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Y cuando desperte
el campo magnético
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Resumen

En este trabajo se presenta un estudio magnetchidrodinamico del medio in-
terestelar por medio de simulaciones numéricas.

En el capitulo 1 se hace una descripcién de los métodos observacionales
(la emisién de radiacién sincrotron, la polarizacion de la luz de las estrellas,
la rotacién de Faraday y el efecto Zeeman) para detectar la magnitud y
direccion del campo magnético en el medio interestelar, en particular en la
vecindad solar; es decir, a 8.5 kpc del centro de nuestra Galaxia.

En el capitulo 2 para verificar el manejo del problema por el cddigo
numérico ZEUS-3D estudiamos la estabilidad de un disco gaseoso delgado.
Realizamos un andlisis lineal y no--lincal de la inestabilidad de Parker en este
tipo de disco galdctico, encontrando que la longitud de onda del modo de
oscilacidon de crecimiento mds rapido y el tiempo de crecimiento de la inesta-
bilidad son de 700 pc y 3x 107 afios, respectivamente. Los resultados de los
experimentos numéricos se comparan con los resultados analiticos obtenidos
para el régimen lineal, coincidiendo de manera satisfactoria.

El capitulo 3 trata sobre la estabilidad de un disco gaseoso grueso, es de-
cir, el modelo toma en cuenta las contribuciones de varias componentes del
material interestelar. De la misma manera que en el capitulo 2, realizamos
un estudio lineal y no lineal de la inestabilidad de Parker encontrando que
la longitud de onda del modo ondular de mas rdpido crecimiento es igual a
3 kpc y el tiempo de crecimiento es de ~ 6x 107 afios. Dada la complejidad
del problema, las relaciones de dispersién del andlisis lineal no pueden ser
resueltas analiticamente, asi que se resuelven numéricamente para varios va-
lores de los parametros relevantes. Una vez mds, los resultados de ZEUS 3D
son comparados con los del andlisis lineal, asi come con los obtenides con
un cédigo nuinérico diferente, encontranda resultados similares en todos las
CaS0S.

Finalmente, en ol capitulo 4 sc estudia la evolucidn de las inestabilidades
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en el disco grueso cuando es perturbado por agentes astrondmicos energéticos,
tales como nubes de alta velocidad y superburbujas. Estas perturbaciones
son capaces de disparar la inestabilidad de Parker. Una vez que las pertur-
baciones magnetchidrodindmicas se han propagado a escalas del orden de
3 kpe, aparece el modo de crecimiento mds rapido con su escala de tiempo
correspondiente. También encontramos que cuando se tiene una configura-
cion inicial del campo magnético de manera paralela al disco (eje-z), el gas
de las nubes de alta velecidad no pueden penetrar y mezclarse con el ma-
terial del disco central mas denso. Por su lado, el gas de las superburbujas
tampoco puede salir del disco y la evolucidn se desarrolla preferencialmente
en la direccidn de las lineas de campo. Tanto las burbujas como las nubes
de alta velocidad producen fuertes compresiones del campo magnético en la
direccién-z, que terminan generando oscilaciones y turbulencia en el medio
interestelar.



Capitulo 1

El campo magnético galactico

1.1 Introduccion

Los campos magnéticos estdn presentes en todo el Universo y se han medido
sus intensidades en una gran variedad de sistemas astrofisicos, que incluyen
al Sistema Solar (el Sol, los planetas, los cometas y el gas interplanetario),
las estrellas “normales”, las enanas blancas, las estrellas de neutrones, el
medio interestelar de la Via Lictea y de otras galaxias externas, las radio-
galaxias y los nicleos de galaxias activas, el medio intergaldctico, etcétera.
Las intensidades varian de unas cuantas veces 107° G en el gas intereste-
lar e intergalactico, hasta valores arriba de los 10® 0 10? G en la superficie
de las estrellas de neutrones (Asseo & Sol 1987; Norman, Stone & Clarke
1991, Zweibel & Heiles 1997). La morfologia de los campos depende del
tipo de objeto en cuestién. Los campos magnéticos de las estrellas y los
planetas tienen estructuras basicamente dipolares, mientras que los campos
a escalas galicticas estdn mas bien alineados con los planos de los discos en
configuraciones bisimétricas usualinente (aunque hay fluctuaciones a todas
las escalas).

Las intensidades de los canipos magndéticos en las galaxias son suficien-
temente grandes para afectar significativamente la dindmica del gas interes-
telar, tanto en la estructura del disco galdctico {a gran escala), como en la
formacidn estelar (A pequenia escila). Los principales efectos de los cam-
pos magnéticos galdcticos en la formacion de estrellas son: la disminucidn
del momento angular proto estelar v el soportar e colapso gravitacional de
nubes interestelares (Zweibel & Heiles 19973
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La informacién que se puede obtener del campo magnético de todos estos
sistemas es a través de la radiacién que emiten las particulas cargadas (ya
sean, iones atémicos, moleculares, o todo un plasma en su conjunto) cuando
interaccionan con un campo magnético, o mediante los efectos de alineacién
que producen en el polvo interestelar.

1.2 Determinacion del B galactico

El campo magnético total de la galaxia B, presenta dos componentes; una
componente uniforme B, y una componente. aleatoria B,, de tal forma que,
B = B2 + B2

Los trazadores observacionales que se utilizan para detectar los campos
magnéticos son la emisidn de sincrotrdn, la polarizacién de la luz de las
estrellas, la rotacion de Faraday y el efecto Zeeman. Los fundamentos basicos
de cada uno de estos procesos se describen en los apéndices A-D. Estos
indicadores tinicamente dan informacion sobre alguna de las componentes
del campo: ya sea de la componente proyectada sobre el plano del cielo B,
o de la componente paralela a la visual Bj. De manera que la combinacién
de todos ellos nos permiten obtener la informacién necesaria para determinar
las intensidades y direcciones del campo.

1.2.1 La radiacién sincrotron

La intensidad de la radiacion sincrotrén, I,, se utiliza para calcular la mag-
nitud del campo magnético en nuesira Galaxia y en otras galaxias. Esta
depende de la densidad de energia de los electrones relativistas N(E) en un
intervalo dado de energia, y de B, donde el exponente z depende del espec-
tro de energia de los electrones; tipicamente z ~ 1.8 tal que I, « B3. En la
practica, N(E) es dificil de calcular, y por lo tanto, no se puede determinar
la componente B, a menos que se hagan una serie de suposnmones Por
ejemplo, la de “energia total minima”, en ese caso I, = KB J_f , donde K es
una constante {Ginzburg & Syrovatskii 1965; Zweibel & Heiles 1997).
Beuermann, Kanbach,& Berkhuijsen (1985; BKB), hicieron un modelo
tridimensional de la emisién en radio de la Via Laictea usando la emisién
en continuo a 408 MHz. Este modelo de galaxia espiral consiste de dos
componentes: un disco delgado que llamamos simplemente disco y que esta
asociado al disco gaseoso y estélar de nuestra galaxia; y un disco grueso o halo
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con una escala de altura que va incrementdndose con el radio galactocéntrico
y que tiene un valor ~ 1.5 kpe en el circulo solar.

BKB encuentran que el halo de la Via Lactea contribuye aproximada-
mente con el 90% de la emisién de radio a 408 MHz, y el 10% restante es
producido por el disco, ademés de que el patrén espiral de la galaxia, que
se presenta en ambas componentes, es visible en la emisién sincrotrén. En
las partes externas de la galaxia, es decir, del circulo solar hacia afuera, los
valores de la emisividad, y por lo tanto de By, disminuyen en las regiones
interbrazos (Figs. 7 y 8 de BKB)

En la zona interna del disco galdctico, a radios galactocéntricos Ryq < 4 kpe,
cerca del anillo con fuerte actividad de formacién estelar, la emisividad sin-
crotrén aumenta respecto a los valores del circulo solar por factores de ~ 5
para el disco y de ~ 3 para el halo {digamos, globalmente como un factor
4 arriba del total). De aqui se infiere que el valor de B, aumenta hacia el
centro de nuestra Galaxia.

Dado que el disco rota diferencialmente, el campo magnético se enrolla
continuamente y genera una componente azimutal. Utilizando los valores
de la emisividad sincrotrén del modelo de BKB, Heiles (1996a, b) calculé la
intensidad del campo magnético total B, cerca del Sol (Rye ~ 8.5 kpe) y
en la zona interna de la Galaxia, encontrando los siguientes valores: en los
brazos espirales cerca del circulo solar By ~ 5.9 uG; el promedio azimutal en
ese punto es By ~ 4.2 ;G; finalinente, en Ry, =4 kpc el promedio azimutal
es B, ~ 8.0 uG.

Por otro fado, determinaciones de la polarizacion de la radiacién sincro-
tron, p, a altas frecuencias de radio (donde los efectos de la rotacién de
Faraday son pequenos), permiten determinar la direccién de la componen-
te del campo magnético proyectada en el plano del cielo de nuestra Gala-
xia B). Ademas se puede obtener informacién sobre el grado de uniformi-
dad del campo magnético. Conociendo la polarizacién sincrotrdn observada
Pobs, compardndola con la polarizacidén mdxima que se esperaria si el campo
magnético fuera perfectamente uniforme, prq.. = 0.75 y considerando el cfec-
to de las fluctuaciones aleatorias del campo magnético, se puede determinar
el cociente de intensidades B, /B, con la siguiente relacién (Burn 1966),

2

Dobs - Bu
vor A2+ 2132
i it I S 3

nex

(1.1)

Utilizando los datos ebscrvacionales de la componente polarizada lincaluien-
te de la emision en radio de nuestra Galaxia a la frecuencia de 1411 MHz
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Centro Galactico

Figura 1.1: Curvatura del campo magnético local. Las lineas curvas repre-
sentan las lineas del campo magnético.

{Spoelstra 1984), Heiles (1996a, b} encuentra que el cociente B2/B3 =2 0.29
(B, ~ .558B,), es decir, la componente aleatoria del campo magnético domi-

na sobre la componente uniforme en la posicién Ryq = 8.5 kpc por un factor
de ~2.

1.2.2 Polarizacion de la luz de las estrellas

La direccién y curvatura del campo magnético uniforme local B,
puede obtenerse a partir de la polarizacién de la luz de las estrellas (ver
apéndice D). Si la luz estelar estd polarizada linealmente, se puede describir
como una onda electromagnética plana cuya parte magnética tiene la forma
B = éBe'* ™%t Esta expresién nos dice que el vector de campo magnético
estd oscilando en la direccidn del vector de polarizacién é, que junto con la
direccién de propagactdn de la onda electromagnética (k) definen el plano de
polarizacién. Con la orientacién de los vectores de la polarizacién de la uz es-
telar se puede obtener informacion sobre la orientacion del campo magnético
uniforme del medio interestelar, ya que son paralelos a las lineas del campo
proyectadas en el plano del cielo. A partir de los datos de polarizacion estelar
compilados por Mathewson & Ford (1970), Heiles (1996a, b) determiné la
direccién, y la curvatura local de las lineas del campo magnétice galactico.
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Cunando observamos a lo largo de estas lineas de campo, los vectores de
polarizacién, aproximadamente paralelos entre si parecen converger hacia un
punto. Este efecto de convergencia es similar al observado en las vias del tren;
los rieles de las vias siempre estan paralelos, sin embargo, cuando cbservamos
puntos cada vez mds lejanos sobre las vias, pareceria que los rieles se unen
en un punto en el horizonte. Despreciando cualquier curvatura en las lineas
de campo, Heiles (1996a, b) encuentra que el punto de convergencia tiene las
siguientes coordenadas galdcticas (lg,by) = (77.4° % 1.8°,0.4° £+ 0.5°). Esto
define la direccién de la componente uniforme en la vecindad solar. = -

Por otro lado, la curvatura de las lineas de campo se obtiene a partir
del cambio en la direccién del punto de convergencia con la distancia. Re-
gresemos al ejemplo de las vias del tren, esta vez observemos desde la parte
externa de una curva donde existen un conjunto de vias, todas con el mis-
mo centro de curvatura (ver Fig.1.1). Para el caso del campo de nuestra
Galaxia, supongamos que las lineas tienen su centro de curvatura localizado
a una distancia R.. del Sol, en la direccién I, respecto al centro galdctico.
Entonces, cos(le, — by} = 'ﬁ%;" donde d es la distancia al punto tangente de la
linea de campo y Iy es el angulo de la direccién tangente respecto al centro
galictico (Fig.1.1). Heiles (19962, b) encuentra que (Re.,l.) = (8.8 £1.8
kpe, —7.2° £4.1°).

Resumiendo, a partir de los resultados obtenidos con la polarizacién de
la luz de las estrellas podemos decir que las lineas del campo magnético de
nuestra Galaxia son espirales con un radio de curvatura de ~ 9 kpc y un
dngulo de inclinacién con el plano medio galictico de ~ 7° (Heiles 1996a,
b). Esto es, localmente el campo es casi toroidal con el centro de simetria
cercana al centro de la Galaxia.

1.2.3 Rotacién de Faraday

Las medidas de rotacidén de Faraday (MR, ver apéndice C) de sefales pola-
rizadas linealmente de fuentes de radio (por ejemplo, pulsares) que viajan a
través de un medio ionizado, proporcionan informacién sobre la componente
uniforme del campo magnético By, que es paralalela a la visual. La direccién
de rotacién indica el signo de By, (convencidn; campos positivos estdn ca-
racterizados por medidas de rotacién negativas). Sin embargo, su intensidad
estd indeterminada a menos que tengamos informacion sobre la distribucidn
de los electrones libres n..

El modelo mds reciente y completo que describe la estructura del campo
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magnético galdctico, estd basado en un analisis de medidas de rotacién y
medidas de dispersion de pulsares, y fue realizado por Rand & Lyne (1994).
Los pulsares son excelentes candidatos para detectar el campo magnético
galdctico, por varias razones. Primero, son pequeios y podemos despreciar
la rotacién de Faraday intrinseca a su atmosfera. Por lo tanto, la MR estara
asociada unicamente al medio por donde viajan las ondas. Segundo, sus
distancias pueden calcularse a partir de sus medidas de dispersion (MD), o
de absorciones de H 1. Tercero, el campo magnético a lo largo de la visual,
pesado por la densidad electrénica puede calcularse a partir de la MR y la
MD (Rand & Kulkarni 1989; Rand & Lyne 1994).

