atomo o molécula neutra. Durante
la recombinacion, el electron libre pierde energia cinética, la cual se irradia
en forma de fotones. Esta pérdida de energia, en forma de radiacion, enfria
eficazmente el plasma caliente y altamente cargado, como el que se encuentra

en estrellas.

= Emision libre-libre: un electrén libre es desacelerado por el campo eléctrico de
un ion, emitiendo un fotén, esta radiacion también se le conoce como radiaciéon
de frenado o Bremsstrahlung. Este es el proceso dominante en fases calientes

del medio interestelar.

La tasa de enfriamiento () debido a la emision de radiaciéon, depende del nimero
de electrones libres n. y del niimero de atomos o iones n; con los que estos pueden
interactuar, y de una funcion de enfriamiento A(7, Z) que depende de la temperatura

y de la metalicidad del gas. Para ambientes ricos en hidrégeno, se toma n, ~ n; = n,
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entonces:

Q=n’ANT,Z) [erg cm™®s]. (4.16)

Una descripcion detallada de los principales procesos de enfriamiento y de los elemen-
tos (especies atomicas) enfriadores se puede encontrar en la Figura 18 de la seccion 7

del trabajo de [Sutherland & Dopita; (1993)).

En particular, a temperaturas muy altas (T>10°K) todos los atomos estan comple-
tamente ionizados y la radiacion de lineas ya no es posible. En este caso, la radiacion
de Bremsstrahlung (libre-libre) es el proceso dominante de enfriamiento del gas y es
proporcional a v/T. Para temperaturas en el intervalo 10°-10°K, el proceso dominante
es la emision de lineas de resonancia principalmente del O, N, Ne, y en menor medida
las de Fe y Si. A temperaturas de 10*°-10°K el enfriamiento se debe a la emision de
lineas prohibidas principalmente del C y una contribucién menor del Si. Las lineas
de emision del hidrégeno son las principales responsables del enfriamiento a tempe-
raturas ~1.5x10*K. Para temperaturas < 10°K la especie mas abundante es el Hs,
sin embargo, el enfriamiento mediante esta molécula es muy ineficiente debido a su
simetria y por lo tanto no hay una desexcitacion rapida desde sus niveles de rotacion
excitados, por lo que el proceso principal de enfriamiento en las nubes moleculares es

la emision de fotones infrarrojos en transiciones rotacionales de CO principalmente.

Funcion de enfriamiento

El modelo hidrodinamico considerado en este trabajo, explora dos funciones de en-

friamiento para temperaturas menores a T< 10* K:

1) la funcion de enfriamiento de Koyama & Inutsuka) (2002), corregida por |Vazquez-
Semadeni et al.| (2007)), dada por

-92

) + 1.4 x 1072VT exp (T) cm?, (4.17)

A(T) —1.184 x 10°

— 107
0 eXp< T+ 10°

con calentamiento I'g; = 2.0 x 10726 erg s (sin incluir calentamiento por rayos

coOsmicos);
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Figura 4.1: Funciones de enfriamiento de Koyama & Inutzuka (morado) y Plewa
(verde y rojo) en funcion de la temperatura y de la metalicidad Z. En este trabajo
se consider6 metalicidad solar (Z = Zg).

2) la funcion de enfriamiento de Raymond & Cox tabulada por Plewa; (1995)).

Para temperaturas mayores a T>10* K, se solo se utiliza la funciéon de enfriamiento
tabulada por Plewa (1995). En la Figura , se muestran las funciones de enfria-
miento de Koyama & Inutsuka (morado) y las de Plewa para metalicidad solar Z
(verde) y 10Z, (rojo). La linea punteada, situada en la region a T=10'K, marca la

transicion entre el uso de una funcién de enfriamiento y otra.

En este trabajo utilizamos la funciéon de enfriamiento para metalicidad solar, lo cual
significa que la fracciéon de masa en hidrogeno es X=0.68, la fraccion de masa en
helio es de Y=0.3 y la fraccién de masa en metales es Z=0.02 del medio interestelar

considerado.



Capitulo 5

Cumulos estelares

El medio interestelar y sus procesos descritos en los capitulos anteriores, son fuerte-
mente afectados por la actividad estelar. En esta tesis se estudia la hidrodinamica del
gas reinsertado por las estrellas dentro de stuper ciimulos estelares, ciimulos que se
crearon en un brote de formacion estelar a partir de densas nubes moleculares (la fase
més fria del medio interestelar). Existen diferentes tipos de ctmulos estelares, por
lo que para apreciar las caracteristicas de los stiper cimulos, es importante describir

cada tipo.

Un ctmulo estelar se puede definir como una agrupacion de estrellas unidas gravi-
tacionalmente, las cuales se mantienen en una configuraciéon relativamente cercana
unas a otras y se mueven con respecto a un centro comin. Se suele suponer que las
estrellas en el cimulo se formaron todas aproximadamente al mismo tiempo, a partir
de la misma nube, con la misma composicion y que estas estrellas solo difieren en
su masa. Dado que las estrellas de mayor masa evolucionan mas rapido, es posible
identificar ciimulos en los cuales las estrellas masivas ya han concluido su fase de
secuencia principal (etapa joven) y se han convertido en gigantes rojas (etapa vieja).
Mientras tanto, en el mismo ctimulo, las estrellas menos masivas atn se encuentran
en la secuencia principal, o incluso, en el caso de cimulos muy jovenes, atn estan

experimentando una contraccion gravitacional (protoestrellas) antes de entrar en la

38
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secuencia principal.

Los ciimulos estelares se clasifican en dos tipos principales: cimulos abiertos y ciimulos

globulares.

5.1. Cumulos abiertos

Los camulos estelares abiertos son grupos generalmente de varias centenas hasta unos
pocos miles de estrellas, que se encuentran dentro de un volumen de aproximadamente
5 a 20 pc (parsec) de didmetro. Las edades de estos ctimulos varian desde alrededor
de 10° afios hasta 10'° afos. Los ctimulos abiertos se localizan principalmente dentro
o cerca del plano Galactico y en su mayoria ocultos detrds de polvo interestelar.
Actualmente se conocen méas de 1000 camulos abiertos en la Via Lactea. La energia
cinética de los miembros del ciimulo, la rotacion diferencial de la Via Lactea y las
perturbaciones gravitacionales externas tienden a dispersar gradualmente los cimulos
abiertos. Sin embargo, muchos de ellos son bastante permanentes; por ejemplo, las
Hyades tienen una edad de 800 millones de anos aproximadamente, pero siguen siendo

un cumulo bastante denso.

El diagrama color-magnitud de los ciimulos abiertos muestran secuencias principales
bien marcadas (ver Figura (a)). Esta consistencia se debe a que los cumulos se
formaron a partir de material con una composiciéon quimica inicial constante. En
ciumulos mas jovenes, la secuencia principal se extiende hacia estrellas més brillantes
y calientes, ademas de tipos espectrales tempranos. El punto en el diagrama H-R
donde la secuencia principal termina y se inclina hacia la rama de las gigantes suele
ser evidente. Este punto varia segtn la edad del cimulo, lo que permite utilizarlo para

estimar sus edades (ver Figura|5.1| (b))(Karttunen et al., 2007).
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Figura 5.1: Diagramas de color-magnitud de camulos estelares. (a) corresponde a las
Hyades, con datos obtenidos por la mision GAIA (Bossini et al., |2019). Notamos
que posee una secuencia principal bien marcada, lo que permite determinar su edad,
ademés se presentan los valores de extincion y fraccion de metalicidad con respecto
al sol. (b) Corresponde al diagrama HR de diferentes ciimulos abiertos. Las edades de
los ctimulos se muestran a lo largo de la secuencia principal. La edad de un ctimulo
se puede determinar a partir del punto en el que sus estrellas comienzan a abandonar
la secuencia principal (Figura (b) adaptada de Caltech-Department of Astronomy).
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5.2. Cumulos globulares

Los ctiimulos globulares son generalmente antiguos y de baja metalicidad, con edades
de 10 a 15 mil millones de anos. Estos contienen més estrellas que un ctimulo abierto.
Las masas de los cimulos globulares se pueden estimar a partir del teorema del virial si
se han medido las velocidades estelares en el ciimulo. Valores més precisos se calculan
ajustando modelos tedricos a las distribuciones de densidad y velocidad observadas.
De esta manera se ha calculado que las masas van desde 3 x 10* a 10° masas solares.
La distribucion de las estrellas es esféricamente simétrica, y las densidades centrales
son aproximadamente diez veces mayores que en los cimulos abiertos. Las estrellas en
los ctiimulos globulares estan entre las mas antiguas de la Via Lactea y, por lo tanto,
son de gran importancia para los estudios de la evolucién estelar. Hay alrededor
de 150-200 cimulos globulares en la Via Lactea. El diagrama HR de estos ctimulos
(ver Figura muestra que la secuencia principal solo contiene estrellas rojas; hay
una rama gigante prominente y las ramas horizontal y asintética se ven claramente.
La secuencia principal es méas baja que la de los cimulos abiertos debido a que la

abundancia de metales es mucho menor en los ctiimulos globulares.