Figura 1.2: Modelo de anillos concéntricos del campo magnético. La di-
reccién del campo en cada anillo se muestra con una flecha. No se toma
en cuenta el valor del campo en una regién adentro de R=4 kpc del centro
galdctico, y en R 2 15 pc

A partir de las medidas de dispersién de una muestra de aproximadamente
227 pulsares, Rand & Lyne (1994) realizan un andlisis detallado del caropo
magnético local obteniendo los siguientes resultados: El campo magnético
presenta, tres camnbios de direccidn localizados en los siguientes radios galac-
tocéntricos Rgar, 5.5, 8.1y > 9.4 kpc (Heiles 1996a, b), donde las intensidades
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correspondientes son de 1.4 uG cerca del Sol, ~ 3.5 4G dentro del primer
cambio de direccién (5.5 < Rgu < 8.1 kpc), ¥ ~ 6.5 G dentro de la se-
gunda inversién (Rgo S 5.5 kpe). Para localizar los cambios de direccidn
que presenta el campo magnético galactico se utiliza un Modelo de anillos
concéntricos (Simard~Normandin & Kronberg 1980); la finalidad de este mo-
delo es encontrar las variaciones sistemdticas de las MR’s a lo largo del pla-
no, y a partir de estos datos localizar las inversiones que presenta ¢l campo
magnético de la Galaxia dentro y fuera del circulo solar (Fig.1.2). El mode-
lo supone que la intensidad del campo magnético y la densidad electrénica
permanecen constantes, dentro de cada anillo, y la direccidn del campo es
tangente a los anillos, ya sea en la direccién de las manecillas del reloj, o
en sentido contrario. Finalmente, con este modelo se puede predecir la con-
tribucion de las MR’s a lo largo de diferentes direcciones de la visual, si se
conoce la densidad electrénica y la intensidad del campo magnético. Por
otro lado, la Fig.1.3, reproducida de Heiles (1996b), muestra un bosquejo de
las inversiones y direcciones que presenta el campo magnético superpuesto a
un modelo de la distribucién de la densidad electrénica de nuestra Galaxia
que se obtuve a partir de MD’s de pulsares. En la figura podemos obser-
var que los brazos espirales presentan un aumento notable en la densidad de
electrones.

1.2.4 Efecto Zeeman

En principio, la intensidad del campo magnético galactico podria calcular-
se a partir del desdoblamiento que sufre la linea de 21 ¢ del H 1, en
dos lineas polarizadas circularmente en direcciones opuestas, debido al efec-
to Zeeman {ver apéndice B). La separacién aparente entre las Iineas es de
2.8 By MHz G~! (el valor de 2.8 proviene del cociente % = £). Desa-

2xme B
fortunadamente, con intensidades de campos de ~ 10 uG y anchos de lineas

tipicos de ~ 3x107% MHz, el efecto es pequefio y sélo podria ser detectado
con tiempos de integracion muy grandes. Por otro lada, el desdoblamiento
siempre es menor que el ancho de las lineas y por lo tanto la técnica que
se utiliza es observar una linea de absorcidn intensa de hidrégeno neutro y
ver el exceso de radiacién polarizada circularmente en los extremos de la
linea. También se usan lineas moleculares. Verschuur (1968} fue la primera
persona que detectd el cfecto Zeeman en el espectro de la linea de absor-
cion de 21 cm en cuatro fuentes de radio, estableciendo valores limites del
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Figura 1.3: Direcciones del campo magnético {mostrado con flechas), los
cambios de direccién (lineas punteadas) y la densidad electrénica promedio
< n, > (escala de grises).

campo magnético entre 3.5 y 70 1G. Postertormente se realizaron una gran
cantidad de trabajos donde podemos destacar el de Troland & Heiles (1982).
Ellos-investigaron-el-efecto-Zeeman-de-la-linea-21-cm-del-hidrégenoneutro
galdctico y determinaron el limite superior del campo magnético de varias
regiones particulares del medio interestelar, por ejemplo: en Cyg A y Cas A
los valores son ~ 4.6 y 0.8 uG, respectivamente. Finalmente, utilizando las
lineas de absorcién del H1 y OH en la direcciéon de la nube molecular aso-
ciada a la regién H 1 NGC2024 (Orion B) se encuentra que la intensidad
de la componente del campo magnético que estd a lo largo de la visual tiene
valores que estan en el intervalo de 0-100 G (Crutcher et al. 1999)

Pueden utilizarse otras moléculas para determinar la intensidad de los
campos magnéticos por medio del efecto Zeeman. En 1996 Crutcher et al.
estudiaron las propiedades fisicas de la molécula de CN y encontraron que es
la indicada para inferir las intensidades de los campos magnéticos en nubes
con densidades de 105 %cm™. Realizando observaciones del desdoblamiento
Zeeman en las lineas de 3 mm de la molécula de CN se encuentra que la
nube molecular de Orion tiene un campo B igual a -0.36 £ 0.08 mG), en los
nucleos de la nube molecular DR210H de -0.71 £ 12 mG v -0.36 + 0.10 mG
y en M17SW de -0.33 £ 0.14 mG (Crutcher et al. 1999).
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1.2.5 Campo Magnético en diferentes regiones

Como hemos descrito, existen varios métodos observacionales que se utili-
zan para calcular la intensidad y geometria del campo magnético del medio
interestelar en la Via Lactea y en galaxias externas. A continuacién presen-
tamos ejemplos, con valores aproximados, de la topologia e intensidad del
campo magnético de diferentes objetos; desde reglones especlﬁcas en nuestra
Galaxia hasta los cumulos de galaxias.

e Estructuras filamentarias. En el medio interestelar se han detectado
en longitudes de onda de radio estructuras gaseosas delgadas y largas,
que posiblemente estén confinadas por un campo magnético. Tal es el
caso de la mibe oscura Lynds 204 que es una estructura filamentaria de
~ 4° de longitud y ~ 15" 0 menos de ancho asociada a un cascarén de
HI en expansién {Lynds 1962). Por medio del desdoblamiento Zeeman
de la linea de 21 em Heiles (1988) midi6é un valor de ~ 12 uG para
la intensidad de la componente proyectada a lo largo de la visual del
campo magnético de esta region. Este valor es notablemente mayor al
del M1 general.

e« Chorros de gas asociados a protoestrellas. En discos protoes-
telares se detectan chorros de gas de alta velocidad que viajan en
dirccciones opuestas. Estos chorros empujan el gas molecular y el
campo magnética que se encuentran en su camino formando “pare-
des magnéticas” que pueden modificar la evolucidn del chorro de gas.
Como es el caso de los 16bulos de la region S106 donde Crutcher (1991)
determind, utilizando el efecto Zeeman, una intensidad de ~ 1 mG en
el 16bulo norte y de ~ 0.6 mG en la parte sur.

» Superburbujas. Es bien conocido que los vicntos estelares de las
estrellas pertenccientes a asociaciones OB y las explosiones de super-
novas pueden forian grandes estructuras de gas. Una vez més, se pue-
den utilizar diferentes métodos observacionales para inferir los campos
magndéticos de estas estructuras. Por medio de la rotacién de Faraday
v del efecto Zeeman, Vallée (1993) obtiene la intensidad del campo
magndtico de 8§ giganteseas burbujas interestelares (<1000 pe). Los
valores encontrados van desde 2.2 pG en la Gum Nebula, hasta 17 pG
en el Arco de Cetus.
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Mg 2R3

Figura 1.4: Vectores de polarizacién en radio de la galaxia M51 a una longitud
de onda de 2.8 cm

e Centro de la Galaxia. Dentro de 500 pe del centro de la Galaxia exis-

te un volumen importante del espacio que tiene un campo magnético
cuya intensidad es de ~ 130 uG (Spergel & Blitz 1992). En tanto que
a una distancia de 50 pe del centro galdctico se han detectado en radio
grandes filamentos o arcos que son perpendiculares al plano del disco y
tienen un campo magnético que es paralelo a los filamentos y con una
intensidad del orden de 1 mG (Yusef-Zadeh et al., 1584; Tsuboi e al.,

1995)

Galaxias cercanas. Las galaxias externas nos proporcionan una vi-
sidn global de la estructura del campo magnético, cosa que no podemos
obtener con la Via Lictea ya que estamos inmersos en ella. La orien-
tacién y el grado de regularidad del campo en el plano del cielo, asi
como la intensidad y regularidad de la componente del campo que va
a lo largo de la visual pueden derivarse utilizando la polarizacién y
la rotacién de Faraday de la radiacién que emiten las galaxias. Por
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Figura 1.5: Direcciones de la componente ordenada del campo magnético
(representadas por flechas) en el disco (recuadro del lado izquierdo) y del halo
(recuadro del lado derecho) de la galaxia espiral M51. Los vectores del campo
magnético estdn superpuestos a una imagen 6ptica de M51 (Berkhuijsen etal
1997)

ejemplo en el caso de M31, un estudio de la polarizacidn dptica de la
luz de las estrellas de 18 cimulos globulares demuestra que su campo
magnético estd alineado al plano del disco y que las lineas de campo si-
guen los brazos espirales (Martin & Shaw! 1982). Otro ejemplo es el de
la galaxia espiral M51 que se muestra en la Fig. 1.4, Neininger (1992)
realizd mediciones de la polarizacion lineal de esta galaxia wostrando
la estructura a gran cscala de su campo magnético en el disco. La
Fig. 1.4 muestra la distribucidn de la emisidn de la polarizacién lincal
a una longitud de onda de 2.8 cm superpuesta a una imagen tomacda
en ol dptico y tos vectores del campo maguético que estdn bien aline-
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ados con los brazos espirales. Respecto a la intensidad de los campos
magnéticos en otras galaxias externas, se ha determinado con la emi-
sién de radiacion polarizada linealmente y se han determinado campos
cuyas-intensidades van de 4 p G en M33 (Buczilowski & Beck 1991)
hasta de 19 ¢ G en NG(2276 {(Hummel & Beck 1995).

Discos y Halos de galaxias espirales Generalmente en las gala-
xias espirales se pueden identificar dos componentes; el disco y el halo.
Berkhuijsen- et al. - (1997) realizaron un anélisis de las estructuras re-
gulares (ordenadas) de los campos magnéticos en el disco y halo de
la galaxia espiral M51 utilizando las observaciones de polarizacién en
diferentes longitudes de onda, 2.8, 6.2, 18 y 20.5 cin. Ellos encuentran
que el halo (suponiendo que tiene geometria esférica) tiene asociado un
campo magnético con una extensién radial de 10 kpc, es axisimétrico y
horizontal. Sus lineas de campo son espirales que apuntan hacia el cen-
tro y generalmente se oponen a las lineas de campo asociadas al disco.
La intensidad promedio del campo tiene un valor aproximado de 3 uG
en un intervalo radial de 3-6 kpc. Por otro lado, la estructura azimutal
del campo magnético en el disco es muy complicada, no es axisimétrica
ni bisimétrica sino que puede ser representada por una combinacién de
estas dos. Las lineas de campo de la componente ordenada también

son_espirales pero generalmente apuntan hacia afuera. La intensidad

promedio que se obtiene estd en el intervalo de 5-10 uG (Fig. 1.4).

Medio interciimulo de galaxias Los climulos de galaxias son los
objetos mas grandes y masivos que existen en nuestro universo; pue-
den estar formados por galaxias espirales, elipticas o irregulares. Los
ciimulos de galaxias son conocidos porque una fraccién importante de
si masa estd en forma de gas que emite en rayos-X en el intervalo
de temperaturas de 107-10° K. El cimulo de Abell 754 fue observa-
do en rayos—X duros con el Rossi X-Ray Timing Explorer (RXTE),
que junto con datos en la longitud de onda de radio, permitié determi-
nar el limite inferior de la intensidad del campo magnético de! medio
intercimulo es ~ 0.2 G (Valinia et al. 1999), aproximadamente un
orden de magnitud menor que el detectado en el medio interestelar de
nuestra Galaxia.



Capitulo 2

Disco Delgado

2.1 Introduccion

En este capitulo utilizamos el codigo MHD ZEUS-3D (version 3.4.2), para
modelar la estabilidad del disco galactico. Como un primer paso, verificamos
el comportamiento del cédigo con un disco gaseoso simplificado: un sistema
plano paralelo que contienc una sola componente del medio interestelar {por
ejemplo, hidrégeno atémico a T~ 10* K), un campo magnético paralclo al
plano del disco y un campo gravitacional que varia linealmente con la coor-
denada vertical z. Este sistema, que inicialmente se encuentra en equilibrio
magnetohidrostatico, lo llamaremos ¢l disco simple de una sola com-
ponente o simplemente disco delgado (Parker 1966; Mouschovias 1974;
Mouschovias et al. 1974; Spitzer 1978; Blitz & Shu 1980; Horiuchi ef al
1988; Basu et al. 1997, Kim et of. 1998). La verificacién de que los cdleulos
numéricos son manejados de forma correcta se hace comparando los resulta-
dos del codigo con los obtenidos en el tratamiento lineal de la inestabilidad
de Parker.

En un trabajo pionero realizado por Parker (1966), encontré que un disco
de gas interestelar, dentro de un campo gravitactonal y parcialmente sopor-
tado por un camipo maguético, es inestable cuando se introducen perturba-
ciones cou lougitudes de onda suficienteizente grandes. La inestabilidad es
debida a que el peso del gas interestelar gue “resbala”™ sobre las lineas del
campo magndético deformadas por la perturbacidn aumenta la amplitud de
la deformacién. El gas se concentra en los valles magnéticos de las lineas de
campo deformadas, comprimicndolas y arrastrandolas hacia el plano medio

19
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¢ gravedad

Concentraciones
da gas

Figura 2.1: Lineas de campo magnético que son confinadas por el peso del
gas. Esta configuracién es producida por la inestabilidad de Parker en un
disco gaseoso magnetizado (Parker 1966).

del disco. La parte de las lineas (o arcos magnéticos) que se encuentran entre
las concentraciones de gas, liberadas del peso del gas que ha resbalado hacia
el centro del disco, tienden a elevarse (Fig.2.1). Asi la inestabilidad tiende
a-formar-acumulaciones-de-gas-en-los valles-magnéticos. —Este_fendmeno_es.
ahora conocido como la inestabilidad de Parker y puede operar en una
amplia variedad de condiciones, que incluyen desde las zonas sub—fotosféricas
del Sol (Shibata et al. 1989a y 1989b; Kaisig et al. 1990; Nozawa et al. 1992),
discos de acrecién (Galeev et al. 1979; Stella & Rosner 1984; Kato & Ho-
riuchi 1985, 1986), hasta discos de galaxias (Mouschovias 1974; Blitz & Shu
1980; Elmegreen 1982a, b; Matsumoto et al. 1988; Hanawa et al. 1992; Giz
& Shu 1993; Martos & Cox 1994; Foglizzo & Tagger 1994; Santillan et al.
1996; Basu et al. 1997, Kim et al. 1998).

Otra forma de visualizar este fenémeno es la siguiente. Recordemos el
mecanismo fisico que produce la inestabilidad de Rayleigh-Taylor. Un fluido
de baja densidad p, puede sostener, o empujar, a un fluido de alta densi-
dad p;, en la linea de accién de un campo gravitacional perpendicular a la
interfaz entre los fluidos. Si ésta es perfectamente horizontal y aparece una
pequefia deformacién en la interface, la deformacién crece ripidamente como
si “dedos” del fluido denso penetraran al fluido ligero. La tasa de crecimiento
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Trr d¢ esta incstabilidad est4 dada por (Spitzer 1978, Shore 1992),

p—p |
= one]” 1)
T [ M+ pa

donde k = 27/ es el niimero de onda de la perturbacién horizontal. Clara-
mente podemos ver que para pequefias longitudes de onda A la inestabilidad
crece mas rapido que para A’s grandes. Pensemos ahora que el fluido ligero
es el campo magnético horizontal que esta soportando el peso del gas que
se encuentra en el campo gravitacional del sistema. El fluido ligero {el cam-
po magnético mas los rayos cdsmicos) y el fluido pesado (el gas) coexisten
en la misma regién del espacio y, anilogamente al caso anterior el sistema
gas—campo magnético se vuelve inestable para algunas longitudes de onda
de las perturbaciones. Por esto, la inestabilidad de Parker es denominada a
veces como una inestabilidad Rayleigh—Taylor magnéiica (Mouschovias
1996). Esta analogia es aplicable al modo de intercambio de la inestabilidad
de Parker, y no al modo ondular (ver seccién 2.4), ya que si la densidad que
hay dentro de un tubo de flujo magnético es menor a la densidad de sus alre-
dedores éste se desplazard a una zona de densidad mds baja cuando ocurra
la inestabilidad.