La mayor parte de la masa se concentra en un niicleo central con un radio caracteris-
tico de aproximadamente 0.3-10 pc. Fuera de este radio, la distribuciéon de estrellas
se puede extender de 10 a 100 veces mas. A distancias atin mayores, las estrellas se
escapan del cimulo debido a la fuerza de marea de la Galaxia. Todos los cumulos
globulares son viejos, y los cimulos del halo estdn entre los objetos astronémicos mas
antiguos conocidos. Determinar una edad precisa es dificil y requiere tanto observa-
ciones precisas del punto de desviacion de la secuencia principal en el diagrama HR
como modelos tedricos detallados de evolucion estelar. Las edades estimadas son de
alrededor de ~ 13 x 10° anos, edades cercanas a la edad del Universo (Karttunen

et al., 2007).
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Figura 5.2: Diagrama HR del cimulo globular NGC 6362. Magnitud aparente en el eje
vertical izquierdo en la banda V; magnitud en la banda B-V en la base. Las estrellas
que se encuentran por encima del punto de separaciéon han evolucionado y se han
distanciado, mientras que otras ramas representan las etapas més avanzadas de la
evolucion estelar (Figura adaptada de Caltech-Department of Astronomy).

5.3. Superctumulos estelares

Los Supercuamulos estelares (SSC por sus siglas en inglés) son un tipo de cimulo
abierto joven y muy masivo, el cual se cree es el precursor de un ctiimulo globular.
Estos ciimulos se denominan "super"porque son mas luminosos y contienen més masa
que otros cimulos estelares jovenes. Su tamano varia entre 1 ~ 5 pc, tienen masas
estelares de al menos 10° M, vy las edades van desde unos pocos millones de afios
hasta 100 millones de afos (Beck, 2015)). Ademas, este tipo de ctimulos tienen una
alta eficiencia de formacion estelar, esto es que la cantidad de masa de gas que se
ha convertido en estrellas es mayor en comparaciéon con la masa de gas inicial de
una nube molecular (Beck, 2015)). Su forma geométrica suele ser esférica, con una
concentracion central de objetos, y las estrellas més masivas suelen encontrarse en el

centro del ctimulo.

Los SSC son regiones de alta formacion estelar en las localizadas en regiones centrales
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de las galaxias dado que sus anfitriones son todas galaxias con brotes estelares. Ade-
més, la considerable retroalimentacion estelar que sucede en los SSC puede regular la
formacion de estrellas en una galaxia. Por lo tanto, comprender la formacion de los

SSCs es crucial en astronomia.

Para que los SSCs alcancen masas estelares tan elevadas, es necesario que se formen en
nubes moleculares gigantes compactas que originalmente tenian masas mucho mayores
que el propio SSC. Esto se debe a que se espera que una parte importante del gas
de la nube sea expulsada o perturbada debido a la retroalimentacion de las estrellas

masivas que estan naciendo (Krumholz et al.| |2019; |Adamo et al.| 2020).

5.4. Brotes de formacion estelar

Los ctmulos estelares se forman a partir de nubes moleculares gigantes (GMC, por
sus siglas en inglés). Dentro de estas GMCs, se generan aglutinamientos (clumps) o
filamentos de gas molecular muy densos y frios, cuyo tamano y masa son comparables
a los de los camulos estelares descritos anteriormente. Los brotes de estrellas en estas
zonas, se originan debido a la acciéon combinada de la turbulencia supersénica y la

autogravedad.

Se puede determinar si una nube esta gravitacionalmente ligada comparando el pa-
rametro de turbulencia C' = ¢ /R"? con la densidad superficial ¥ = M /7 R? (Keto &

Myers, [1986):
3.7C*
2o

(5.1)

Qyir =

donde o es la velocidad de dispersion del gas, M la masa del clump v R su es-

cala caracteristica. El pardmetro «,,., es la relacion virial de una nube, con Yy =

/(100 Mypc~?) (Krumbholz et al., 2019).

Otro criterio que se utiliza para saber si una nube se va a colapsar, es comparando el

tiempo de caida libre ¢t (free fall time), que es el tiempo que tardaria en colapsarse
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[3m 1
trp =14/ —-=— 5.2

con el tiempo de cruce t,. (crossing time)

debido a su autogravedad

(5.3)

ler =

R
=,

Entonces, si t¢ < t., la nube se colapsa.

Un criterio adicional para determinar cuando una nube es gravitacionalmente inesta-
ble es mediante la masa de Jeans (M), que es la masa critica para la cual la presion

interna del gas ya no es suficiente para contrarrestar la autogravedad de la nube:

7T5/2 1 B
My = —— 5[y = De?p™ (5.4)

6 @G3/2
donde 7 es el coeficiente de calor especifico del gas, p es la densidad y GG la constante

de gravitacion universal. La masa de Jeans también puede ser expresada en términos

de la densidad superficial de gas M; = o /(G*Y) (Kim & Ostriker, 2001)).

Como se ha descrito anteriormente, el colapso de las nubes moleculares eventualmente
da lugar a la formacion de estrellas. La produccion de cimulos estelares depende en

gran medida de la eficiencia con la cual el gas se convierte en estrellas.

Una forma ilustrativa de entender la eficiencia de formacion estelar es considerando
un caso ideal: una nube de masa inicial M y tiempo de caida libre ¢;; forma estrellas
a una velocidad M,. En cualquier momento dado, la masa restante de gas es M,y la
masa en estrellas formadas es M,. Entonces, se puede parametrizar la relaciéon entre
la tasa de formacion estelar M, (SFR, por sus siglas en inglés), la masa actual de gas

y el tiempo de caida libre como:

. M,
M. = e, (5.5)
it

donde €5 es la fraccion de masa de una nube que se transforma en estrellas por
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tiempo de caida libre de la nube. Como se describi6é anteriormente, el tiempo de caida
libre es la escala temporal evolutiva natural para un sistema con auto-gravedad, de
modo que una regién en colapso gravitacional sin nada que inhiba la formacion de

estrellas tiene una efp ~ 1.

En la realidad, la tasa de formacion estelar es menor que 1 debido a varios factores,

algunos de ellos se describen a continuacion:

= Los objetos protoestelares expulsan aproximadamente dos tercios de la masa
de los nucleos progenitores mediante flujos a velocidades relativamente bajas,
velocidades no suficientes para que el gas escape de la protonube a mayor escala.
Calculos analiticos estiman una eficiencia de formacion estelar <0.5 en ciimulos
con velocidades de escape ve,. < 1 km s™!, lo que ha sugerido que estas emisiones
podrian tener un papel limitado en la eficiencia de formacion estelar en ctimulos

(Matzner & Jumper} 2015).

= Los fotones ionizantes de las estrellas pueden calentar el gas circundante a tem-
peraturas ~ 10K, haciendo que la velocidad del sonido en esas zonas sea de
~ 10 km s~ !. El gas en estas condiciones no puede ser contenido por el material
circundante ni por la gravedad, por lo que fluird hacia afuera en un viento cono-
cido como flujo de champén, expulsando masa de la nube. La masa eliminada
en este proceso puede ser considerable: calculos recientes sugieren que una po-
blacion de estrellas de 10* M, podria expulsar alrededor de 10 veces su propia

masa en unos pocos millones de anos (de Boer & Seggewiss, 2020)).

» Las estrellas masivas con temperaturas superficiales 2 25000K generan fuertes
vientos con velocidades de miles de kilometros por segundo. Los choques entre
estos vientos y con el medio interestelar circundante producen regiones con
temperaturas de ~ 107K. La alta presién de estas zonas es capaz de empujar el
gas frio circundante y expulsarlo de la nube, interrumpiendo de esta manera la

formacion estelar (Koo & McKee, |1992; [Tenorio-Tagle et al., [2019).