2.2 Modelo en equilibrio

Comencemos construyendo un modelo en equilibrio hidrosttico que repre-
sente un disco gaseoso delgado con campo magnético. Supongamos que todas
las variables fisicas que describen al sistema dependen Unicanente de ia al-
tura, z, sobre ¢l plano medio del disco. Por stmplicidad, solamente incluimos
las presiones térmica y magnética para equilibrar el campo gravitacional (no
se considera la presion producida por los rayos cdsmicos, pero esta Gltima
acentua la inestabilidad).

Para que el disco esté en equilibrio hidrostdtico las presioues térmica y
magnética, en cada posictdn z del plano, deben soportar el peso del gas que
esta sobre de ellos, es decir,

d

dz J
dande Peyn (2), Prag{z), p{2) vy g{z), son las presiones térmica y maguética.
la densidad del gas v ¢l campo gravitacional, respectivamente. Las variables

]

{prr]l'n(z) + Pmag(:‘:” - kp(z)g(z)' (2
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0 elockad

Plano
Galactico

Figura 2.2: La inestabilidad de Parker es antisimétrica respecto al plano del
disco cuando la perturbacion tiene la misma direccién en ambos lados del
disco. Las lineas del campo maguético son deformadas inicialmente por una
perturbacion sinusoidal para activar el modo antisimétrico. Podemos ver que
la acumulacion de material ocurrird en el minimo de la linea de campo que se
encuentra sobre el plano del disco y en el méximo de la linea gue s¢ encucntra
debajo de él.
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estan definidas por las siguientes ecuaciones,

Pram(2) = n(2)a?, (23)
2 Z

Pusgl2) = 2, (2.4

p(z) = mHn(z), (2.5)

donde a es la velocidad del sonido en el gas, B,(z) la componente del campo
magnético paralela al plano del disco (cuya intensidad varia con la altura z),
n(z) la densidad numérica, y my la masa del 4tomo de hidrégeno. Nétese que
en la parte térmica estamos incluyendo los movimientos macroscépicos del
gas, donde estd almacenada la energia cinética del MI (también denominada
“turbulencia”). También es importante mencionar que en el equilibrio inicial
de este modelo no se estd considerando la tensién magnética (B - VB), dado
que B = B,(z).

La distribucién del gas en el disco se obtiene a partir de la ec.(2.2). Esta
distribuciéon depende de cémo varian las presiones y la aceleracién de la
gravedad con la coordenada z. Definimos el pardmetro o ¢6mo el cociente
de las presiones magnética a térmica,

Pruag

@ = -—.
l:)term

(2.6)

Aqui suponemos que e es constante en todo el disco (es decir, que las pre-
siones, Piomm ¥ Pmag. varian de la misma forma con z) y que la velocidad a
es independiente de la altura z (disco isotérmico}, de manera que la ec.(2.2)
puede eseribirse como

A (iﬂ _ £ _ 1 /z
: = in (pu) RISy g(z)dz. (2.7)

Para un disco isotérmico, la ee.(2.7) nos dice que el perfil de densidad del
disco delgado depende Gnicamente de la forma en que varie la aceleracién
gravitacional respecto a z. Por lo tanto. st conocemos la funcidn g(z) la
sustituimos en ta ec.{2.7) y la integramos para obtener p(z).
Por gjemple. siy{z) = ¢ = i, la distribucion de densidad es simpleniente
exponencial
plz) = poe 0, (2.8)
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Figura 2.3: Perfiles” de densidad gaussiano (liiéa continua) y exponencial —
{linea punteada) de un disco delgado. Las dos distribuciones tienen la misma
escala de altura, H = 160 pc.

donde
by = —— 7 (2.9)

es la escala de altura de un disco delgado isotérmico con gravedad constante.
Este tipo de disco ha sido utilizado por diferentes autores para estudiar la
inestabilidad de Parker (Parker 1966; Mouschovias 1974; Basu et al. 1997;
Kim et al. 1998). Un disco delgado que tenga este perfil de densidad lo
llamaremos disco delgado exponencial o simplemente disco exponencial
(fig.2.3).

Ahora veamos el caso en que la aceleracion de la gravedad varia lineal-
mente con z, es decir, g(z) = go2, donde gy es una constante. La distribucién
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de la densidad del disco delgado tendra una forma gaussiana

p(z) = poel 2] (2.10)
donde
H? = [M} , (2.11)
—490

es la escala de altura de un disco delgado gaussiano o simplemente disco
gaussiano (fig.2.3). Para poder comparar nuestros resultados numeéricos con
los obtenidos en el analisis lineal utilizamos exactamente el mismo perfil de
densidad que usé Kim et al. (1997). La suposicién de aceleracion lineal es
valida para la aceleracién gravitacional del disco de la Via Lactea hasta una
altura de ~ 200 pc sobre ¢l plano medio.

Aligual que Kim et al. (1997) utilizamos los valores propuestos por Falga-
rone & Lequex (1973) para la escala de altura y la dispersién de velocidades
de las nubes en la vecindad solar, 160 pc y 6.4 km s™!, respectivamente.
Con estos valores y la ec.(2.11) podemos determinar ¢! valor de la pendiente
go = 1.04x 10 "™ ems! pe!. Los valores de la densidad media y la intensi-
dad de la componente ordenada del campo magnético promedio en el plang
medio del disco son py = 2.34 x 1072% gem=3 y By, = 5 uG. Usando ademds
la condicién de que a -1, encontramos que para ambos discos las presiones,
térmica y magnética, tienen el mismo valor en el plano medio de ~ 1071% g
cra 2,

En este capitulo nos centraremos cn el estudio de un disco gascoso delgado
conn g{z) = guz y. por ende, con una distribucidn de densidad gaussiana.
Sustituyendo la ec.(2.8) en la ec.(2.2) podemos calcular la presion total del
sistema I’ como fncion de z, es decir.

Plz)y = Pogof e HY gy

a2 (1 + a)p{z). (2.12)

Il

Para los pardmictros supuecstos en ¢ plano medio de un disco gaussiano.
Ta presion total tiene un valor ~ 2 x 10 2 dinas cm ? y su variacion respecto
A o se muestra en la Fie (2. 4).
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2.3 Analisis lineal

Las ecnaciones no relativistas que describen la magnetohidrodindmica (MHD)
de un fluido ideal (sin resistividad, no viscoso, adiabatico), como funcién del

tiempo y el espacio son,

dp
9P LV (pv) = 2.1
%Y (pv) =0, (2.13)
ov B? 1
. = — iy — — —B- - 1
0 [ax +v VV] VEem—V (871‘) + 4;-rB VB - pg, (2.14)
9B =V x (v xB), (2.15)

at
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(%-Fv-V) (P:;;m) o, (2.16)

Definimos a las perturbaciones de pequeiia amplitud en las variables fisicas
que describen el fluido como dv, 60, dPerm ¥ 6 B. De manera que las canti-
dades perturbadas nos quedan,

v = vo+dv; £ = .00+JP§ Piem = Pterm,ﬁ'*'épterm; B = Bﬂéy +46B. (217)

Introduciendo estas cantidades en las ecuaciones MHD y tomando sola-
mente los términos de primer orden en las variables perturbadas, obtenemos
el siguiente sistema de ecuaciones linealizadas

e m dov, = dév, 0Odv, )
-r _ = = 2.1
ot Hg z20u, + py ( p + 3y + gy 0, (2.18)
vy,  O8Piem By _
R = ngzéBz =0, (2.19)

06v, 08P Bo 06B, By 848,
el 0Py | 20YE0x 9.
70" ot + Oz * Ar Oz dr Oy 0, (2.20)

déu. . AP (o By : By 061, N B, 96B,
il : _ =, _ -8 J0FE Py
70" at Ay BmH? Yood4m oy 4 Oz
(1 + a)a?
S 26p =0, (2.21)
d6B, dbv,
- -B - = (), 2.22
ot * ay (2.22)
0B, ddu, By dé e,
it AN — ——zdu. — = {}, 2.2
ol Bo Oz 'ZH'yzZ v: = Bo az (2:23)
déB, e,
By = 2.2
P i 0, (2.24)
0P Prmno . Qbv,  Ode,  ddw.
- — e, - Pwun R e e = 0. 2.25
el Hﬁ ve Y\ iy oz (2:25)
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Ya que |os coeficientes de las ecuaciones (2.13)~(2.16) no dependen explicitamente
de z, v, t, las cantidades perturbadas pueden descompounerse en series de Fou-
rier con respecto a estas variables. Por 1o tanto, las cantidades perturbadas
tendrén la siguiente forma:

8Q(z,y, z; t) = 8Q(z) exp i(wt — k,x — kyy), (2.26)
donde w es la frecuencia angular y k; y &, son los nimeros de onda cuyas

direcciones estan a lo largo de los ejes = y v, respectivamente. Sustituyendo
la ecuacién anterior en el sistema de ecuaciones linealizadas obtenemos

. . . ddv,
iwdp — %2502 + po (—zk,&‘v; — ik, v, + 5 ) =1, (2.27)
. . " 0 Bo
1wpydvy — 1k 0P erm — 6B + ik, 613 =0, (2.28)
) ; By 5
iwpedvy — tky6Porm + —— B H2 ———2zB, =0, (2.29)
. © doPierm Bo Bo
wpepdv, + d;r < B H2 z6By + ik Ty =258,
- Bo. 6B, (l+a)e®
= ——— {(2:30°
ir dz + H? z0p ’ (2:30)
iwéB,, + ikyBodv, = 0, (2.31)
iwéB, + ikyBodv, = 0, (2.32)
- P erm . d(S‘U
1wdProrm — -tH—g'ozévz + Pierm o (—zkxévx ik dvy + —d—z—) =0, ({2.33)
dﬂév; z ddv,
dz* H H? dz

wilat — [(1 + @)/ H? + 2a(k? + k2)J?/a? + 20y(A] + KD)K] . +
(20 + v)w?/a? — 2avk]




2.3. ANALISIS LINEAL 29

[ 2a(1 + a)kiw?/a® B
(w?/a? — 20R2)[(2a + 7)w?/a? — 2a7kZ]

T+ o)1 —a—~y)(k2+E&2)] 22
Aro)i-a-mikth)] 2, _, (2.34)
(2e + y)w?/a? ~ 20vk2 | H}
Haciendo el siguiente cambio de variable
1/{ z\?
(s'Uz = \I’exp [Z (B_—g') } y (235)

¥ sustituyendo en la ec.(2.34) obtenemos una ecuacién diferencial de segundo
orden donde no aparecen derivadas de primer orden

d2y 1
e [a‘p?f

whfa* —[(1+ a)/HZ + 2a(k] + k2)|w?/a® + 20y(k] + kg)ki] -

(2a + vw?/a? — 2avk?
[l N 20(1 + o)k2w? fa? N
4 (w?/a® - 20k})[(2a + Y)wl/a® — 20vK2]
(I+a)(l—a—-7)Al+E)] 22
(2a + vjw?fa® - 20vk2 | H}

0. (2.36)

Definiendo las siguientes variables adimensionales
QN=wHy/a, v, =kH, v,=kH, Yv=Vja. (=z/H, (2.37)

y sustituyéndolas en la ec.{2.36) obtenemos una ecuacién simpie de eigenva-
lores, similar a la ecuacién de Schrédinger asociada a un oscilador arménico
unidimensional

d*y
;E‘z— + {E - Voﬁz)w =40, (2'38)
donde E y V§ estdn dades par
E = 1 . o - (1 +a)+ (2a + Y2+ 12) I8 + 2a (2 + ufr):ﬁ (2.39)
2 (20 + )2 — 20y12
N o 2a(1 + a)2(?
P74 (P — 2002} (20 + 7)Q? - 20y0E]
L+ a)(l+a— )2+
g_ ! _j)_(i ___-L)_ (2.40)

(20 + 7)0% 20y
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Las soluciones de la ec.{2.38) pueden dividirse en dos familias, una continua
y otra discreta (estas soluciones son discutidas con méas detalle por Giz &
Shu 1993 y Kim, et al. 1997). A su vez, las soluciones continuas se dividen en
modos simétricos v modos antisimétricos. En este capitulo estamos interesa-
dos en las relaciones de dispersion para el modo de oscilacién antisimétrico
asociado a la familia de soluciones continuas.

Las soluciones de la ec.(2.38) dependerin de los signos que tienen las
funciones E y V; para nuestro estudio estamos interesados en el caso donde
E >0y Vy <0, es decir, que E siempre sea mayor que Vy(2? en todo el
intervalo de ¢, y por lo tanto, la eigenfuncién 1 oscilard mientras que el valor
de ¢ aumenta. Rescribamos la ec.(2.38} introduciendo un nuevo cambio de
variable & = 21/2(-V}1/4¢

(1, _ |
*&E—z + (ZE — ﬂ-) Y= 0; (241)
donde '
a= %\/:ETD (2.42)

Para valores de o y -y dados, los valores de las funciones E y V, dependen
tnicamente de 2, v7 y O?. Entonces, obtener las relaciones de dispersién es
equivalente a encontrar los valores de 12, 2 y 02, que satisfacen las condicio-
- -nes-de-frontera-impuestas-en-la-ec.(2.38)._La condicién de frontera superior
esPp =0en ¢ = (ne y lacondicién de frontera inferior es dy(0)/d¢ = 0
en { = 0 (el plano medio del disco).

Parao =1, 7Y = 1Y Cnoz = 4 (Zmes = 640 pc) obtenemos la relacién
de dispersién mostrada en la Fig.(2.5), donde el modo de oscilacién mds
inestable tiene asociada una tasa de crecimiento de © = 0.87 (r = 2.9 x 107
aiios) y una longitud de onda de A = 4.4H, = 700 pc. Si variamos los valores
de los pardmetros, las tasas y longitudes de onda también cambian. En las
simulaciones presentadas en la siguiente seccién usamos @ = 1, vy = 1y
Cmaz = 4.

2.4 Perturbaciones
Existen dos modos de oscilacién del disco galdctico; el ondular y el de in-

tercambio. E! modo ondular estd relacionado con la ondulacién o defor-
macién, de las lineas de campo magnético por perturbaciones semejantes a
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Figura 2.5: Relacidn de dispersién de la incstabilidad de Parker en un disco
gaussiano. El eje vertical representa ¢l cuadrado de la tasa de crecimiento
normalizada, y el eje horizontal el cuadrado del nimero <e onda horizontal
normalizado.

ondas transversales (ondas de Alfvén) que viajan a lo largo de ellas. El
modo de intercambio estd asociado con la perturbacidn de las lineas de
campo manteniendolas paralelas al eje horizontal, es decir, estd permitido el
intercambio de tubos de flujo magnético en la direccidn z (definiinos un tubo
de Aujo magnético come un paquete de iincas de campo magnético con flujo
magnético constante, el cual esta separado de sus alrededores no—magnéticos
por una discontinuidad tangencial, Schissier 1992). Si alejamos un tubo de
flujo del plano del disco y dste se encuentra con una densidad menor gue sus
alrededores, el tubo descenderd y por lo tanto el modo es inestable (Hughes
& Cattanceo 1987)
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Martos (1993} realizé experimentos numéricos en tres dimensiones, con
diferentes funciones matemadticas para representar las perturbaciones de la
componente~z de la velocidad, con la finalidad de estudiar los modos de os-
cilacién. En este trabajo hacemos modelos en dos dimensiones y Gnicamente
podemos analizar ¢l modo ondular de la inestabilidad. Por ello, para estudiar
modos especificos introducimos perturbaciones de la forma

dv,(x) = dup,sen (27rx) ‘(2.43)

/\per

donde la amplitud de la perturbacién, dvy,, tiene una magnitud igual a
0.01 km s™!, aproximadamente el 1% de la velocidad del sonido en e! plano
Y Aper €5 la longitud de onda. En la Fig. 2.6 presentamos un ejemplo de
la perturbacién utilizada para estudiar el caso A (ver la definicién de los
modelos en la Tabla 2.1).

Finalmente, para obtener el modo de crecimiento mds rdpido introduci-
mos una perturbacién aleatoria en la velocidad del gas, con una amplitud
méxima de .01 km s~ '{ver Fig. 2.6).
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Figura 2.6: Isocontornos del logaritmo de la densidad (escala de colores) vy
el campo de velocidades (indicado con flechas) de la perturbacién inicial,
representada por una funcién sinusoidal con una amplitud vy, = 0.01 km 57!
¥ Aper=700 pc (panel superior), y completamente aleatoria {panel inferior).
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2.5 Simulaciones Numéricas

A continuacién se presentan una serie de experimentos numéricos en dos
dimensiones, que muestran el crecimiento no-lineal de la inestabilidad de
Parker en un disco delgado magnetizado, inmerso en un campo gravitacional
9(z) que varia linealmente con la altura.

Todas las simulaciones tienen las siguientes caracteristicas:

1. El sistema de coordenadas es cartesiano, utilizando el plano—zz para el
desarrollo del estudio.

2. La resolucién de la malla es de 128 X256 zonas para el Modelo A (disco
gaussiano), y de 256x256 y de 128x64 zonas para los Modelos B y C
(disco grueso; las caracteristicas de los modelos del disco grueso estan
descritas en el capitulo 3).

3. Las condiciones de frontera son periédicas en la direccién-z, y pueden
ser reflejantes o abiertas en la direccién z.

4. No se toman en clienta la viscosidad, ni la rotacién del gas, ni la auto-
gravedad. Ademds, la conductividad del gas es infinita, es decir, ol
campo magnético estd congelado y por lo tanto cl flujo magnético sc
conscrva.

Todos los cdleulos de la presente tesis se realizaron con a la version 3.4.2
de!l cadigo numérico ZEUS (Stone & Norman 1992a, 1992b). utilizando las su-
percomputadoras Cray YMI-464 y Silicon Graphics Origin-2000 det Centro
de Cémputo de la DGSCA UNAM. En la tabla 2.1 se presentan los diferen-
tes paramelros que se utilizaron en cada una de las simulaciones numéricas.
La primera columna define la identificacidn del experimernto numérico: en la
segunda y tercera se dan los tamanos {isicos del sistema en las direcciones
ry z. respectivamente; cu la cuarta se da la longitud de onda de la pertur-
bacidn y on la quinta columua = especifica fa resolucion de la malla com-
putacional. Ademais. en todes Tos experimentos numéricos de este capitulo
usamos o = 1. Hy = 160 peoowg - 11 eny S0y = opGloa =64 ksl

i ; sy e s 3 1L )
AL fren = 9.2 ki s Y Uninynctosunicn 7% 112 km s
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Tabla 2.1 Parametros de simulaciones para el Disco Delgado

Caso Az Az Perturbacidén Condicién en la  Resolucion
(kpe) (kpe) (pc) frontera-z (zonas)
Al 0.700 1.280 700 reflejantes 128x128
A2 0.700 1.280 7 abiertas 128x128
A3 0.700 1.280 r reflejantes 256x256
A4 0700 1.280 ” abiertas 256 %256
AS 0.700 0.640 aleatoria reflejantes 128x128
A 0.700 1.280 " reflejantes 128x64 -
A7 0.700 0.640 ” reflejantes 256 %256
A8 0.700 1.280 7 refiejantes 128x256
A9 0.640 0.640 " reflejantes 128x128
All  0.640 0.640 " abiertas 128x128
Al2  0.640 1.280 " reflejantes 128x128
Al3 0.640 1.280 ” abiertas 128x128
Al4  1.280 1.280 " reflejantes 128x128

2.6 Resultados

Una vez que se ha construido el disco en equilibrio hidrostdtico (ver sec-
cién 2.2), perturbamos al sistema con la velocidad dada en la ec.(2.43) y lo
dejamos evolucionar para estudiar el desarrollo de la inestabilidad.

El campo magnético estd amarrado al gas, el que a su vez estd confina-
do al sistema por el campo gravitacional. Cualquier perturbacidén en el gas
se transmite a las lineas del campo. Perturbando al gas en direccién per-
pendicular a las lincas del campo magnético, éstas tendridn un movimiento
oscilatorio transversal, semejante al de una cuerda de guitarra atada a los
extremos.

Sila longitud de onda de la perturbacién es pequeia y el disco se mantiene
estable, el gas pucede oscilar sin perder su estado de equilibrio inicial y la per-
turbacion evoluciona, ya sea con una amplitud constante o amortigudndose
hasta desaparecer.

Sin embargo, para longitudes de onda mayores al valor critico A, ~ 430 pe
(ver Fig.2.5: r/j = 5.5), la perturbacién crece indefinidamente. La inestabi-
lidad reordena la distribucion del gas ¢ induce la formacion de estructuras
gascosas perpendiculares al plano del disco.

Primero se realizaron una serie de cxperimentos numdéricos para deter-
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minar numéricamente la longitud de onda minima o critica, A..  En estos
experimentos la amplitud inicial de la perturbacién se mantuvo constante a
vp: = 0.01 km s~1 y se fue variando la longitud de onda Aper, €ncontrando
los siguientes resultados:

L. El disco es estable para valores de A,., <430 pc. A estas longitudes de
onda el disco tinicamente oscila, pero la perturbacién no crece.

2. Para longitudes de onda A, >430 pc, como lo indica el andlisis lineal,
el sistema se vuelve inestable y se forman estructuras de gas perpen-
diculares al plano del disco, que terminan colapsandose hacia el plano
del disco. Aqui nos referiremos a esas estructuras simplemente como
“laminas” de gas.

3. Los valores de la longitud de onda y de la tasa de crecimiento del modo
de oscilacién que crece mas rapido, 700 pc y 8.1x107 aiios, respecti-
vamente, coinciden satisfactoriamente con los obtenides en el analisis
lineal (ver Fig. 2.7).

2.6.1 Caso Al (A,,=700 pc)

-..Como.un. ejemplo_representativo de nuestras simulaciones, describimos la

evolucion lineal y no-lineal del modo de oscilacidn mds inestable, que se
obtiene a partir del andlisis lineal en el disco delgado cuando introducimos
una perturbacion del tipo de la ec.(2.43). La tasa maxima de crecimiento y
fongitud de onda asociada a este modo son respectivamente, = (.87 (es
decir, €l tiempo de crecimiento es de 2.9x 107 anos) y A = 700 pc.

Para comparar nuestros calculos numéricos con los obtenidos en e analisis
lineal graficamos la variacién del logaritino natural de 1a velocidad cuadratica
media v, contra el tiempo (los valores temporales estdn normalizadas al
cociente, escala de altura entre la velocidad de sonido, H,/e). La Fig. 2.7
muestra las componentes de la velocidad ¥rmsz ¥ Vrms,. (lineas continua y
punteada, respectivamente) y el caso lineal (linea quebrada; la pendiente de
la recta representa la tasa de crecimiento £ = 5”—2—{1) Durante los primeros
7.5x107 afios {t=3 H,/a) el sistema oscila manteniendo aproximadamente
la magnitud de la amplitud inicial de la perturbacién (v, ~ 1072 lm s7%);
inmediatamente después comienza a aumentar el valor de la velocidad debido
al desarrollo de la inestabilidad de Parker. '
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Figura 2.7: Evolucién temporal de la velocidad cuadrética media de las com-
ponentes horizontal v, ;... ¥y vertical v; ppn,, €n una simulacién 2-D de las
inestabilidad de Parker en un disco delgado. Las unidades del ticmpo estdn
normalizadas al valor de H,/a {escala del altura entre velocidad del sonido
del medio)

En la Fig.2.7 se pueden distinguir tres fases de la evolucién temporal de la
inestabilidad en el disco delgado. ¥n la fase lineal, que termina aproxima-
damente a los 2.0x10° afos (t=8 H,/a), podenos observar que las tasas de
crecimiento (las pendientes de las rectas asociadas a las componentes v, .
¥ V.o concuerdan con la tasa de creciniento obtenida en el andlisis lineal
(linea punteada). Después la inestabilidad pasa a la fase no-lineal que {er-
mina aproxitmadamente a tos 3.8x10% anos (t=15 H,/a) y donde podemos
observar el crecimiento mdximo de la perturbacion. Finalmente. ol siste-
ma se estabiliza en una fase de relajamiento donde encontrard un nuevoe
estado de equilibrio, con oscilaciones que se van amortiguando debido a la
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Figura 2.8: Evolucién no lineal de la inestabilidad de Parker para A, = 700
pc. Las graficas muestran isocontornos del logaritmo de la densidad (escala de
colores), el campo de velocidades (indicado por flechas) y el campo magnético
(indicado con lineas continuas). Las velocidades maximas en cada panel son:
0.2, 15, 14 y 3 km s~!. respectivamente
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difusividad numérica.

La figura 2.8 ilustra la evolucion no-lineal de la inestabilidad de Parker
en un disco gaseoso delgado cuando introducimos una perturbacién con una
longitud de onda Ap.r = 700 pc. Las graficas presentan isocontornos del lo-
garitmo de la densidad (escala de colores), el campo de velocidades (indicado
por flechas) y el campo magnético {indicado con lineas continuas). El tiempo
de evolucién en unidades de mega—afios (Myr) se localiza en la parte superior
izquierda de cada grafica. La figura 2.6 muestra la condicién inicial.

Cuando han transcurrido ~ 7.5x107 afics, es decir, cuande empieza la fase
lineal de la inestabilidad de acuerdo al andlisis lineal, comienzan a ondularse
las lineas de campo en las partes altas del disco (zonas comprendidas entre
—600 < z < —400 pc y entre 400 < z < 600 pc de la Fig. 2.8a) (ver
también Basu et al. 1997, Kim et al. 1998). El gas que se encuentra en esas
70nas empieza a moverse hacia el plano del disco, resbalando sobre las lineas
deformadas (a una velocidad de ~ 0.1 km s) debido a que lejos del disco
el material est4 sostenido précticamente por presién magnética y cualquier
deformacién de las lineas del campo magnético lo hace resbalar a lo largo
de éstas. La evolucion de la inestabilidad continia y la cantidad de gas
acumulado en los valles magnéticos es tal que su peso evita que las lineas
del campo magnético recuperen su forma inicial (paralela al eje horizontal),
induciendo que més material siga moviéndose hacia el plano del disco.

Al ticmpo ~ 2.0 x 108 afios, las lineas del campo magnético onduladas
comienzan a formar una seric de “arcos magnéticos”, con un tamano apro-
ximado de Ap.-/2, aumentando su separacién en la direccién vertical, entre
arco y areo, conforme nos alejamos del plano del disco (zonas z ~ —350 pc y
z ~ 350 pc de la Fig. 2.8b). Los “valles magnéticos” corresponden a los luga-
res donde el gas se acumula y, conforme transcurre el tiempo, el peso del gas
comprime aun mas a las lineas de campo aumentando la presion magnética
en zonas cercanas al plano del disce, y evitando que el material acumulado
llegue a la posicién z =0 (Fig. 2.8¢).

Bl gas que cae llega a tener velocidades supersénicas ~ 15 km s™!, pro-
duciendo chogues que dan origen a una serie de ldminas de gas comprimido,
orientadas de manera perpendicular al plano del disco. Estas ldminas se en-
cuentran espaciadas por distancias ~ A, /2 {zonas —600 < z < —320 pc y
320 < z < G600 pe de la Fig. 2.8¢). El proceso de forimacidon de las estructu-
rag de pas perpendiculares al plane del disco ceuire en el iutervaio de ticmpo
2.0 x 10% <t < 2.6 x 10° anos.

Finalmente, para ticmpos mayores a 3.8 x 107 anos, las laminas de gas
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forman una serie de “nubes” (méximos de densidad) con una altura media
de ~ 100 pc sobre el plano del disco, sostenidas por la presidn y la tension
magnéticas. En las zonas donde se forman las nubes de gas, las lineas del
campo magnético estin completamente deformadas, rodeando a las estruc-
turas gaseosas recién formadas y cercanas a reconectarse (Figs. 2.8d).

Es importante mencionar que la antisimetria en la posicién de las 1aminas
respecto al plano del disco gaseoso es debida al tipo de perturbacién inicial
que introducimos en el sistema en equilibrio. La Fig. 2.2 ilustra esto: las
dos lineas del campo magnético onduladas por una perturbacién sinusoidal
forman su valles de forma antisimétrica a cada lado del plano medio del disco.
En la figura observamos que el gas de la zona superior se acumula en el lado
derecho, pero el gas de la zona inferior se acumula del lado izquierdo, dando
origen a una serie de estructuras gaseosos localizadas de forma antisimétrica
respecto al plano del disco gaseoso.

2.6.2 Formaciéon de laminas de gas

La Fig. 2.9, que es una ampliacién de la figura 2.8, muestra el momento en
que la ldmina de gas empieza a ser formada por el material que se mueve a lo
largo de las lineas del campo deformadas, a una altura ~ 500 pc sobre el plano
del disco. Este material tiene una velocidad supersénica {(de ~ 15 km s7!).
En las velocidades de las Figs. 2.9by 2.9c podemos ver que los lugares donde

se producen los choques (zonas 350 < z < 550 pc) corresponden a los bordes

de la ldmina de gas. También vemos que el campo magnético desarrolla una
componente vertical con una intensidad ~ 1uG en esas mismas zonas. Por su
lado, el campo magnético en el plano sigue manteniendo la topologia inicial.

La Fig. 2.9c muestra la evolucién cuando han transcurrido 2.6 x 10®
afios. El gas sigue concentrindose en el valle magnético transmitiendo la
deforimacién de las lineas del campo magnético a zonas cada vez mas cercanas
al plano. La tensién magnética aumenta, para sostener el peso del gas que se
encuentra en los valles magnéticos y las lineas de campo empiezan a cerrarse
detrds del gas que cae al centro de la lamina (Fig.2.9d). A este tiempo
podemos ver el fendémeno, muy interesante, de la reconexién magnética donde
la lineas del campo magnético se cierran por completo. Lamentablemente el
cddigo ZEUS no puede tratar este problema, ya que sélo resuelve el problema
MHD ideal (sin resistividad) y no podemos continuar la simulacion més alla
de los momentos en que se inicia la reconexién.

Finalmente, nuestra simulacion termina a ~ 3 x 10® ajios con la lamina
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Figura 2.9: Formacién de una lamina de gas en un disco delgado Las gréficas
muestran isocontornos del logaritmo de la densidad {escala de colores), el
caipo de velocidades (indicado por flechas) y el campo magnético (indicado
con lineas continuas). Las velocidades méximas en cada panel son: 0.2. 13,
14y 3 km s}, respectivamente.
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de gas centrada a una altura ~ 320 pc, produciendo una nueva configuracién
del campo magnético con componentes en todas direcciones. La componente
vertical del campo magnético tiene una intensidad de ~ 3uG, como la que
se observa en el medio interestelar (Heiles 1996a y b).