» Las supernovas generan aproximadamente la misma cantidad de energia que los
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vientos de estrellas calientes, pero de manera instantanea en lugar de manera
gradual a lo largo de varios millones de anos. Algunas simulaciones encuentran
que las supernovas destruyen eficazmente nubes moleculares (Wareing et al.,
2016)), mientras que otros consideran que sus efectos son modestos en compara-

cién con otros mecanismos de retroalimentacion (de Boer & Seggewiss, 2020).

5.5. Funciéon de luminosidad y funcién de masa ini-
cial

Un aspecto importante para comprender la formacion de estrellas y las poblaciones
estelares en los cumulos es la comparacion entre observaciones y modelos. Tales com-
paraciones utilizan la distribucion de estrellas en funciéon de su brillo, es decir, una
funcién de luminosidad; ademaés, utilizan la estadistica de las estrellas en funcion de

la masa, dada por una funciéon de masa.

Funcion de luminosidad

Esta funcion se puede obtener observacionalmente mediante un conteo de estrellas
por intervalo de luminosidad. Las luminosidades requieren la determinacion de la dis-
tancia, asf como informacién en todas las longitudes de onda, aunque generalmente se
utiliza la estadistica del brillo en la banda V' (visual, A545 nm+44 nm). Sin embargo,
la luminosidad de las estrellas cambia con su evolucion, lo que implica que la funciéon
de luminosidad de un conjunto de estrellas varié con el tiempo. Debido a que las es-
trellas gigantes rojas representan una fase relativamente corta en la evolucion estelar
y su luminosidad tiene una relaciéon débil con la luminosidad de las estrellas progeni-
toras en la secuencia principal, se prefiere trabajar solo con la funcién de luminosidad

de estrellas en secuencia principal de una poblacién.

La funciéon de luminosidad suele modelarse utilizando alguna funciéon de masa para
las estrellas en el camulo, junto con informacién sobre su evolucién estelar. Luego,

estas funciones teoéricas de luminosidad se pueden comparar con las funciones de
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luminosidad observadas para obtener informacién sobre la naturaleza e historia del

cumulo que se esta estudiando.

Funciéon de masa

La Funcion de Masa Inicial (IMF, por sus siglas en inglés) describe cuéntas estre-
llas se formaron por unidad de masa en el intervalo disponible para la formacion
estelar. La IMF es importante para modelar la composiciéon de grupos estelares ac-
tuales, poblaciones estelares y para comprender galaxias enteras, tanto en términos
de su distribuciéon espacial como para modelar las caracteristicas presentes y pasadas
de su emision: sintesis espectral, flujo espectral, poder ionizante, etc. La funcién de
masa estelar puede interpretarse como una funciéon de densidad de probabilidad que
describe la probabilidad de que una estrella con masa dm se forme dentro de una
nube molecular. En el contexto de cualquier grupo estelar, se consideran dos tipos de
funciones de masa: la Funcion de Masa Presente (PDMF), denotada como Np(m),
que se observa en sistemas actuales; y la IMF, denotada como N(m, Z, T, ...), que es
véalida en el momento de la formaciéon del sistema estelar. Estas dos funciones estan
relacionadas a través de los efectos de formacion estelar adicional que ocurren con
el tiempo, que se cuantifican mediante la tasa de formacion estelar (SFR) ®(¢) y los
efectos de la evolucion estelar E(t,m), que indican el tiempo durante el cual una

estrella de masa m permanece en la fase de la secuencia principal, entonces:
to
Np(m) = / N(m, Z,T, . E(t,m)U(t)dt (5.6)
0

con ty la edad de la estrella més vieja en el caimulo. Np(m) es la PDMF solo de estrellas
en la secuencia principal. La IMF puede depender de otros pardmetros ademas de la
masa (m), la metalicidad (Z), el tiempo (¢) en el cual ocurri6 la formaciéon u otros
parametros. Suponiendo que la IMF es independiente de todos los parametros excepto

la masa en sf misma, se concluye que:

Np(m) = N(m) /0 0 E(t,m)V(t)dt (5.7)
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La tasa de formacion estelar W(¢)(SFR) en el caso de los cimulos estelares, se asume
que todas las estrellas se formaron mas o menos al mismo tiempo, es decir, en general,
la duracién de la formacion estelar es mucho méas pequena que la edad del objeto. Por

lo que la ecuacion [5.7}
Np(m) = N(m) - E(t,m) (5.8)

Esto significa que la PDMF y la IMF de los camulos estelares solo difieren por los
efectos de la evolucion estelar E(t,m). Por lo tanto, los cimulos estelares son objetos
ideales, ya que la IMF del cimulo puede derivarse de su PDMF. Ademas, los miembros
de un ciimulo tienen la misma edad, distancia, enrojecimiento y composiciéon quimica,

por lo que no se requieren ajustes de las mediciones individuales.

A continuacion se mencionan las IMF mas usadas:
IMF Ley de potencias: Diferentes estudios han encontrado que la IMF tiene la

forma de una ley de potencias:

dN(m) o m®-dm
dN =T -dlogm (5.9)

dN «xm™™ -dlogm

Estas tres ecuaciones son equivalentes, y cualitativamente esto significa: pocas estre-

llas de alta masa y muchas estrellas de baja masa.

IMF Salpeter: Utilizando la nomeclatura de la ecuacion dN = T" - dlogm encon-
trada por Salpeter| (1955)), se tiene que, la funcion de masa inicial es la distribucion
de probabilidad diferencial de la masa estelar m por intervalo de masa logaritmico

unitario, denotado como N = N (logm).

L. d log N(log(m))

1
dlogm (5.10)

I' se conoce como el indice de la IMF. Con esta definicion, I se puede determinar
para cualquier representacion diferenciable de la IMF, es decir, la definicién es inde-

pendiente de la forma de la IMF.
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Diversos estudios indican que la IMF esta bien representada por leyes de potencias
dentro de diferentes intervalos de masa (Scalo,|1986). A partir de estudios de diferentes

intervalos de masa, se han encontrado exponentes tipicos:

'=-13+0.5 para m > 10 Mg,
'=-17+05 para 1My <m< 10 Mg, (5.11)

I'=-02+£03 para m<1DMg

Claramente, una IMF como ley de potencias no tiene una pendiente tnica (de Boer

& Seggewiss), 2020).



Capitulo 6

Modelo hidrodinamico

En este capitulo se describe el modelo hidrodinamico que origina vientos no estacio-
narios de supercimulos estelares. Se considera la retroalimentacion estelar mediante
vientos estelares y explosiones de supernova con distribuciones de densidad depen-
dientes del radio, asi como el enfriamiento radiativo del gas y su calentamiento por
rayos cosmicos. La solucion hidrodinamica es un flujo multifase. Los modelos de vien-
tos generados por stiper ciimulos estelares han evolucionado desde el trabajo pionero
de (Chevalier & Clegg (1985)), quienes presentaron una solucién de viento adiabatico
estacionario para ctiimulos con densidad estelar uniforme. Dicha soluciéon proponia que
entre mas masivo es el cimulo, mas fuertes son sus vientos. El modelo fue extendido
en Rodriguez-Gonzalez et al.| (2007)), quienes presentaron la solucién para ciimulos con
distribucion estelar de ley de potencias. Otros trabajos como el de [Silich et al. (2011))
obtienen la solucién estacionaria de ciimulos estelares con distribucion densidad este-
lar exponencial. Mientras que |[Palous et al.| (2013]) presentan la solucion estacionaria
para camulos con distribuciones de estrellas mas realistas, densidades tipo Schuster,
las cuales se describirdn méas adelante. Por otro lado, |Silich et al.| (2011)) identifican
que el enfriamiento radiativo juega un papel muy importante en la solucién hidro-
dinamica, por lo que su modelo semi-analitico indica que dentro de stper ctimulos
(con densidad de estrellas uniforme) el gas es térmicamente inestable y se enfria. La

zona térmicamente inestable crece a medida que se consideran ctimulos més masivos

50
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(més luminosos), haciendo menos energético el viento del ctimulo estelar. Resulta-
do opuesto a lo encontrado por [Chevalier & Clegg (1985). Una vez comprendida la
importancia del enfriamiento radiativo, Wiinsch et al| (2007)), determinan el limite
critico para la luminosidad (o equivalentemente la masa) de ctimulos con densidad
estelar constante, limite que separa soluciones de viento estacionario cuasi-adiabaticas
de soluciones no estacionarias con enfriamiento catastrofico. En|Wiinsch et al.| (2008)),
se presento la solucion en 2D de vientos de superctimulos estelares con luminosidades
por encima del limite critico. La solucién es bimodal, con una zona de estancamiento
dentro del camulo y un viento generado por el gradiente de presion entre la zona de
estancamiento y el borde del camulo. Es muy importante resaltar la conclusion de
esta solucion: la zona de estancamiento (compuesta de medio interestelar en multiples
fases) contiene filamentos y grumos densos y frios, producto del fuerte enfriamiento
radiativo, material que podria colapsar gravitacionalmente y originar un nuevo episo-
dio de formacion estelar. Esta ultima solucién tiene el inconveniente de que se parte
de una distribuciéon de estrellas uniforme dentro del volumen esférico del ctimulo, su-
posicidon que se aleja de las distribuciones estelares reales. Por tal motivo, en [Palous
et al.| (2013)) extienden el modelo considerando distribuciones estelares mas realistas,
de las cuales obtuvieron soluciones radiativas estacionarias en 1D y establecieron la

luminosidad critica de ciimulos en funcién de su densidad estelar.
En esta tesis se extiende el modelo de Palous et al.| (2013):

1. Considerando soluciones 2D y 3D en el régimen de enfriamiento catastrofico

(por encima de la luminosidad critica).
2. Anadiendo el calentamiento por rayos césmicos a las ecuaciones hidrodinamicas.

El primer punto, es para verificar si se forma una zona de estancamiento de gas frio
dentro del volumen de los ciimulos con distribuciones estelares realistas; mientras
que el segundo, es para determinar si el calentamiento por rayos coésmicos inhibe la
formacion de grumos y filamentos de gas frio. A continuacion se describe el modelo
hidrodinamico, ecuaciones relevantes y suposiciones, los modelos de referencia y el

codigo utilizado para resolver las ecuaciones.
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6.1. Casos de estudio

El modelo hidrodindmico consiste de un ciimulo esférico y compacto de estrellas jo-
venes, que en conjunto generan tasas de eyecciéon constante para de masa y energia
(luminosidad mecénica) constantes, Msc y Lsc, respectivamente. Se considera que las
estrellas se distribuyen en el volumen de acuerdo a un perfil de densidad generalizado

de Schuster (Ninkovic, |1998):

0 = TR oy

con p,o la densidad estelar central, r es la distancia al centro del cimulo, R¢ es radio
caracteristico del cimulo (conocido como radio del core) y 8 > 0 es un parametro que
define la concentracion de estrellas en el volumen del ciimulo. La masa acumulada a

radio r esta dado como:

[T dmpurtde
MSC<r> - /0 [1 n (JI/Rc)Q}’B (62)

Como muestra Palous et al.| (2013)), el resultado de la integral se puede expresar en
términos de funciones hipergeométricas, y se concluye que si f < 3/2 y r — oo, la
masa del ciamulo es infinita. Sin embargo, si § > 3/2, la masa es finita, incluso para
un radio infinito. Para que la masa se mantenga finita en lo casos f < 3/2 se debe

truncar la distribucion estelar a un radio Rgc.

Se asume que la energia mecanica que es depositada por las estrellas masivas y las
explosiones de supernova es termalizada por colisiones aleatorias de vientos estelares
cercanos y con el material eyectado por las supernovas. Ademas que las fuentes de
masa y energia se distribuyen en proporcion directa a la densidad estelar local, por
lo que la masa y energia depositadas por unidad de tiempo y unidad de volumen, ¢,

y ¢ respectivamente, estan dadas por:

G (1) = o[l + (r/Re)’] ™" (6.3)
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Ge(r) = qeo[l + (r/Rc)?) ™" (6.4)

donde las constantes de normalizacion g.o = Lsc/Vior.sc ¥ Gmo = 3M sc/Vior,sc En la

siguiente figura se presenta los modelos que se han elegido para este trabajo
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Figura 6.1: Diagrama universal de la luminosidad critica L..; (lineas) para tres distri-
buciones de densidad estelar (definidas por /), en funcion del tamano de los cimulos
(Rsc/Rc). Los casos seleccionados (puntos) se encuentran a la misma distancia de
su respectiva linea critica. Recordar que por debajo de cada linea, el enfriamiento es
cada vez menos importante y la soluciones son estacionarias.

La Tabla (6.1]) muestra los parametros de los modelos estudiados. En todos los casos
se considerd metalicidad solar (Z = Z,), se utilizaron las funciones de enfriamiento
descritas en el Capitulo 4 en simulaciones 2D y 3D, con y sin calentamiento por rayos
cosmicos. La Figura muestra en un diagrama universal las lineas criticas para

f =1, 1.5 y 2, obtenidas por [Palous et al. (2013). En este trabajo se reprodujeron las
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lineas para localizar los casos estudiados en esta tesis (puntos de colores). Todos los

casos estan a un valor 5 veces por encima de su respectiva linea critica, esto asegura

un fuerte enfriamiento radiativo y soluciones no estacionarias, y ademés permite hacer

comparaciones entre los casos. Notar que el radio Rgc de los cimulos seleccionados

es 10 veces mayor que el radio del core R¢ , lo cual esta dentro de parametros reales

de camulos globulares y stuper ctimulos estelares.

Tabla 6.1: Tabla de modelos propuestos para la realizacion de las simulaciones.

Modelos de referencia

Modelo| 8 | Radio del nicleo | Radio del ctimulo | Luminosidad mecani- | Metalicidad
Re(pe) Rsc(pe) ca Lgc(ergs/s) Z

MI 1.0 1.0 10 8x10%2 1

MII 1.5 1.0 10 3.75x 1042 1

MIII 2.0 1.0 10 1.8x 102 1
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6.2. Cobdigo ZEUS-3D

El conjunto de ecuaciones diferenciales parciales que modelan la hidrodinamica del modelo a estudiar

son:
% +V.(pTV) = gm; (6.5)
% +V.(e¥)=-PV. VU +q¢q —Q+H; (6.6)
ov _ _V(P + Pc'r‘) .
P=(y-1)e (6.8)

Donde p es la densidad volumétrica, P la presién térmica, e es la densidad de energfa interna y v
el campo de velocidad del gas. El indice 7 es la razén entre los calores especificos a presion (Cp)
y volumen (Cy ) constantes, con un valor de 5/3 en este caso. Ademds ¢,, y ¢ representan las
tasas de deposiciéon de masa y energia por unidad de volumen, respectivamente, que fueron descritas
con anterioridad. @) representa la tasa de enfriamiento del gas por unidad de volumen dada por
la ecuaciéon descrita en el Capitulo 4. Finalmente, H es el calentamiento generado por rayos
cosmicos, que fue explicado en el Capitulo 4. La presion generada por los rayos césmicos, denotada
como Pcp, se describe cominmente mediante la ecuacion de estado Por = (1 — vor)eécr, donde
Yo r representa la razon entre los calores especificos a presion y volumen, que tiene un valor de 4/3,
y €cr es la densidad de energia asociada a los rayos cosmicos. Estos tltimos términos agregados a
la Ecuacion de conservacion de energia (Ecuacion (6.6))y a la Ecuacion de Euler (Ecuacion (6.7)) y

son las que diferencian esta tesis con trabajos anteriores.

La resolucién del problema hidrodinamico, se realizo a través de simulaciones numeéricas. Se opto
por el uso del codigo magneto hidrodinamico ZEUS-3D en su version 3.6. El codigo ZEUS-3D es
multidisciplinario, escrito principalmente en el lenguaje FORTRAN7Y7, para problemas astrofisicos,
pero no limitado a estos (Clarkel 2015)). El codigo ZEUS-3D, es un codigo multifisico escrito en
forma covariante, en el cual se consideran los efectos de los campos magnéticos, autogravedad, vis-
cosidad, enfriamiento radiativo, enfriamiento molecular, y diversas ecuaciones de estado isotérmicas,

adiabaticas o politrépicas ?77.
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6.3. Condiciones iniciales y de frontera

Para este trabajo se selecciono como condicién inicial la solucién de viento adiabatico de ctumulo
estelar con una masa de 105M,, radio 10 pc, una velocidad terminal de viento adiabético V., = 1000
km/s. La masa y la energia depositadas dentro del camulo se determiné de acuerdo con el radio,
luminosidad mecénica y metalicidad en cada caso como se indica en la Tabla [6.1] Se eligieron
condiciones de frontera de salida en ambas fronteras de r y como reflectantes en las fronteras de 6

y ¢. Se utiliz6 la opcién de malla escalada en r y malla uniforme en 6 y ¢.