2.6.3 Conclusiones

En este capitulo se utilizd el cédigo MHD ZEUS en 2D para estudiar la
estabilidad del disco galactico. Para verificar el comportamiento del cédigo
utilizamos un disco delgado representado por un sistema plano-paralelo que
contiene una sola componente del medio interestelar, un campo magnético
paralelo al plano del disco y un campo gravitacional que varia linealmente
con la coordenada vertical :z.

La verificacién de que los cdlculos numéricos son manejados de forma
correcta se hizo comparando los resuttados del cddigo, con diferentes pertur-
baciones y diferentes resoluciones, con los obtenidos en el tratamiento lineal
de la inestabilidad de Parker (Kim et al. 1997). La evolucién de los modelos
numéricos en el régimen lineal reproducen los valores de la longitud de on-
da y la tasa de crecimiento del modo de oscilacidén mds inestable, @ = 0.87
y A = 700 pc, respectivamente, independientemente del tipo de la pertur-
bacidn inicial; aleatoria o con una funcién sinusoidal. También, nuestros
célculos coinciden con la longitud de onda critica, A; =: 430 pc obtenida en
el andlisis lincal. Estos resultados nos dan confiabilidad en el uso del cédigo
en este problema.

Durante el desarrollo de la inestabilidad de Parker se pueden distinguir
tres fases (Fig.2.7); una lincal, otra no-lineal y finalmente, una de relajamien-
to, que estdn relacionadas con la formacion de ldminas de gas perpendicula-
res al plano del disco delgado. Crando la perturbacién inicial es aleatoria. el
tiempo invertido para la fase lineal de la inestabilidad es ligeramente mayor
que el que invierte cuando la perturbacidn es sinusoidal. Esto se debe a que
el sistema tiene componentes de la velocidad v, y v. en todas direcciones.
por lo tanto, el sistema selecciona y oscila en el modo més inestable,

Finalmente, también encontramos las laminas densas de gas perpendi-
culares al plano galdctico gue son generadas por la incstabilidad (Lerche
1967). Estas liminas de gas, estdn soportadas verticalmente por la tension
magnética debida a la deformacion de las lineas del campo magnético, como
resultado de la acumulacion de material en el valle de la ondulacidn. EI peso
del gas evita que las lincas de campo recuperen su forma inicial y el sistema
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se estabiliza con las estructuras ilustradas en el Caso Al.
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Capitulo 3

Disco Gaseoso Grueso

En este capitulo analizamos el caso de un disco gaseoso grueso (Kim ef al.
1999; Santillin 1999b), representado por dos componentes (o capas}: una
zona de nubes, con una escala de altura H, ~ 100 pc, y de una zona eztranube
con una escala de altura H.; ~ 900 pc (Cox 1988; Martos 1993; Boulares &
Cox 1990; Martos & Cox 1994). A su vez, cada una de estas componentes
estd formada por varias subcomponentes.

L.a zona de las nubes, que seria equivalente al disco delgado del capitulo
anterior, estd compuesta de nubes oscuras, de nubes difusas y de un medio
internube {en forma ionizada y neutra) con una seric de burbujas calientes
generadas por vienios estelares y supernovas. También estd permeada por los
rayos césmicos y por el campo magnético galdctico, de varios microgauss, con
una morfologia promedio aproximadamente paralela al plano galdctico. Las
densidades de las nubes varfan entre 10-10° cm™?, sus temperaturas estan
entre 10-10° K y su presién térmica tiene valores de ~ 1072 dinas cm 2
(Cox 1989).

En la capa extranube las propiedades de las componentes {en este caso
los rayos cdsmicos, los campos magnéticos, la materia extranube y las nubes
de alta velocidad). decrecen suavemente con la altura z. Las distribuciones
de los rayos cosmicos y los campos magnéticos para z's grandes se obticnen
a partir de mediciones de la emisidn sincrotronica galdctica (Rockstroh &
Webber 1978) v de la contribucidn galdctica a la rotacién de Faraday hacia
fuentes extragalicticas (Simard-Normandin & Kromberg 1980). Par otro
lado. se lia detectado material neutro y de baja ionizacidn a z > 1 kpe a
partir de estudios de la linea de 21 e (Lockman, Hobbs & Shull, 1986) y de
las absorciones de lineas de Till (Edgar & Savage. 1989). La distribueidn de
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electrones, por su lado, se ha obtenido de la distribucién de las medidas de
dispersidn de los pulsares (Reynolds, 1989).

La componente neutra del medio internube tiene una densidad promedio
en el plano galdctico de ~ 0.1 ecm™3, con una escala de altura de ~ 400-500
pc. La componente ionizada tiene una densidad promedio de ~ 0.025 cm™3
¥ una escala de altura de ~ 900 pc. :

Densidad (10*g cm®)

Figura 3.1: Distribucidn de la densidad como funcion de z de un disco gaseoso
grueso.

Nuestro modelo de disco grueso considera todas estas subcomponentes y
ha sido tomado de Martos & Cox (1994). La estructura inicial estd determi-
nada por la ecuacién de equilibrio hidrostatico, dada en la ec.(2.2), pero ahora
la distribucién del gas esta dada por la contribucién de todas las diferentes
componentes

T 2 _ 22
p(z) = pol0.6e 3Tor)? 4 0.3 205 + (.07 21350 (3.1}
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+0.1¢” %ok + 0.03¢” %05} cm”,

donde py = 2.24 x 107 g cm™ es la densidad en z=0. La distribucion se
muestra en la Fig.3.1. Los diferentes términos de la ec.(3.2) corresponden
a las distribuciones promedio observadas del hidrogeno molecular (H;), del
hidrégeno atémico (HI) frio, del HI tibio en nubes, del HI en el medio inter-
nube tibio, y del hidrégeno atémico ionizado {HII) del material difuso tibio,
con las escalas de altura determinadas en la vecindad solar (Boulares & Cox
1990). '

8 LN B bl Bl S S S B e St i B e e I S A B

g(2)(107 em s

Figura 3.2: Campo gravitacional producido por estrellas como funcién de 2.

Debido a que estamos incluyendo en nuestro modelo diferentes compo-
nentes extendidas del medio intercstelar, con diferentes escalas de altura, la
escala de altura efectiva del disco cstd definida por la densidad eolumnar

total de gas
1

He = — / p(z)dz ~ 166 pc. (3.2)
0 Jo
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El campo gravitacional usado es similar al observado en la vecindad solar
y ya no es simplemente lineal, como en el caso del disco gascoso delgado. En
el caso presente, varia con la altura z de [a forma (Fig.3.2),

9(z) = 8 x 107° (1 — .52¢~ = — .48¢™ @) cm 52, (3.3)

Esta funcién (Martos 1993) representa un buen ajuste al campo gravitacional
obtenido observacionalmente por Bienaymé, Robin & Crézé (1987).

La presién térmica P p,(2z) estd dada, al igual que en el disco delgado,
incluyendo la energia cinética del gas. Ahora usamos Piem(z) = n{z)kT,
donde n{z} es la densidad numérica, & es la constante de Boltzmann y T es la
temperatura efectiva del gas (que corresponde a la dispersién de velocidades
del medio difuso). La presién magnética, Pp,,(2) estd nuevamente dada por
la ec.(2.4), con una escala de altura para el campo magnético de ~ 1 kpc. La
variacién de las tres presiones respecto a la coordenada z se muestra en la
Fig.3.3. Notese que la presién magnética no es monoténica. Esto es debido
a que el valor de B, es obtenido a partir del equilibrio hidrostatico.

Para la condicién inicial, al tiempo t=0, los valores en el plano medio
del disco son tomados de Boulares & Cox (1990): el campo magnético sélo
tiene una componente que es paralela al eje de las z, con una magnitud
B.(0) = 5 G y decrece como funcién de la altura 2, y la presion total es
Pioi(0) = 2.7x1071% dinas cm™2 (es decir, 20 % mas grande que el valor
encontrado por Berghoferet al. 1998 para la-presion térmicaen-la-vecindad
solar}).

La temperatura efectiva asignada al disco grueso la calculamos a partir
de los valores, en el plano galdctico, de la presién total del gas Py, (2=0), de
la presién magnética Pra.(z=0) y de la densidad p(z=0),

Pterm(o) - Pmag(o)
n(0)k '

T = (34)

Para los valores asignados al plano en la vecindad solar, encontramos que la
temperatura efectiva del disco tiene un valor igual a 10,900 K. De manera, que
el modelo de disco que estamos utilizando, puede ser llamado modelo de disco
magnético “tibio” y tiene una velocidad del sonido implicita de ~ 8 km 577,
similar a la dispersién de velocidades observada en la componente principal
de las nubes de HI. El valor de la intensidad del campo magnético en z=0,
5 uG, toma en cuenta las contribuciones de los valores de las componentes,

ordenada (con una intensidad de ~ 1.6 uG) y aleatoria ( de ~ 3 uG; ver Heiles
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Figura 3.3: Variacién de las presiones, térmica, magnética y total, como
funcidn de z.

1996a, b). Estos valores de la intensidad del campo son moderados, ya que
se han detectado valores promedio de la intensidad del campo de 19 4G en ¢l
disco de NGC 2276 (Hummel & Beck 1993). Finalmente, las variaciones de
las velocidades de Alfvén y magnetosonica (v3,,, = a® +v4,,) se muestran en
la Fig.3.4; en ia grafica podemos observar que las velocidades se incrementan
rapidamente hasta ura altura de ~ 500 pc. y después el aumento se vuelve
siave en e} intervalo de 500 a 1300 pe.

A diferencia del disco delgado utilizado en el capitulo anterior, donde
el cociente de presiones (u-—t‘f’mg/}‘,emi) es constante, en el disco grueso
1sotérnico el coctente e aumenta con la altura z. como se muestra la Fig 3 5.
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v(km/s)

ﬁlfven ;
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0 I L 1 1
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Figura 3.4: Distribucién en 2z de las velocidades de Alfvén y Magnetosénica
del disco grueso

En la figura podemos observar que este tipo de disco esta practicamente
sostenido por la presién magnética. Esto implica que el disco es muy ines-
table en las zonas altas y que la inestabilidad de Parker debe de presentarse
primero en esas regiones.

Para estudiar numéricamente el desarrollo de la inestabilidad en el disco
grueso gaseoso introducimos nuevamente una perturbacién en la componente
z de la velocidad (ver seccién 2.2.1) y dejamos evolucionar el sistema.
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Figura 3.5: Cociente de presiones, P /Pierrn como funcién de z de un disco
isotérmico grueso.
3.1 Analisis lineal

Comoen el caso del disco delgado, partimos de las mismas ecuaciones [(2.13)-
(2.16)] ¢ introducimos las perturbaciones en las variables fisicas

v = VU+6V; g = PU+6.0; Pterm - Ptermﬂ_*'dpterm; B = Bﬂ(z)é}' +dB (35)

Nuevamente, tomando solamente los términos de primer orden de las
variables perturbadas, y restringiendo nuestro estudio a perturbaciones que
ocurren en el plano r—z, obhtenemos ¢l sistema de ecuaciones linealizadas

dip dpg ddv,  Bdv.\
‘57 -+ 62’;-@' + o ( o + *(,g) = 0. (36)
adv, AP emn 1 dBy .
g e D 2GR, — . 3,
Po at * dr 47 d= B, =0 (3.7)
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651}2 ) 35Pterm 4+ = 1 dBOd Bo BéBx

e Y T a6
Bod0B, .
- ot gdp =0, (3.8)
6B, _ B6v,
ot~ Borgt =0, (3.9)
08B, O%v, dBy. _ -
3t Bu 3z Eév, = 0, (310)

Nuevamente, como los coeficientes de las ecuaciones (3.6)—(3.10} no dependen

explicitamente de x y t las variables perturbadas las podemos escribir de la
siguiente forma

op(z, z;t) ép(2)
dvz(z, z; t) dug(2)
v (z,z;t) | =] dv.(2) | expliwt — ik.x), {3.11)
3B, (z, z;t) 8B (2)
JB (z, z; t) JB (z)

donde (w) es la tasa de crecimiento y k, el nimero de onda en la. dlrecmon I
Sustituyendo la ec.(3.11) en las ecs. (3.6)—(3.10), combinandolas y resolvien-
do para la perturbacion en la velocidad v, encontramos la siguiente ecuacién
diferencial (ver Kim, et al. 1999).

(dbv, | df dv,

f 2 T3z + hév, =0, (3.12)
donde
. B2 3
f = 2w? - Ka®)gE +wPpod’, (3.13)

B? dg d (B2 '
72 2,2 2. 5.2 2 .2 0
h = (w* +kia®) (w Po 2!\'”8 ) — Wi + kxgdz (87:‘) . (3.14)

En la ecuacién (3.12) estamos considerando a la presién térmica como Py, =
pa?, donde a es la velocidad del sonido en el disco.
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Definiendo ¥ = v, f%/2, la ec.(3.12) puede reducirse a una ecuacién dife-
rencial de segundo orden de la forma

vyl 11)2_1(5_') My -

\I!+[4(f AW +ftp 0, (3.15)
donde el simbolo (/) representa la derivada respecto a z. Las condiciones
de frontera requeridas son: ¥ = 0 en la frontera superior, z = Zpgy (MO-
dos de oscilacién simétricos), y ¥ = 0 0 d¥/dz = 0 (modos de oscilacién
antisimétricos) en el plano medio, z = 0.