6.4. Mallado computacional

Los calculos presentados en esta tesis se realizaron en coordenadas esféricas polares en 3 dimensiones
(r, 0y ¢). El dominio computacional consiste de una seccion esférica con radio minimo 7,,;, = 0.5pc
y radio maximo 7,4, = 20pc, representada de manera grafica en la Figura[6.2; para la direccién 6 se

tomo el intervalo 60°< 6 < 120°; se utiliz6 la misma apertura en la direcciéon ¢. El dominio angular

eMaxv ¢Max

Figura 6.2: Representacion grafica del mallado computacional. En el lado derecho se
muestra ctimulo esférico del modelo propuesto, senalando los radios. Del lado izauierdo
se muestra el mallado computacional simulado, mostrando la estructura y posicion
de las coordenadas r, 0y ¢.

se discretizo con una malla uniforme, es decir, Af; = A¢; = constante. Mientras que la coordenada
radial se discretiz6 con una malla escalada, en la que cada coordenada es un miltiplo de la anterior:
r; = ar;—1 ; de esta manera Ar; = r; —r;_1 = r;(1 — 1/«a). El valor de « se determiné mediante
la condicién de que las zonas conserven una forma aproximadamente ctubica: Ar; ~ r; A0 = r;A¢,
lo cual implica que o = 1/(1 — A#). Considerando que se utilizaron 50 zonas en 6 y ¢, resulta que

A =Ap=12°y a=1.0214.
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Figura 6.3: Funciones de enfriamiento utilizadas en las simulaciones de exploracion
(ver Capitulo 4): datos tabulados por Plewa, linea verde; funcién compuesta con la
paramétrizacion de Koyama & Inutsuka (linea morada) + tabla de Plewa.

Para la coordenada radial se utilizaron 155 celdas, por lo que Ar; = 0.02095 r; . Con estos parametros

se conserva la forma de cada celda y se tiene una mayor resolucion en las zonas cercanas al centro.

6.5. Modelos de prueba

Como se menciond al inicio de este capitulo, la termalizacion de los vientos estelares y explosiones
de supernova dentro del cimulo estelar eleva la temperatura del gas a T~ 107K, por lo que los
modelos adiabaticos resultan en vientos de ctimulos estelares que se mueven a velocidades de varios
kilémetros por segundo. Sin embargo, si se considera el enfriamiento radiativo, las zonas mas densas
son térmicamente inestables y se enfrian de manera catastrofica, generando grumos y filamentos que
alcanzan temperaturas por debajo de 100 K. En este punto es importante enfatizar que los procesos
de enfriamiento a T< 10* K atin no estan bien determinados, esto se puede ver en la Figura ,
en la que para una misma metalicidad se tienen dos curvas para la funcién de enfriamiento A, que
difieren en 2 érdenes de magnitud a T—10% K e incluso mas a T~ 10 K. Se realizaron simulaciones
de exploracion en 2D utilizando las funciones de enfriamiento mencionadas, esto con el objetivo de
determinar con cuél de ellas se obtienen grumos y filamentos frios (T< 100 K), que pudieran ser
calentados por rayos cosmicos. De lo contrario, si la solucion es un gas ionizado (caliente), el efecto

de calentamiento por rayos césmicos es nulo pues no hay nada que calentar.
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Las simulaciones se realizaron para una malla de r x 6 de 128 x 64 respectivamente, para un cimulo de
estrellas con perfil de densidad de Schuster con § = 2, radio Rgc = 100pc, radio del core R = 5pc,
masa total Mgc = 10°M), luminosidad mecanica Lgc = 1 x 10*2ergs/s y velocidad terminal del
viento V,,=1000 km s~! . Se eligi6 el perfil con 3 = 2 porque es el que tiene la menor luminosidad
critica para los parametros utilizados, es decir, se garantiza que el cimulo estd en un régimen de

enfriamiento catastrofico.

Los resultados se muestran mediante mapas de temperatura en la Figura ((6.4): utilizando la funcién
de enfriamiento compuesta de Koyama & Inutsuka + Plewa (panel superior izquierdo) y utilizando
solo la funcion de Plewa (panel inferior izquierdo). Si bien, en ambos casos la solucion hidrodinamica
muestra una solucién multifase, con filamentos y grumos, se concluye que la tasa de enfriamiento
calculada con la funcién de Koyama & Inutsuka no es suficiente para que la temperatura de los

filamentos caiga por debajo de 100 K, ver paneles de la derecha.

Para una mejor apreciacion de los flujos resultantes, se elaboraron diagramas de fase entre las varia-
bles: presion P , densidad p, densidad numeérica n y temperatura T . Estos diagramas se muestran en
la Figura : paneles superiores, solucion utilizando Koyama & Inutsuka + Plewa; paneles inferio-
res, utilizando solo Plewa. Cada punto de los diagramas corresponde a los valores de las variables en
cada celda del dominio computacional. La distribucion de los puntos esté fuertemente influenciada
por las funciones de enfriamiento utilizadas (paneles superiores vs paneles inferiores). Si bien en el
primer caso no se obtiene la fase molecular (T< 100 K, de alta densidad), en el segundo caso si se
obtienen las diferentes fases del medio interestelar descritas en el Capitulo 3, estas se aprecian en la
escala de colores. En el siguiente capitulo se describiran con mayor detalle los diagramas de fase de

los casos de estudio de esta tesis (ver Tabla
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Figura 6.4: Mapas de temperatura del flujo multifase resultante para el modelo de
prueba. Arriba y a la izquierda utilizando Koyama & Inutsuka + Plewa. Abajo y a la
izquierda utilizando sé6lo Plewa. Los paneles de la derecha muestran tnicamente las
zonas con T<100 K.
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Figura 6.5: Diagramas de fase para los casos de prueba descritos en el texto: utili-
zando funcion de enfriamiento de Koyama & Inutsuka + Plewa (paneles superiores)
y utilizando sélo Plewa (paneles inferiores).
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Resultados obtenidos

Una vez que se verificé que la funcién de enfriamiento de Plewa es la que permite obtener soluciones
con temperaturas por debajo de 100 K, lo subsiguiente es incluir en las simulaciones el calentamiento
por rayos cosmicos (Ver ecuaciones-|[6.5| ) para determinar los efectos en la formacion de grumos

y filamentos frios.

7.1. Simulaciones 2D

Para ver el efecto que causa el término de calentamiento, primero se realizaron simulaciones en 2D
(como en las simulaciones de prueba, pero con el doble de resolucion), utilizando los parametros de
los 3 modelos descritos en la Tabla[6.1l Los resultados de simular éstas condiciones se muestran en las
Figuras , y 7 para los modelos MI, MII y MII, respectivamente. Estas figuras permiten
comparar la solucion sin calentamiento por rayos césmicos (paneles superiores) contra la solucion
con calentamiento, para el mismo tiempo t. De manera cualitativa, en estos mapas de temperatura
se observa que en los tres casos el calentamiento afecta en la distribucién de los grumos y filamentos
frios, ver paneles derechos en cada caso. También se puede notar que los grumos y filamentos en
los casos con calentamiento son més extendidos, esto se debe a que el calentamiento produce un
aumento en la temperatura del gas y en consecuencia aumenta la presion de esas zonas, lo cual hace
que se expandan.

Es importante notar que aunque en todos los casos el gas caliente ocupa la mayor parte del volumen
simulado, es la fase fria la que contiene la mayor parte de la masa. Debido a que las diferentes fases
del flujo resultante tienen estructuras muy complejas. Para calcular la masa en cada fase de manera

apropiada es necesario implementar simulaciones 3D.

61



CAPITULO 7. RESULTADOS OBTENIDOS 62

22 8 22 | o | 8
ewa
20 ,I 20 \ fl
|| N r. ||
18 177 18 S Y 15 7
r
16 - e 16 . M -l 6
14 - — . 14 — . 7 —
—_ | A 5% — L w i 5%
g 12 = g2 . =
=10 - - 2 10 | S Y B 2
43 4 43
8 — - 8 3 B
6 - 44 3 6 - >0 4 3
4 - 18, 4 ! 18,
2 - - 2 - B
0 1 0 | | | | | 1
-15 15 15 10 -5 0 5 10 15
1 [pc]
22 8 22 | o | 8
20 L 7. , 20 I . lewa + H 7. ,
18 h 18 " M
16 — - 6 16 — ! - 6
14 + - 14 E B _
—_ | A 5% — | i 5%
g 12 C g2 ! =
— 10 H 48 =10 - k I 48
8 - = 8 - .,} s
6 - 4 3 6 - 4 4 3
4 - - 4 (i B
2 2
2 - - 2 - o B
0 ‘ 1 0 \ \ i | ! 1
15 10 -5 0 5 10 15 15 10 -5 0 5 10 15
1 [pc] 1 [pc]

Figura 7.1: Mapas de temperatura para el modelo MI. Paneles superiores- solucion sin
calentamiento por rayos cdésmicos y utilizando la funcién de enfriamiento de Plewa: a
la izquierda el flujo multifase y a la derecha la fase fria (T< 100 K). Paneles inferiores-
solucion con calentamiento por rayos cosmicos y utilizando la funcién de enfriamiento
de Plewa: a la izquierda el flujo multifase y a la derecha la fase fria (T< 100 K).
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Figura 7.2: Mapas de temperatura para el modelo MII. Paneles superiores- solucion sin
calentamiento por rayos cdésmicos y utilizando la funcién de enfriamiento de Plewa: a
la izquierda el flujo multifase y a la derecha la fase fria (T'< 100 K). Paneles inferiores-
solucién con calentamiento por rayos césmicos y utilizando la funciéon de enfriamiento
de Plewa: a la izquierda el flujo multifase y a la derecha la fase fria (T< 100 K).
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Figura 7.3: Mapas de temperatura para el modelo MIII. Paneles superiores- solucion
sin calentamiento por rayos césmicos y utilizando la funcion de enfriamiento de Plewa:
a la izquierda el fluyjo multifase y a la derecha la fase fria (T< 100 K). Paneles
inferiores- soluciéon con calentamiento por rayos césmicos y utilizando la funciéon de
enfriamiento de Plewa: a la izquierda el flujo multifase y a la derecha la fase fria
(T< 100 K).
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7.2. Simulaciones en 3D

Para cuantificar las propiedades de las diferentes fases de la solucion hidrodinamica, se implementa-
ron simulaciones 3D para los 3 modelos de la Tabla [6.1] Haciendo un compromiso entre el tiempo de
computo y la resolucion espacial, se decidié utilizar una malla de 155 x 50 x 50, para las coordenadas
r, 0, ¢, respectivamente. El tiempo simulado es de 1 millén de anos, lo cual implica 30 dias de
computo en una PC a 2.5Hz y 8 GB de RAM. En todos los casos se utiliz6 como condicién inicial,
la soluciéon adiabatica de un ciimulo con densidad estelar constante.

En las simulaciones 3D es dificil apreciar las propiedades del flujo del gas multifase, incluso si se
separa solo una de las fases, como se verda mas adelante. Una forma de visualizar las simulaciones
en 3D es haciendo cortes. Las Figuras 7 y muestran para un tiempo t, cortes a dife-
rentes radios del dominio computacional para la densidad del flujo de los modelos MI, MII y MIII,
respectivamente. Cada una de estas capas (planos 6 — ¢) muestran la distribucion de densidad en
las diferentes fases, en particular y como se observé en la solucion 2D, las zonas mas densas estéan

unidas mediante filamentos frios.

Identificaciéon de las fases del gas que componen el flujo

Una caracterizacion mas detallada del flujo se obtiene mediante los diagramas de fase, diagramas
n—Pyn—T. Las Figuras — muestran los diagramas de fase para los 3 modelos simulados,
estos modelos contrastan con los presentados en las simulaciones 2D. Una comparacion a simple vista
entre los casos 3D no permite distinguir diferencias significativas; sin embargo, en los diagramas n— P
se muestra claramente que cada una de las fases del gas (ver la escala de temperatura en colores)
estd agrupada en franjas diagonales y que la soluciéon hidrodindmica confirma la coexistencia de
diferentes fases en equilibrio de presiéon (linea horizontal en el diagrama n — P), tal como se indico
en el Capitulo 3. En los diagramas n — T se marcan diferentes zonas que definen cada fase del
medio interestelar. La zona D es la fase caliente (7' > 10°K), también llamada fase coronal, esta
esta bien delimitada y tiene las presiones méas altas producto de la termalizacion del gas. Esta fase
se deberfa observar como una zona extendida en rayos-X, dado que ocupa gran parte del volumen.
La zona C corresponde al gas ionizado o también conocido como region Hir(10* < 7 < 10°K),
la cual deberia ser observada en el ultravioleta. Las discontinuidades observadas en las zonas C y
D, también observadas en los diagramas n — P, se deben a que el gas es térmicamente inestable
a esas temperaturas. Estas regiones térmicamente inestables tiene que ver con la pendiente de la
funcién de enfriamiento a esas temperaturas y fueron identificadas por |[Schartmann et al.| (2009)),
ver Figura . La zona B representa el gas neutro, el cual podria ser observado en el 6ptico e

infrarrojo cercano, asi como en ondas de radio mediante la linea de 21 cm del hidrégeno. La zona
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Figura 7.4: Representacion a un corte radial en un tiempo especifico ¢ para el modelo
MI. La figura representa la densidad del flujo p [gr/cm3| en este modelo en diferentes
radios del dominio computacional.

A corresponde a la fase molecular (la cual emitiria en el infrarrojo lejano o submilimétrico) y es la
que forma los grumos y filamentos observados en la solucién hidrodinamica, y la que eventualmente

podria dar origen a una nueva generacion de estrellas.

Analisis de masa de las diferentes fases del flujo

Los mapas 2D y los slices de las simulaciones 3D muestran que el volumen ocupado por la fase
caliente es mucho mayor que el ocupado por el medio frio. Sin embargo, la mayor parte de la masa
estd contenida en las fases frias. Para cuantificar la masa que hay en cada una de las 4 fases del
gas que compone el flujo, se utilizaron los datos de las simulaciones 3D. Es decir, para un tiempo

t la masa en cada fase es la suma de la masas de cada una de las zonas que se encuentran a la
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Figura 7.5: Se presenta la distribucion de densidad en diferentes fases para el modelo
MII. Aligual que en la Figura 7.4, este corte radial se realiza en un tiempo t especifico.
La figura permite observar como varfa la densidad del flujo p [gr/cm?] a través de
diferentes radios en el modelo MII.
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Figura 7.6: Representacion a un corte radial de el modelo MIII en un tiempo ¢ es-
pecifico. Notamos la densidad del flujo p [gr/cm?| varia a diferentes radios, ademéas
estos estan unidos por filamentos frios.
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Figura 7.7: Curva de enfriamiento de Plewa (Plewal 1995), donde las regiones colorea-
das marcan las 4 fases identificadas de acuerdo a su temperatura: el medio molecular
(MM,), el medio neutro frio (MNF), el medio ionizado tibio (MIT) y el medio caliente
ionizado (MCI). Los segmentos de color rojo marcan las partes térmicamente estables
de la curva de enfriamiento. Figura adaptada de [Schartmann et al.| (2009)).
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Figura 7.8: Diagramas de fase para el modelo MI. Los diagramas n — Py n — T
revelan la coexistencia de diferentes fases en equilibrio de presion. Estos diagramas
proporcionan una vision detallada de cémo se distribuyen las diferentes fases del
medio interestelar.
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Figura 7.9: Diagramas de fase para el modelo MII). Al igual que el modelo MI, los
diagramas n — P y n — T muestran la coexistencia de diferentes fases en equilibrio de
presion. Las zonas marcadas en los diagramas definen cada fase del medio interestelar.
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Figura 7.10: Diagramas de fase para el modelo MIII. Los diagramas n — Py n — T
muestran la coexistencia de diferentes fases en equilibrio de presion. La figura también
muestra la fase molecular (zona A), que forma los grumos y filamentos observados en
la soluciéon hidrodinamica y que podria dar origen a una nueva generacion de estrellas.
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temperatura definida en cada fase:

Mfase,X = sz‘/z (71)
i=1

donde p; y V; = r? sin @drdfd¢ representan la densidad del gas en la celda i y el volumen correspon-
diente de la celda, respectivamente. Estos calculos se repitieron a lo largo del tiempo de simulacién
~ 1 millén de anos, los resultados se muestran a continuacion.