Para encontrar las relaciones de dispersién, utilizamos el mismo método
dado en el apéndice del articulo de Kim et al. (1997). Este método consiste
béasicamente en encontrar, para un nimero de onda dado, un eigenvalor (w)
que satisfaga las condiciones de frontera impuestas. El disco grueso sera
inestable para valores iw > 0. Las relaciones de dispersién se muestran en
la Fig.3.6 para tres casos con zme, = 9 Her, 10 Her y 12 Hy. Las tasas de
crecimiento, los nimeros de onda y la z,,,, estan normalizadas como

Q = 1w%°£, D‘I = ""IHefv Cmn:r: = Z;;_Z: (316)

Para el caso (mar = 12 (2jner = 2.0 kpc) €l tiempo de crecimiento y la lon-
gitud de onda del modo mds inestable son respectivamente, 4.6x107 afios
y 3.09 kpc. Si Cuor = 9 (2Zmee = 1.5 kpc). los valores correspondientes son
6.2x 107 anos y 3.13 kpc, respectivamente. De la misma forma la longitud de
onda critica para que ecurra la inestabilidad dependerd de la (e que consi-
deremos. Para modelos con valores entre 9 v 12 los valores correspondientes
estdn en 1.6 < A, < 1.8 kpc.
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Figura 3.6: Relaciones de dispersién para un disco gaseoso grueso. La figura
muestra tres curvas que estan asociadas a 3 diferentes valores de (ot 9,
10 y 12, correspondientes a 1.5, 1.7 y 2.0 kpc. El eje vertical representa
el cuadrado de la tasa de crecimiento normalizada, y el eje horizontal el
cuadrado del nimero de onda normalizado.
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Figura 3.7- Evolucidn temporal de la velocidad cuadratica miedia de lag com-
ponentes horizontal ve ., v vertical v, o, en una simulacidon 2-D de las
inestabilidad de Parker en un disco grueso. La perturbacion inicial tiene
Aperr=3 kpe von una amplitud de 0.01 ki s77. Las condicviones de frontera

en la direccién-z son reflejantes {grafica superior) y abierfas (grafica inferior).
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Tabla 3.1 Pardmetros de simulaciones para el Disco Grueso
Caso Az Az  Perturbacién Condicién en la Resolucidn

{kpe) (kpc) (kpc) frontera—z (zonas)

B1 1.0 1.5 1.0 reflejantes 256 x 2566
B2 1.0 1.5 1.0 abiertas 256 x 256
B3 2.0 1.5 2.0 reflejantes 256 x 256
B4 2.0 15 20 abiertas 256x 256
B5 3.0 1.5 3.0 reflejantes 256 % 256
B6 30 1.5 3.0 abiertas 256256
B7 3.0 1.5 aleatoria reflejantes 256 x 256
B8 3.0 1.5 aleatoria abiertas 256256
B9 3.0 2.0 3.0 reflejantes 256 x 256
B10 3.0 2.0 3.0 abiertas 256x 256
Bi2 4.0 2.0 4.0 reflejantes 256 x 256
B13 4.0 2.0 4.0 abiertas 256x 256
B14 5.0 1.5 5.0 reflejantes 256x 256
B15 5.0 1.5 5.0 abiertas 256 % 256
B16 6.0 1.5 6.0 reflejantes 128 x64

B17 6.0 1.5 6.0 abiertas 128 %64

B18 6.0 1.5 6.0 reflejantes 256128
B19 6.0 1.5 6.0 abiertas 256x128

- B20. 90 .15  aleatoria _ _reflejantes  768x256

B21 9.0 1.5 aleatoria abiertas 768 x 256

3.2 Resultados Numéricos

La tabla 3.1 muestra las condiciones de las simulaciones numéricas que se
utilizaron para determinar la longitud de onda minima, o critica, para la
cual el disco grueso se vuelve inestable, y la longitud de onda del modo de
oscilacién que crece mds rapido. Ademds analizamos el efecto que tienen
las condiciones de frontera en las simulaciones por medio de experimentos
numéricos con dos tipos de condiciones de frontera en la direccion—z; abiertas
y reflejantes, en tanto que en la direccidn-z siempre son periddices. Igual
que en el caso del disco delgado, la amplitud de la perturbacién se mantuvo
constante (0.01 km s™' } y se asignaron diferentes valores a la longitud de
onda de la perturbacién A,.,. El intervalo de longitudes de onda que se
estudio fué desde A, =1 kpc hasta Ay, = 12 kpc, encontrando los siguientes
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resultados:
1. Para valores de A, menores de 1.8 kpc el sistema se mantiene estable.

2. Para el intervalo 3 < A, < 12 kpc con condiciones a la frontera en la
direccién z abiertas, se forman laminas de gas perpendiculares al pla-
no del disco. Estas son sostenidas por las lineas del campo magnético
que han sido deformadas durante el crecimiento de la inestabilidad. El
sistema tiende a un estado de cuasi—equilibrio y, en el caso particular
de Aper = 3 kpc, el modo de oscilacién mds inestable, nuestros resulta-
dos concuerdan de manera satisfactoria con los obtenidos en el andlisis
lineal.

3. Para Ay > 6 kpc, los resultados sen muy sensibles a las condiciones
de frontera. En el caso de fronteras abiertas en la direccidon z, aparecen
estructuras de gas en forma de ldminas dobles oblicuas, o “cuernos”,
que terminan su evolucién colapsando y formando grandes estructuras
de gas en el plano deél disco. Por otro lado, cuando introducimos con-
diciones de frontera reflejantes sélo aparecen un par de ldminas de gas,
como lag que se obtuvieron en los casos del capitulo anterior.

En esta seccién discutimos en detalle 4 casos representativos:

e Casos B5 y BG. Formacién de ldminas de gas, perpendiculares al plano
del disco gaseoso grueso que permanecen estables {An.,=3 kpc).

« Caso B16 y B17. Formacién de liminas de gas, que dan origen a
grandes complcjos de nubes cerca del plano del disco gaseoso grucso
(Aper =6 kpc).

3.2.1 Caso B5: Formacién de ldminas simples
(Aper=3 kpc).

Como en el caso del disco delgado, pritnero verificamos los resultados numé-
ricos de la evolucidn de la inestabilidad con los del andlisis lineal. Para esto
uuevarmente graficatnos la evolucion temporal del logaritmo de la velocidad
cuadritica media del gas. Los pancles de la Fig. 3.7 mucstran las com-
ponentes <de las velocidades, hortzontal y vertical, calculadas con el codigo
ZEUS-31) {iineas continua y punteada, respectivamente) y la obteuida cn
el andlisis lineal (linca segmentada). Las unidades del eje horizontal estin
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normalizadas al cociente Hy/a (escala de altura efectiva entre la velocidad
del sonido del gas). La pendiente de la recta representa la tasa de crecimien-
to maxima del modo ondular y tiene un valor igual a 0.3112. Inicialmente,
el sistema oscila durante un intervalo de tiempo de t~ 15 H/a, y después
comienza a desarrollarse Ja inestabilidad a la tasa obtenida en el anélisis li-
neal. La fase lineal se satura a un tiempo t~ 30 He/a y comienza la fase
no—lineal hasta el tiempo t~ 47 Hy/a.

Las Figs. 3.8 y 3.9 muestran las fases lineal y no-lineal de la inestabilidad
de Parker en el disco grueso, con fronteras reflejantes y abiertasen la direccion
2z, respectivamente, cuando se introduce una perturbacién con una longitud
de onda A, = 3 kpc.

Una vez que introducimos la perturbacién como en el caso del disco del-
gado, el sistema empieza a oscilar manteniendose en ese estado aproxima-
damente 3 x10® afios (Fig.3.8a). Después de este tiempo comienza a crecer
la perturbacion (regimen lineal) deformando las lineas del campo magnético
principalmente en las zonas altas del disco, debido a que en esas zonas el gas
estd soportado principalmente por la presién magnética. Entonces el gas,
bajo la accién del campo gravitacional, comienza a deslizarse a lo largo de
las lineas del campo a una velocidad de unos cuantos km s~ iniciando el
proceso de formacion de las liminas de gas (Fig.3.8a).

Al tiempo t = 6x10® afios (finalizacién de la fase lineal), €l gas que se
- mueve-en-laslineas de.campo onduladas aumenta su velocidad a ~ 27 km s~}

¥ comienza a formarse un arreglo de l4minas densas de gas perpendiculares al
plano del disco (ver Fig. 3.8b). Como en el caso del disco delgado, debido al
peso del material que se acumula en el valle de la deformacidn, las lineas del
campo magnético no pueden recuperar su configuracion inicial (Fig.3.8¢). El
proceso continua hasta que el aumento en la tensién magnética puede sostener
el peso de la nueva estructura gaseosa. De manera que las ldminas de gas
llegan a un estado de equilibrio, cuando el peso de la masa que s¢ acumula en
los valles de la ondulacién son sostenidas por la tensién del campo deformado
(ver Fig.3.8d).

La configuracién final se muestra en la Fig.(3.8d}, donde el valor méximo
de la velocidad es de 10 km s7!, en tanto que la configuracién del campo
magnético muestra una componente vertical de ~ 2.54G a una altura de ~ 1
kpe. Esto quiere decir que la inestabilidad de Parker genera una componente
vertical del campo magnético de intensidad similar a la componente para-
lela del disco. También es importante mencionar que en este modelo no se
acumula suficiente material en los valles magnéticos para que la deformacion
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Figura 3.8: Formacion de [dminas de gas con A, = 3 kpc (fronteras refle-
jantes en z). Lo sccucncia de grdficas muestra la densidad (en una escala
logaritmica de colores), €l campo de velocidades (indicado por flechas) y el
campo magnético (indicado por lineas continuas). Las velocidades méximas
son: 0.3, 27, 22 y 10 km 5™, respectivamente
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Figura 3.9: Formacion de {&minas de gas con Ay — 3 kpe (fronteras abier-
tas en z). La sccuencia de graficas muestra la densidad (en una escala lo-
garitmica de colores). el campo de velocidades (indicado por flechas) y el
campo magnético (indicado por lineas continues). Las velocidades mdximas
son: 1,35. 36 y 84 km s~ respectivamente.
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llegue a inducir la reconexién magnética, como en los casos Al y B5.

Si observamos las ldminas densas de gas a diferentes tiempos, vemos que
inicialmente son estructuras delgadas, con un ancho en su base de ~ 500 pc
(ver Fig.3.8b), en tanto que la configuracién final tiene una ancho de ~
1000 pc (ver Fig.3.8d). Esto se debe a que nuestros célculos son isotérmicos
¥, por lo tanto, la compresién del gas depende de la presién dindmica del flujo
de gas que se mueve hacia el plano con el tiempo. Cuando el flujo disminuye,
la presién dindmica disminuye y las ldminas densas de gas se ensanchan.

Finalmente, en la Fig.3.9 se muestra el mismo cilculo que acabamos de
describir, pero ahora con condiciones de frontera ebiertas. En general, la
evolucidn de la inestabilidad es muy similar al caso anterior, con la diferencia -
de que ahora el sistema puede perder masa y los arcos magéticos que se
producen son mds grandes debido a que no existe ninguna “pared” que los
pueda contener, y por lo tanto, la pendiente de las lineas deformadas serd
mds pronunciada que la mostrada en el caso B5, produciendo un flujo de gas
que viaja a una velocidad de ~ 36 km s~!(Fig.3.9¢c) 9 km s 'mds grande
que el mostrado en la Fig.3.8b.

3.2.2 (Caso B16: Formacién de ldminas simples
(A=6 kpc y fronteras reflejantes en la direccidn—

2)

Como hemos visto en las secciones anteriores la formacion de ldminas simples
en un disco grueso via la inestabilidad de Parker cuando es perturbado por
una perturbacion con una Ap, < 5 kpc es independiente de las condiciones
a la frontera que utilicemos. Sin embargo, esto no es cierto para A,.,. =5 kpc
y como un ¢jemplo analizamos el modo de oscilacién con A, = 6 kpc con
condiciones a la frontera abiertas y reflejantes en la direccién—z.

La secuencia que se mucstra en la Fig.(3.10) representa la formacién de
ldminas simples via la inestabilidad de Parker cuando consideramos un sis-
tema donde el gas no puede escapar por las fronteras inferior y superior.
Como se esperaba el proceso de formacién de estructuras de gas perpen-
diculares al plano del disco galdctico es muy similar al descrito en el caso
B5. Cuando introducimos una perturbacion el sistema comienza a oscilar
deformando las lineas de cammpe micialinente en las partes inferior y superior
del disco (Fig.3.10a). El gas comienza a reshalar a lo largo de las [fneas de
campo magnético comenzando el proceso de la formacion las laminas de gas
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Figura 3.10: Formacién de laminas de gas perpendiculares 2l plano del disco
(Aper = 6 kpc y condiciones a la frontera en la direccidn z cerradas). La
secuencia de paneles rnuestran la densidad (en una escala logaritmica de
colores), el campo de velocidades {indicado por flechas) y el campo magnético
{indicado por lineas continuas). l.as velocidades mAximas son: 10. 20. 31 v
37 km s~ respectivamente
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(Figs. 3.10b y 3.10c). El material se va acumulando en los valles magnéticos
aumentando 1z tensién magnética hasta llegar a un punto donde el peso del
gas evitara que las lineas de gas recuperen su forina original (Figs.3.10d).

3.2.3 Caso B17: Formacion de ldaminas dobles
(A=6 kpc y fronteras abiertas en la direccién—z)

Para longitudes de onda con A, >5 kpc y condiciones de frontera abiertas,
encontramos la formacién de una estructura de laminas dobles que adquieren
una forma de cuernos (ver Figs. 3.11c y 3.11d), diferente a la que se obtiene
cuando los valores de la longitud de onda de la perturbacién es menor a los
3 kpc (Caso 3a).

A diferencia del modelo anterior, en el que se forman las acostumbradas
laminas simples, en este modelo aparecen dos ldminas densas de gas, aproxi-
madamente normales al flujo del material (ver Figs. 3.11c y 3.11d). El flujo
de gas que se mueve hacia el plano del disco a lo largo de las lineas del campo
magnético, llega a alcanzar velocidades de ~ 45 km s7!, en las orillas de la
zona de alta densidad; produciéndose un par de choques, antes de que los
flujos de ambos lados se junten uno con el otro (Fig.3.10a). Esos dos choques
finalmente se juntan y forman una estructura masiva que se colapsa hacia
el plano medio del disco. Entonces, la nueva ldmina es muy pesada y no
puede ser detenida por la tensién magnética y se mueve hacia el centro del
disco (Fig.3.10b). Al tiempo ~ 3.8 x 10? afios, la distorsién de las lineas del
campo magnético en la parte superior de la Jdmina de gas (Fig.3.10 ¢) es tal
que se vuelve discontinuo dentro de la resolucidn de la malla, es decir, nue-
vamente {como el final del caso A1) observamos el principio de la reconexién
magunética y se produce un flujo de alta velocidad {~ 234 km s7!) alejandose
del plano del disco gaseoso. Como dijimos antes, ZEUS no puede manejar la
reconexién magnética y el flujo es debido a problemas numéricos en las zonas
de reconexidn. Finalmente, se forma un par de estructuras gigantes de gas
cerca del plano del disco (z ~ 200 pc) que mantienen deformadas 1as lineas
de campo magnético, tal como se muestra en la Fig.3.10d.
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Figura 3.11: Formacién de laminas de gas perpendiculares al plano del disco
(Aper = 6 kpc y condiciones a la frontera en la direccién = abiertas). La
secuencia de pdneles muestran la densidad {en una escala logaritmica de
colores), el campo de velocidades {indicado por flechas) y el campo magnético
(indicado por lineas continuas) Las velocidades mdaximas son: 38, 46, 49 y
44 km 57}, respectivamente.
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3.2.4 Conclusiones

En este capitulo hemos presentado la inestabilidad de Parker en un disco
grueso, isotérmico y magnetizado. A diferencia del disco delgado presentado
en el capitulo anterior, la nueva distribucién de densidad incluye las diferentes
componentes extendidas del medio interestelar, que llegan a tener escalas de
altura de hasta ~ 900 pc. Asimismo, el campo magnético ahora tiene una
escala de altura de ~ 1 kpc y su intensidad en el plano del disco es de 5 uG.
Nuevamente, usamos dos tipos de perturbaciones en la velocidad del gas; una
sinusoidal con una amplitud de 0.01 km 57!, y otra aleatoria. En primer
lugar, se realizé un andlisis lineal de la inestabilidad de Parker encontrando
que el modo de crecimiento mas rapido es el correspondiente a A ~ 3 kpc, con
una tasa de crecimiento entre 3.4 y 6.2x107 afios (dependiendo de la altura a
la que se ponga el punto del nodal, entre 1.5 y 5 kpc arriba del plano). Este
valor de X es ligeramente mayor que la distancia entre méximos de densidad
de la estructura vertical que se observa en el brazo espiral de Carina, que es
de 2.4 kpc (Alfaro, Cabrera-Caiio & Delgado 1992). Por lo tanto, pareciera
que el mecanismo de formacién de esta estructura podria estar asociado a la
inestabilidad de Parker.