Las Figuras - muestran para los 3 casos simulados en esta tesis, la evolucion de la masa
contenida en diferentes fases. En todos los casos, después de ~0.54 Myr (logt¢ = 3.5) los resultados
confirman nuestra hipotesis de que la mayor parte de la masa estd contenida en la componente
molecular (T < 100K, lineas azules), la cual excede en casi 2 6rdenes de magnitud a la componente
atémica (102 — 10*K) y en un orden de magnitud a la fase ionizada (7' > 10*K).

El modelo MI corresponde a 8 = 1, el modelo MII a § = 3/2 y el modelo MIII a § = 2 (ver
Seccion 6.1), al respecto, se observa que la fase mas fria aparece primero en el camulo con mayor
concentracion de estrellas hacia el centro (8 = 2) que en los casos méas extendidos, esto se debe a
que la masa reinsertada por las estrellas se deposita en un volumen menor y por lo tanto la densidad
del gas es mayor lo cual implica un incremento significativo de la tasa de enfriamiento, debido a que
esta depende de n?2.

Resulta interesante el hecho de que la solucién para los modelos MII y MIII se estabiliza aproxi-
madamente después de 300 mil anos, mientras que para el modelo con distribucién de estrellas méas
extendido MI la solucién se estabiliza después de 500 mil anos. Por el momento no se tiene una
explicacion para este efecto. También se observo que el modelo MII demanda casi el doble de tiempo
de computo y memoria, esto puede deberse a que la masa y energia insertada dentro del camulo
(parametros ¢,, y ¢e en las Ecuaciones ,) al depender de 8 de alguna manera hace que el
tiempo de enfriamiento sea extremadamente pequeno. Este modelo se tuvo que correr en el claster

del Laboratorio Nacional de Stiper Computo del Sureste (LNSS).

Velocidad caracteristica del flujo en cada fase

Como parte de la caracterizacion del viento resultante, se determiné velocidad caracteristica del
flujo en cada fase, ver Figuras —; esto se calculd para un tiempo t después del tiempo de
estabilizacion. Los paneles superiores de cada figura muestran la velocidad radial medida en cada
celda del dominio computacional, la escala de colores corresponde a la temperatura correspondiente
en cada celda. Cabe recordar que en todos los casos el radio del cimulo es 10pc, a simple vista
se aprecia una distribucion caotica dentro de los ciimulos, debido a la formacion de los grumos y
filamentos en las regiones centrales; fuera del camulo, cada fase sigue una velocidad caracteristica.
Los paneles inferiores de las Figuras — muestran el perfil de velocidad radial promedio

para cada fase: el gas ionizado caliente (linea roja) sigue el perfil de la solucion adiabatica encontrada
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Figura 7.11: Se muestra la evoluciéon de la masa en diferentes fases del medio interes-
telar para el modelo MI. Se observa que después de ~0.5 Myr (logt = 3.5) la mayor
parte de la masa se encuentra en la fase molecular (7" < 100 K, lineas azules). La
solucién para este modelo se estabiliza después de 700 mil anos.
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Figura 7.12: Se muestra la evoluciéon de la masa contenida en diferentes fases para el
modelo MII. Se observa que después de ~0.56 Myr (logt = 3.7), la mayor parte de
la masa esté contenida en la componente molecular (7" < 100 K, lineas azules). La
solucién para este modelo se estabiliza aproximadamente después de 600 mil anos.
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Figura 7.13: Gréfico de la evoluciéon de la masa en diferentes fases para el modelo
MIII. En este caso, se observa que la fase més fria aparece primero debido a que la
masa reinsertada por las estrellas se deposita en un volumen menor, lo cual implica
un incremento significativo de la tasa de enfriamiento. La solucién para este modelo
también se estabiliza aproximadamente después de 650 mil anos.
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Tabla 7.1: Filamentos MI

Masa filamento

Masa de Jeans

Tiempo caida libre

Tiempo de escape

9.2029 M, 171.4134 M, 1.5371x10™s 28133105
1.2502 M, 199.250 M, 5.4526 x107s 2.2670x 105
2.6514 M, 204.796 M, 1.54859 x10™s 2.7242x 1025

Tabla 7.2: Filamentos MII

Masa filamento

Masa de Jeans

Tiempo caida libre

Tiempo de escape

8.5128 M, 471122 M, 2.5824x10%s 2.1054x 1025
3.7294 M, 256.998 M., 5.2396 x10%s 1.9544x 1025
6.4191 M, 101.607 M, 2.8037 x 105 2.4711x10%%s

7

por [Palous et al.| (2013]), esta fase se acelera drasticamente al cruzar el borde del ciimulo y en los tres
casos excede el 80 % de la velocidad terminal adiabatica (1000 km/s) considerada en los parametros
iniciales de la simulacion; el medio ionizado tibio (linea verde) se acerca al 80% de la velocidad;
mientras que el medio neutro frio (linea amarilla) alcanza el 50 %; finalmente, el medio molecular
no supera el 30% de la velocidad terminal, incluso el modelo MI apenas supera los 200 km/s. Si
bien, el gas ionizado caliente se expande a una velocidad ~ 2.7 veces mayor que el medio molecular,

3 al

las diferencias en la densidad de hasta 2 6rdenes de magnitud entre estas fases: 10 vs 103 cm™
comparar sus componentes menos densas y 102 vs 106 cm =3 al comparar sus componentes mas densas
(ver Figuras ) indican que la presién de arrastre, Pyq., = pv?, de la componente fria puede
exceder hasta en dos ordenes de magnitud la ejercida por la fase caliente. Los resultados indican
que los vientos generados por ctmulos estelares que evolucionan en un régimen de enfriamiento
catastrofico son capases de arrastrar el medio interestelar circundante y en consecuencia crear las

cavidades observadas en brotes de formacion estelar masivos, por ejemplo el Starburst Cluster 1687

en NGC 3603 Tapestry[| o la Star-forming Nebula NP}

Al inicio de este Capitulo se mostré qué la fase molecular del flujo resultante contiene la mayor
parte de la masa reinsertada por las estrellas del ciimulo estelar, en forma de grumos y filamentos
compactos. También se mostré que la fase fria escapa del cimulo de manera méas lenta, aunque
definitivamente no se observo la acumulacion de gas frio dentro del volumen del cimulo, como si
ocurre en los modelos con densidad de estrellas constante (Wiinsch et al.l |2008). Por ser esta fase
una fuente potencial para la formacién de una nueva generaciéon de estrellas, se calcul6é la masa de
algunas de las zonas méas densas y se compar6 con la masa de Jeans para determinar si es posible

su eventual colapso gravitacional.

"https://www.universetoday.com/tag/ncg-3603/
’https://hubblesite.org/contents/media/products/01D47M1TVDAA6VWSBKRPAVRDB7 . html?
keyword=Multimission


https://www.universetoday.com/tag/ncg-3603/
https://hubblesite.org/contents/media/products/01D47M1TVDAA6VW8BKRP4VRDB7.html?keyword=Multimission
https://hubblesite.org/contents/media/products/01D47M1TVDAA6VW8BKRP4VRDB7.html?keyword=Multimission
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(a) Grafica de velocidades para todas las celdas de la simulacion del modelo MI.
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(b) Grafica del promedio de velocidades de la simulacion del modelo MI.