Las simulaciones numéricas rcalizadas con el coédigo ZEUS 3D se veri-
ficaron con los resultados que se obtuvieron del anilisis lineal, usando la
evolucidn temporal de la velocidad cuadritica media. Encontramos que en
el intervalo de tiempo 300 x 10% < ¢t < 600 x 10° anos (15 < ¢ < 30 H/a).
el crecimiento de la inestabilidad de Parker se comporta como lo predice el
andlisis lineal. Inmediatamente después, comienza la fase no-lineal, con un
tiempo de duracién de ~ 3.4 x 10 afios. Dado que el anélisis lineal se realizé
suponiendo conservacién de masa, los resultados numéricos fueron obtenidos
con condiciones a la frontera reflejantes en el eje—z (Modelos B5 y B16). El
modo de crecimiento més rapido, como lo predicen las relaciones de disper-
sion en ¢l caso lineal, tiene una longitud de onda ~ 3 kpc y una tasa de
crecimiento de ~ 60 millones de afios para un punto nodal de 1.5 kpe. Es-
tos valores son mucho mayores a los obtenidos con discos delgados {(capitulo
anterior), sugiriendo debe estudiarse con més cuidado el papel que juega la
inestabilidad en diferentes procesos, tales como la formacion de nubes mo-
leculares gigantes (Mouschovias ef al. 1974), o la permanecia de los rayos
cosmicos en nuestra Galaxia {Parker 1966).

Para incluir casos mas realistas, donde ¢l gas uo sea forzado a rebotar
en los puntos nodales y pueda pasar a través de las fronteras superiores ¢
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inferiores de la malla computacional, también se modelaron casos con las
fronteras abiertas en el eje-z (Modelo B17). Los resultados son similares
para perturbaciones con longitudes de onda menores a 5 kpc. Sin embargo,
para Ap., = 5 kpc aparecen nuevos choques en el flujo del gas que resbala
en las lineas deformadas. Esto se debe a que el campo magnético se puede
deformar mds en el caso de las fronteras abiertas: el gas que sale por las
fronteras abiertas arrastra consigo al campo magnético, generando un fuerte
deformacién que crece con el tiempo. Esto genera flujos con velocidades
mayores, lo cual a su vez genera choques. Como se aprecia en la Fig.3.10, las
velocidades del gas en las simulaciones con fronteras abiertas son mayores.



Capitulo 4

Interacciones con el Disco
Grueso

4.1 Introduccién

Nuestra Galaxia es un sisterna abierto y puede “tragarse” a galaxias pequefias
y a nubes intergaldcticas o “robarle” gas a galaxias cercanas. Tal interaccién
podria producir colisiones de nubes de alta velocidad con el disco grueso.

El medio interestelar de nuestra galaxia, también esta siendo constante-
mente perturbado por diferentes eventos encergéticos provenientes de estrellas:
vientos estelares (VS). explosiones de estrellas masivas (supernaovas, SN}, su-
perburbujas (SB)} que se forman en el plano de la galaxia, etcétera.

Estas perturl)acioues. tanto internas como externas, son capaces de in-
ducir la propagacidn de ondas maguetohidrodindmicas en el disco galdctico.
Dependiendo de las caracteristicas de estas ondas podréan, o no, desestabilizar
el medio donde evolucionan.

En este capitulo utilizamos dos tipos de eventos energéticos: nubes de alta
veloctdad {NAV) y superburbuas (S1), conw {uentes perturbadoras del disco
gaseoso grireso para estudiar la interaceion ¢kl disco con el halo galactico via
la inestabilidad de Parker.

~—

G7
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4.2 Colisiones de NAV con el Disco Grueso
Magnetizado

Primero presentamos las simulaciones de la interaccién de una Nube de Al-
ta Velocidad (NAV) con el disco gaseoso grueso magnetizado descrito en la
seccién anferior. Inicialmente, como en los capitulos anteriores, el campo
magnético tiene una orientacién paralela al plano del disco (plano-zz). En
este trabajo consideraremos dos tipos diferentes de topologias del campo
magnético; paralela, y perpendicular, al plano de movimiento de las nubes
(este es con, y sin, efectos de tensién magnética). Las nubes que chocan
con el disco, tienen inicialmente trayectorias oblicuas y se dirigen hacia el
plano medio con diferentes velocidades. Aqui estudiamos el efecto del cam-
po magnético en su evolucién y la capacidad de las NAVs para disparar la
inestabilidad de Parker.

4.2.1 Nubes de Alta Velocidad (NAV)

Las Nubes de Alta Velocidad son complejos de nubes compuestas principal-
mente de hidrégeno atémico H 1, se localizan a altas latitudes galdcticas.
y se mueven a grandes velocidades (] Visg |> 90 km/s, medidas respecto
al-Sistema-Local en-Reposo)-que -no-corresponden_a_un modelo simple de
rotacién circular de nuestra Galaxia (Bajaja et al. 1985, y Wakker & van
Woerden 1997). Sus distancias y movimientos tangenciales son desconocidos.
lo cual complica la interpretacién de su origen y evolucién. En algunas nubes
particulares, se les asignan limites en su localizacién mostrando alturas de
unos cuantos kiloparsecs, fijando un intervalo posible de masas de 103-10°
Mg para algunos de esos complejos. Por lo tanto, si una NAV se mueve a
una velocidad de 100 km/s, la energfa cinética asociada a esta velocidad sera
de 10°27%3 erg. Este intervalo de valores indica que el grueso de la interaccién
del sistema NAV con el disco galactico puede representar una rica fuente de
energia y momento del medio interestelar (equivalente a la de una coleccién
de asociaciones OB en el disco). De hecho, existen evidencias de colisiones
de NAVs con discos gaseosos tanto en nuestra galaxia como en galaxias ex-
ternas. Los ejemplos de colisién mejor conocidos son los de los complejos
AC y H, ambos localizados cerca de la regi6n del anticentro {Mirabel 1981b:
Mirabel & Morras 1990; Tamanaha 1997; Morras ef al. 1998), en la direccion
de la nebulosa de Draco (Kalberla et of. 1984; Hirth et ol 1985; Herbst-
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meier ef al. 1996}, en M101 (van der Hulst & Sancisi 1988}, y en NGC
4631 (Rand & Stone 199G). Estas observaciones respaldan la idea de que las
colisiones de NAVs con la galaxia pueden tener gran influencia en la estruc-
tura del medio interestelar (MI). En investigaciones previas de este proceso,
se realizaron simulaciones numéricas en 2-D y 3-D con discos delgados, sin
campo magnético, o ligeramente magnetizados, (e.g. Tenorio-Tagle ef al.
1986, 1987; Franco et al. 1988; Comerén & Torra 1992; Lepine & Duvert
1994; Rand & Stone 1996), indicando que las estructuras del MI resultan-
tes, tienen tamafios de varios cientos de parsecs, semejantes a los asociados
a remanentes producidos por explosiones de varias supernovas. o superbur-
bujas, provenientes de asociaciones OB. En esos modelos no—magnéticos las
NAVs que chocan pueden barrer grandes cantidades de masa del disco; y la
capa chocada resultanie colecta tanto masa del disco como masa de la nube,
induciendo la formacién de estructuras masivas de gas lejos del plano medio
del disco (Franco 1986; Alfaro et al. 1991; Cabrera-Cafio et al. 1995). Adn
mas, las nubes que se mueven mas ripido pueden producir “hoyos” en todo
el disco gaseoso, mandando gas al otro lado del disco. Por lo tanto, cuando se
trabaja con discos delgados, puede existir un eficiente intercambio de masa
a partir de la interaccion del sistema NAV con el disco.

Sin embargo, éstas interacciones pueden producir un resultado completa-
mente diferente en un disco mds grueso y méds magnetizado (1. e. mas realista)
que el que se utilizaba en los trabajos anteriores {ver Cox 1990 y Franco et
al. 1995). A continuacién presentaremos simulaciones 2-I) de NAVs que co-
lisionan con un disco grueso, y analizaremos tanto regimenes hidrodindmicos
como magnetohidrodindmicos. Los modelos magnetizados estdn constituidos
de una distribucién de gas isotérmico, donde el soporte magnético a grandes
2’s es crucial para el estado inicial de cquilibrio, ya que, a esas alturas el
gas esta soportado principalmente por la presién magnética. Los modelos
presentan lineas de campo magnético paralelas al disco galdctico, conside-
rando dos diferentes orientaciones: lineas de campo situadas cn el plano de
movimicnto de la NAV, y lincas de campo perpendiculares a cste plano. Los
resultados con estas crientaciones. junto con [os casos que son purarnente
hidrodindmicos, nos permiten aislar los efectos de la tensidn del campo: para
el caso donde las lineas descansan sobre el plano de moviniiento, la tensidn
magnética se opone a la direceidn del movimiento del material de la nube
produciendo un flujo de gas que se aleja del plano del disco. a tiempos poste-
riores. Prara el case donde las lineas de campo son perpendiculares al plano
de movimiento. y por ende no contribuyen con efectos de tensidn. la presion
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magnética impide que el material de la nube alcance a penetrar dentro del
disco. Entonces, y en cualquier caso, el campo magnético no permite el inter-
cambio de masa con el halo. En contraste, los casos no—magnéticos (los cuales
demandan un halo caliente para tener un equilibrio inicial) evolucionan sin
resistencia y permiten el mezclado de masa.

4.2.2 Simulaciones Numéricas

Al igual que en los capitulos anteriores, escogemos un sistema de referencia
donde el gas galictico estd en reposo, y el origen de la malla computacional se
encuentra en la vecindad solar. Una vez mds, las coordenadas (z,2) represen-
tan la distancia, a lo largo y perpendicular, al plano medio, respectivamente.
El eje z estd anclado a un radio galactocéntrico fijo, y el movimiento de la
nube siempre lo consideraremos en el plano (z,z).

Linsay d; campo u.gnutir:o

X g

Figura 4.1: La figura muestra la condicién inicial del modelo utilizado en las
simulaciones numéricas.

Para un uso eficiente de los recursos computacionales, trabajaremos esen-
cialmente con una resolucién moderada de 200x200 zonas, sin embargo, ve-
rificamos que los resultados no fueran diferentes de los obtenidos en simula-
ciones con una resolucién de 400x400 zonas. Realizamos corridas con una
variedad de tamafios diferentes. Por simplicidad, los intervalos fisicos de la
simulaciones presentadas en esta seccién son de 3 kpc x 3 kpe (el eje—z esta
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acotado entre -1.5 kpc a 1.5 kpc). Asi una celda de la malla tendra un ta-
maiio de 15 pc por lado. Las condiciones de frontera son ciclicas {periddicas)
en z, el gas puede salir de la malla en la direccién z. La evolucidn es calculada
en los regimenes isotérmico (v = 1.01) y adiabatico (y = 1.67).

Por simplicidad, todas las NAVs tienen las mismas dimeunsiones, 210x 105
pc, ¥ el campo magnético que las penetra tiene una intensidad que corres-
ponde al valor en la distribucién de equilibrio inicial. Realizamos algunas
corridas con nubes de diferentes tamaifios, y los resultados que obtuvimos
son similares a los que presentamos en este trabajo. La densidad numérica
de las nubes es de 1 cm™3, las densidades de masa y energia que utiliza-
mos son, de 107 g em=3 y 2.5 x 10! erg cm™2 (esto corresponde a la
masa y energia cinética de una nube de 3.5x10° Mgy 3.5 x 10° v}, erg,
respectivamente, donde vy es la velocidad de la nube en unidades de 100

km s™1).

El centro de las nubes los colocamos a diferentes alturas, de 350 a 4050
pc, y realizamos una serie de experimentos numéricos con diferentes velo-
cidades iniciales, y angulos incidentes (8). El intervalo de velocidades que
consideramos va de 0 a 200 km s™!(i.e. de caida libre a aproximadamente
la velocidad méds grande observada), y los dngulos se variaron de (° a 60°
medidos respecto al eje vertical z.

Sin importar la posicién inicial de la nube, ésta es completamente choca-
da en un tiempo menor a los 3x10% afios. La cvolucidn de la interaccién es
ripida y toma lugar en una regioén reiativamente pequena (i.e. con dimensio-
nes de varias docenas de celdas). Asi los detalles de la estructura temprana
del choque (la cual depende de las condiciones iniciales de la NAV) no son
resueltas en nuestras simulaciones (si se estd interesado en el tema una dis-
cusion detallada de stmulaciones numéricas de alta resolucion para colisiones
de nubes se presenta en Klein & McKee 1994 y MacLow et al. 1994) y, por lo
tanto, nos enfocarcmos Unicamente al resultade, a gran escala, del impacto
(i.e. en estructuras con tamanas del orden de cientos de parsecs o mds gran-
des). Un resumen de los experimentos numéricos que presentamos cn esta
seceidon se muestran en fa Tabla 4.1
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Tabla 1. Pardmetros de simulaciones en 2-D y 2.5-D

Caso  Evolucién B UNAV ) hnav
Direccién (km s™') (grados) (pc)
navl  Isotérmico - 200 0 1200
nav2  Isotérmico - 200 30 1200
navd  Isotérmico X 200 0 1200
navd  Adiabdtico X 200 Q 1200
navd  Isotérmico X 200 30 1200
nav6  Isotérmico y 200 0 1200
nav?  Isotérmico y 200 30 1200
nav8  Isotérmico X 200 10 1200
navd  Isotérmico X 200 20 1200
navl) Isotérmico X 200 40 1200
navll Isotérmico X 200 50 1200
o mwavi?2 Isotérmice  x- 0 7200 0 601200
navl3 Isotérmico x 200 30 4050
navl4 Isotérmico X 200 30 3200
navl5 Isotérmico X 200 30 2200
navi6 Isotérmico X 200 30 1000
navl? Isotérmico X 200 30 800
navl8 Isotérmico X 200 30 600
navl9 Isotérmico X 200 30 400
nav20 Isotérmico X 200 30 350
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4.2.3 Resultados

Disco Grueso sin Campo Magnético
Como s¢ mencion6 anteriormente, los trabajos realizados por otros autores.
estudiaban los impactos de NAVs con un disco galdctico delgado, y donde
la mayoria de las colisiones eran perpendiculares (f = 0°) en un régimen
puramente hidrodindmico.

Comencemos por comparar €sos resultados con los que obtenemos en nues-
tras simulaciones si utilizamos un disco galactico grueso sin campo magnético.
Para que el sistema inicial esté en equilibrio hidrostético, el modelo requiere
de un halo caliente y por lo tanto, de una velocidad del sonido térmica que
se incremente rapidamente dentro del disco principal.

Basicamente, las estructuras formadas por las colisiones son similares a
las descritas en modelos previos. Por ejemplo, y como se reporta en trabajos
anteriores, los tamanos y las formas de las capas chocadas en el disco son
parecidas a los supercascarones de H 1 observados por Heiles (1984) en
nuestra galaxia. No obstante, existen algunas diferencias con los resultados
obtenidos con antertoridad: éstas son principalmente debidas a que tenemos
una distribucién de gas méas extendida (7.e. las estructuras formadas lejos
del plano del disco son mas densas, mas largas y mejor definidas que las
que se obtienen en trabajos previos). También encontramos la formaciéu
de estelas, o colas, detrds de la nube chocada, y sus morfologias y virtices
son claramente evidentes. En particular, podemos observar una estructura
conspicua, la estela, que trabajos anteriores no mencionan (csto es debido al
hecho de que los modelos previos introducen la NAV muy cerca del plano del
disco}. La importancia de esta caracteristica es mejor apreciada en impactos
oblicuos, (casos magnético y no-magnético), y puede ser una posible fuente
de turbulencia de la capa de Reynolds (Benjamin 1998; Tufte et al. 1998).