Figura 7.14: Se muestra la velocidad caracteristica del flujo en cada fase para el modelo
MI. El panel superior (a) muestra la velocidad radial medida en cada celda del dominio
computacional, con una escala de colores que corresponde a la temperatura en cada
celda. El panel inferior (b) muestra el perfil de velocidad radial promedio para cada
fase. Se observa que el gas ionizado caliente (linea roja) sigue el perfil de la solucion
adiabética y excede el 80 % de la velocidad terminal adiabética (1000 km/s). El medio
molecular no supera el 30 % de la velocidad terminal.
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Figura 7.15: Velocidad caracteristica del flujo en cada fase para el modelo MII. Al
igual que en el modelo MI, el panel superior (a) muestra la velocidad radial medida en
cada celda del dominio computacional, con una escala de colores que corresponde a la
temperatura en cada celda. El panel inferior (b) muestra el perfil de velocidad radial
promedio para cada fase. Se observa que el gas ionizado caliente (linea roja) sigue el
perfil de la solucion adiabatica y alcanza el 80 % de la velocidad terminal adiabatica
(1000 km/s). El medio molecular no supera el 30 % de la velocidad terminal.
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Figura 7.16: Se muestra la velocidad caracteristica del flujo en cada fase para el modelo
MIII. El panel superior (a) muestra la velocidad radial medida en cada celda del
dominio computacional, con una escala de colores que corresponde a la temperatura
en cada celda. El panel inferior (b) muestra el perfil de velocidad radial promedio
para cada fase. Se observa que el gas ionizado caliente (linea roja) sigue el perfil de la
solucion adiabatica y excede el 80 % de la velocidad terminal adiabatica (1000 km/s).
El medio molecular no supera el 30 % de la velocidad terminal.
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Tabla 7.3: Filamentos MIII

Masa filamento | Masa de Jeans | Tiempo caida libre | Tiempo de escape
1.4480 Mg, 180.639 M4 4.9916x10'°s 1.3565x10'%s
4.9032 Mg 412.4482 M 6.6914 x10%s 1.3026x 10'%s
7.1560 M, 135.1265 Mg 3.4169 x10'°s 2.5593x 10*%s

Recordar que la masa de Jeans nos indica cual es la masa necesaria para que los filamentos o grumos
colapsen gravitacionalmente y en consecuencia se formen nuevas estrellas. Numéricamente, cada fi-
lamento ocupa varias celdas de la malla. Para cada modelo, se seleccionaron los tres filamentos méas
densos para verificar si estos podrian eventualmente colapsarse. Las Figuras muestran
los filamentos de gas frio en cada caso, en estas figuras aparecen marcadas en negro los 3 filamentos
més densos a los cuales se les calculd la masa. Los resultados se resumen en las Tablas
resulta interesante que en todos los casos las masas de los filamentos més densos son menores que
sus respectivas masas de Jeans, esto implica que no se van a colapsar y que no se formara una nueva
generacion de estrella en este escenario. Por otro lado, los célculos también indican que el tiempo
de caida libre de esos filamentos excede en tres érdenes de magnitud el tiempo que le toma a un
filamento o grumo salir del camulo estelar. Esto refuerza el resultado de que no hay tiempo para

que se forme una nueva generaciéon de estrellas con el material de los filamentos.

En resumen, el viento generado por un ciimulo estelar que evoluciona en un régimen de enfriamiento
catastrofico y calentado por rayos cosmicos es un flujo multifase. La solucion hidrodinamica para
ctmulos con perfil de densidad estelar de Schuster (cercanas a lo observado) no indica que haya
acumulacion de gas frio dentro del cimulo, contrario a casos de cimulos con densidad de estrellas
homogénea (lejanos a lo observado) estudiados por otros autores. El viento del ctunulo estelar es
capaz de modificar el entorno debido a la enorme presion de arrastre (ram pressure), esta presion es
comparable para las diferentes fases del flujo. Se encontré que la componente fria del flujo contiene
la mayor parte de la masa, sin embargo, se concluye que atun los filamentos mas densos tienen una
masa por lo menos 2 6rdenes de magnitud menor que su respectiva masa de Jeans y que el tiempo
que le toma a un filamento escapar del cimulo es 3 6rdenes de magnitud menor que su respectivo
tiempo de colapso gravitacional, por tal motivo no se espera que se formen nuevas estrellas dentro

del ciimulo a partir de la componente fria del flujo.
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Figura 7.17: Se muestran los filamentos de gas frio para el modelo MI, donde p [gr/cm?|
corresponde a la densidad del flujo. Se marcan en negro los filamento en cada caso
(a), (b) y (¢), a los cuales se les calcul6 la masa.
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Figura 7.18: Se muestra los filamentos de gas frio para el modelo MII, donde p [gr/cm?|
corresponde a la densidad del flujo. Al igual que en el modelo MI, se marcan en negro

los filamentos para cada caso (a), (b) y (c), a los cuales se les calcul6 la masa.
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Figura 7.19: Esta figura muestra los filamentos de gas frio para el modelo MIII, donde
p lgr/cm?] corresponde a la densidad del flujo. Se marcan en negro los filamentos para
cada caso (a), (b) y (¢), a los cuales se les calcul6 la masa.
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Conclusiones

En esta tesis, se ha desarrollado un modelo para encontrar la soluciéon hidrodinamica de la interacciéon
del gas reinsertado por estrellas masivas de un siiper ctiimulo estelar que evoluciona en un régimen de
enfriamiento radiativo catastrofico y considerando el calentamiento por rayos césmicos. El modelo
considera cumulos con perfiles de densidad estelar realistas, tipo Schuster. El modelo extiende el es-
tado del arte referente a los vientos de super cimulos estelares, debido a que se consideran soluciones
no estacionarias, es decir, se consideraron ciimulos con luminosidades por encima de la luminosidad
critica determinada por [Palous et al. (2013]). Se exploraron dos funciones de enfriamiento: Plewa
(1995) y [Koyama & Inutsuka (2002), para determinar el escenario en el cual se obtiene un flujo

multifase con una componente fria (T'<100 K).

Se incorporé el efecto de los rayos cosmicos en las ecuaciones de Hidrodindmica que describen el
modelo, especificamente en las ecuaciones de momento y conservacién de energia. Para determi-
nar la solucién hidrodinamica de este sistema, se llevaron realizaron simulaciones numéricas en 3
dimensiones utilizando el cddigo ZEUS-3D. Se seleccionaron tres modelos con diferente grado de
concentracion de estrellas en el volumen del camulo, definido por el pardmetro 8, mismo tamano y

el mismo valor Lgc/Lerit.

A continuacién, se presentan las conclusiones obtenidas de esta investigacion.

1. Las simulaciones de exploracion en 2D realizadas con las funciones de enfriamiento de [Plewa
(1995) y [Koyama & Inutsuka (2002|) producen una solucién multifase para el flujo, con fila-
mentos y grumos de baja temperatura. Sin embargo, la tasa de enfriamiento calculada con
la funciéon de Koyama & Inutsuka no es suficiente generar filamentos con temperatura por

debajo de 100 K. En este caso el calentamiento por rayos césmicos es irrelevante.

85



CAPITULO 8. CONCLUSIONES 86

2. Se determind que la funcion de Plewa es la que produce grumos y filamentos frios que pueden
ser calentados por rayos co6smicos. Razoén por la cual se implement6 el término de calenta-

miento en las ecuaciones hidrodinamicas.

3. Se encontré que las soluciones no son estacionarias y los flujos se componen de gas en multiples
fases del medio interestelar: fase molecular, fase neutra fria, fase tibia ionizada, y fase ionizada

caliente.

4. El viento multifase del ciimulo se mueve a velocidades supersonicas capaz de desplazar al
medio circundante. Se encontr6 que todas las fases tienen una presion de arrastre comparable,

no obstante cada una se mueve a diferentes velocidades.

5. Encontramos que la masa del flujo se distribuye en las diferentes fases del medio interestelar,
donde la mayor parte de esta se concentra en la fase mas fria. Gas que en trabajos anteriores

se propone que puede ser la fuente de formacion de nuevas estrellas.

6. Para confirmar o refutar el hipotesis anterior, se seleccionaron los filamentos méas densos
de cada modelo a los cuales se les calcul6 su masa y se compar6é con la masa de Jeans
correspondiente, con la finalidad de determinar si dichos filamentos pueden colapsar debido
a los efectos de la gravedad. Se encontré6 que en todos los casos, la masa critica de Jeans
es mucho mayor que la masa del filamento frio, por lo que bajo los criterios de formacion
estelar, resulta que estos no podran colapsar y formar nuevas estrella. Ademas se calcularon
los valores de caida libre y de escape de los filamentos seleccionados, para corroborar si estos
tendran suficiente tiempo para colapsar o se escaparan del cimulo. Se determiné que en todos
los casos, los filamentos se escapan del ciimulo més rapido que el tiempo necesario para poder

colapsar.

7. La solucién hidrodinamica obtenida en ningtin caso muestra acumulacion de material dentro

del ctiimulo, por lo tanto no podria tener lugar una formacién estelar subsecuente.

8. El calentamiento por rayos cosmicos impide que los filamentos frios sean muy masivos debido
a que calientan el hidrogeno molecular en estas zonas, provocando un cambio en la fase del

medio interestelar.

Como trabajo futuro, se planea implementar este modelo a un co6digo de alto rendimiento como lo es
FLASH, para mejorar la resolucion de las simulaciones, y principalmente para considerar formacion

estelar continua.
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