NAV con Vv =200 kmsly8—=0°

E! primer cjemplo que analizaremos es una simulacidn, puramiente hi-
drodindmica, de una colisién perpendicular con el disco {dngulo de impacto
@ = 0°). La evalucidn tempotal se muestra en los 4 recuadros de la Fig.4.2.
Esta simulacion se realizd isotérmicamente, y fa posicion del centro de la
NAV se localiza a 1250 pe del plano del disco, con una velocidad de 200

km 7' En todos los recuadres que moestraremas en ésta, y en la siguiente

seceidn, la densidad estard represeutada por una escala logaritmica de grises,
v €l campo de velocidades se indicard con flechas, donde el tamano de la
Aecha va a ser proporcional a la mixima velocidad local.
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En las Figs.4.2a y 4.2b presentamos la condiciones iniciales y la evolucién
del choque a los 3.2x10° afios, respectivamente. La colisién de la nube con
el disco grueso genera un choque galictico fuerte que se dirige hacia el plano
del disco y un choque en reversa que penetra a la nube. El choque galactico
tiende a moverse radialmente, alejindose de la posicién inicial del impacto;
sin embargo, la conservacién del momento lo mantiene principalmente en la
direccién del movimiento inicial del impacto. Conforme transcurre el tiempo
las componentes laterales del choque son mds suaves y se convierten en una
perturbacidén acistica en escalas de tiempo relativamente cortas. Cuando
han transcurrido 3.2x10° afios la nube ha sido completamente chocada y los
choques laterales ya han desaparecido (Fig. 4.2b). La masa de la nube esta
apilada en la capa chocada y, debido a que su movimiento es supersénico,
se forma un vacio detrds de la capa que seri llenado por el material que
cae de las partes altas del disco, asi como del gas que se reexpande de la
capa chocada. Este proceso genera un par de vértices, uno a cada lado
de la capa, y una pluma, o cola, que se forma en la parte central de la
estela posterior. Esto puede observarse claramente en la Fig. 4.2¢, a los
9.5x10° afios. A este tiempo la capa chocada ha recolectado gas de las
partes densas del disco, y el frente del choque se desacelera penetrando en
el disco alcanzando el plano medio a los 13x10°% afios. Después de cruzar
el plano medio, el choque se acelera debido a que evoluciona en un medio
en-el-cual-la-densidad-decrece con z. En la Fig. 4.2d_claramente se pueden
observar los movimientos circulatorios del gas (remolinos) y una gran estela
{aproximadamentede 1 kpc) que se crean detras del choque y la forma de la
capa chocada que estd penetrando al disco. Una gran fraccién de la masa
original de la nube permanece en la capa chocada, y una pequeiia cantidad de
ella se ha reexpandido nuevamente dentro de la estela y de la cola posterior.
Al mismo tiempo, la cola se ha expandido a ambos lados produciendo un
vacio en su parte central. Este minimo en la densidad es promovido por
la aceleracién del frente del choque después de que cruza el plano medio del
disco. Finalmente, en la Fig. 4.2d podemos observar que la region perturbada
ha crecido aproximadamente 2 kpc.

NAV con Vyav =200 km sy 0 = 30°

En la Fig. 4.3 mostramos la evolucién hidrodindmica para una colisién
oblicua con 8 = 30°. Una vez mas, la NAV estd localizada a 1250 pc del
plano medio, con 200 km s™!, y los calculos numéricos se desarrollan de
manera isotérmica. En este caso el momento de la nube tiene una compo-
nente horizontal importante, la cual se conserva durante la evolucién porgue
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el campo gravitacional tinicamente tiene una componente, en la direccion-z.
Los primeros dos recuadros de la Fig. 4.3 presentan la evolucién de la capa
chocada a los tiempos 3.2x10° y 6.3x10° afios, respectivamente. Como en
el caso descrito anteriormente, la nube es completamente chocada en escalas
de tiempo relativamente cortas, antes de la Fig. 4.3a, y el vacio que se deja
por el movimiento de la NAV es llenado por el material que cae y la reex-
pansion de la capa chocada. Las formas de las estructuras interestelares son
modificadas por la componente horizontal de la velocidad, pero las principa-
les carateristicas de 1a evolucién hidrodinamica son similares a las descritas
en el caso de la colisién perpendicular. El movimiento de la capa chocada
forma una estela (con vorticidad y movimientos circulares) y una cola que se
extiende corriente abajo cerca del punto de impacto.

Ahora, la cola es densa y mas conspicua que en el caso anterior, teniendo
la apariencia de un dedo alargado o cola cometaria. En la Fig. 4.3b { a los
6.3x10% afios) se puede observar claramente un choque cuando se estd for-
mando la parte central de la cola. Las velocidades més lentas que se mueven
hacia el plano medio, y la inclinacién de la estructura, permiten al gas de
la cola alcanzar con el cuerpo principal a la capa chocada. Los vectores de
velocidad dentro de la estructura ahora son més grandes y claramente miues-
tran la reexpansién dentro de las regiones rarificadas. El roce (shear) entre
este flujo rapido y ¢l medio gue lo rodea estd sujeto a inestabilidades tipo
Ketvin-Helmhboltz (e.g. Shore 1992). Debido al tamano de nuestras celdas
computacionales no es posible resolver con detalle esta incstabilidad. El mo-
vimiento oscilatorio de la cola en forma de dedo se debe a la combinacidn de
dos efectos, por un lado la vorticidad del flujo que se encucntra detrds de ia
capa chocada y por otro la inestabilidad no resuelta. La prominencia de la
estructura de la cola se incrementa cuando aumentamos las velocidades de
la NAV y para dngulos grandes.

El choque principal cruza el plano medio del disco cerca de los 13% 10° anos
para después acclerarse. Como en el caso anterior, se genera un minimo de
densidad detrds de la capa acelerada. Dado que la aceleracién es promovida
por el gradiente de deusidad, esta se dirige a lo largo del eje-z produciendo un
alargamiento de la estructura en esta direccidn. Esto puede verse claramente
en la Fig 4.3c. a los 22.2x10° afos. En este tiempo la cola se ha reexpandido
y su vorticidad y oscilaciones han ereado un campo de velocidades a lo largo
de la trayectoria de interaccion.

Para tiewpos tardios de la evolucion el sistema presenta varias carac-
teristicas de gran interés, ilustradas en la Fig. 4.3d que corresponde al tiem-
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po de 47.7x10% afios. Las partes centrales del disco son distorsionadas y
comprimidas, con estructuras complejas que se extienden hacia la zona del
impacto. La escala de altura se ha alterado en ambos lados del plano, y la
interfase entre las capas inferior y superior del disco es marcada pero on-
dulada, como en una interface de agua-aire. Por arriba del plano medio se
observan algunas estructuras alargadas acompaifiadas de un par de vértices.
En el otro lado, aparece claramente una onda en expansién donde el frente
ha alcanzado la orilla inferior de la malla computacional.
Disco Grueso con un Campo Magnético que es paralelo al e€je—z

Una de las caracteristicas importante al incluir el campo magnético en
un disco gaseoso, delgado o grueso, es darle rigidez y elasticidad. Estas
propiedades del sistema son mejor acentuadas en dos dimensiones cuando el
plano de movimiento de la NAV es paralelo a las lineas de campo y el gas
que colisiona distorsiona la configuracién inicial del campo. En los casos que
presentaremos a continuacién, la tensién del campo magnético juega un papel
importante porque domina la evolucién de la interaccién. Los resultados son
completamente diferentes a los obtenidos en casos puramente hidrodindmicos.
Para las siguientes figuras las densidades y velocidades se indican como en
los casos anteriores y las lineas de campo estardn representadas por lineas
continuas.

NAV con Vyar =200 km s'y 0 =@

Laprimiera simulacion MHD se muestraenla Fig-4:4—Esta-cotresponde a- -
una colisién perpendicular al plano del disco donde los pardmetros de la nube
son los mismos que se utilizaron en el primer caso descrito anteriormente (la
nube esta localizada a 1250 pc, con una velocidad inicial de 200 km s™'y un
angulo de impacto de # = 0°). En este caso, como se esperaba, el gas chocado
se apila en una capa chocada delgada y densa que transporta el momento de
la nube. Ahora, la compresién y distorsién de las lineas de campo es muy
pronunciada en las zonas donde el momento de la capa chocada densa esta
concentrado.

El choque inicial es fuerte y tiene un nimero de Mach aproximadamente
de 4, con un factor de compresién de ~ 3 (un choque fuerte tiene un factor
de compresién de ~ 4 como en el caso no-magnético). Cuando han trans-
cutrido unos cuantos millones de afios de la evolucién se presentan choques
en ambos lados del frente de choque principal, que desaparecen en escalas
de tiempo relativamente cortas. Sin embargo, una serie de ondas magne-
tohidrodindmicas comienzan a moverse en todas direcciones adelante de la
capa chocada. Las perturbaciones laterales son ondas de Alfvén que via-
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jan a lo largo de las lineas de campo, en tanto que las perturbaciones que
se mueven en la direccién—z son ondas magnetosdnicas que comprimen las
lineas de campo. Cuando iniciamos la stmulacidn, el frente de choque se
mueve méas rapido que cualquiera de estas dos ondas, produciendo la com-
presién y distorsidn de las lineas de campo en las zonas donde se localiza la
capa densa de gas chocada. La evolucién temporal de la interaccién de la
NAV con el disco grueso se muestra en la Fig. 4.4. Cuando han transcurrido
6.3x10° afios, una fraccién importante de la energia de la nube se ha inverti-
do en la compresidén y tensién de las lineas de canmpo, las cuales se deforman
adquiriendo la forma de V. También se ha formado una estructura vertical
densa y delgada producida por el material que resbala sobre las lineas dis-
torsionadas {Fig. 4.4b). Las distorsiones rompen el equilibrio hidrostdtico
local produciendo una clara caida del material en las regiones perturbadas.
Esto crea una “cabeza” densa de la perturbacién que se dirige hacia el plano
del disco. Aproximadamente a los 9x10° afios, 1a energia almacenada en el
campo magnético commienza ser liberada mientras que las lineas de campo se
desplazan en la direccién opuesta a la del movimiento de la capa chocada,
tratando de recuperar su configuracidn inicial; esto invierte la direccién del
movimicnto del gas y levanta la cabeza densa {que ya ha penetrado algunos
cientos de parsecs dentro de las capas mds bajas) hacia las partes superiores
del disco generando un flujo de alta velocidad que se aleja del plano medio
(ver Figs. 4.4c y 4.4d). Este es un resultado novedoso en el cual un flujo que
se dirige al plano del disco es forzado por la tensién magnética a convertirse
en un flujo que se mueve en dircccién opuesta. A los 13x10° afios, y mds
adelante, 1as ondas de compresion y del Alfvén llevan la mayoria de la energia
disponible. Las ondas magnetosdnicas traspasan ¢l plano medio y perturban
el otro lado del halo, mientras que las ondas de Alfvén continiian induciendo
la expansién de la estructura y ereando una caida de material en los lugares
por donde va pasando.
NAV con Vyar =200 km sy 8 = 30°

La Fig. 4.5 presenta el caso magnético de una colisién isotérmica con
8 = 30° y 200 km s, como en la La Fig. 4.3. El choque galctico tiene
una componente lateral importante, produciendo una fuerte compresién en
la diveccién z, como se muestra cn las Figs. 4.5a y 4.5b. Una vez mas, las
lineas de campo rebotan, pero recuperan su configuracidn inicial cn escalas
de tiempo més cortas respecto a las encontradas en el caso de la colisién per-
pendicular. El movimiento de la capa chocada se invierte cuando las lineas
de campo rebotan (Fig. 4.5¢) y aparcce una serie de promineutes oscilaciones
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del disco y ondas MHD durante la mayor parte de la evolucion. La com-
ponente horizontal del flujo se mantiene por un tiempo largo (por ejemplo,
tiene una velocidad de 47 km s™'a los 20x10° afios) y los patrones de los
campos de velocidad y magnético son completamente diferentes a los de los
casos perpendiculares.

Como en el caso anterior, las ondas de Alfvén se separan de la capa cho-
cada y crean una regién donde el gas estd cayendo en los alredores de la
estructura chocada. Las ondas magnetosdnicas también atraviesan el dis-
co {produciendo un choque MHD débil) y perturba el otro lado del halo.
Nuevamente la cola se forma detrds de la capa chocada, pero ahora el cam-
po magnético inhibe la vorticidad, manteniendo la cabeza densa moviéndose
paralelamente al plano despues del rebote. Esto crea un flujo magnético
cortante; sin embargo la tensién magnética de las lineas evita que aparezca
la inestabilidad de Kelvin-Helmholtz (Frank et al. 1996; Malagoli, Bodo &
Rosner 1996; Jones et al. 1997).

Las asimetrias en las lineas distorsionadas producen dos importantes efec-
tos en la cola. Primero, la distorsién del campo (derecha) en el sentido de
la corriente tiene una gran extensién y una pendiente mas suave comparada
con la que se crea confra corriente (izquierda). Entonces, la contribucién de
masa a la cola es mayor del lado en el que va la corriente porque hay mis
masa resbalando sobre las lineas de campo. Este proceso le da un momento
- adicional-alacola;creando unagranregidn-rarificada-detras-de-esta;-la-cual -
se mantiene por un largo tiempo (hasta el final de la corrida, ~ 5x 107 afios).
Segundo, el gas que resbala hacia abajo del lado de la contra corriente propor-
ciona una fuerza que se opone al movimiento de la cola. Esta es una situacion
Rayleigh-Taylor inestable (Shore 1992), y como en el caso de la inestabili-
dad de Kelvin-Helmholtz no la podemos resolver. La forma odular de la
cola estd presente cuando en la evolucién han transcurrido aproximadamente
42x10° afios (Fig. 4.5d). En resumen, se ha creado un sistema complejo de
caracteristicas asimétricas, con una estrictura distorsionada que se mueve
siempre paraiela a las lineas de campo.
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1

Figura 4.2: Colisidn perpendicular {disco no-magnético y evolucién tempo-
ral). La sccuencia mnuestra la densidad (escala Jogaritmica de grises), y campo
de velocidades {indicado por flechas). a cuatro diferentes tiempos (0. 3.2, 9.5
y 19 willones de anios). Los valores de la velocidad maxima son 200, 166, 77
v 47 km s7!. respectivamente. El plano medio se localiza en z=0 kpe. La
distancia entre marcas en los recuadros es de 500 pe.
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Figura 4.3: Colisién oblicua (disco no-magnético y evolucién temporal). La
secuencia muestra la densidad (escala logaritmica de grises), y campo de
velocidades (indicado por flechas), a cuatro diferentes tiempos (3.2, 6.3, 22.2
y 47.7 millones de anos). Los valores de la velocidad maxima son 176, 113.
32 y 26 km s™!, respectivamente. El plano medio se localiza en z=0 kpc.
La distancia entre marcas en los recuadros es de 500 pc.
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Figura 4.4: Colisién perpendicular (disco magnético. B paralclo al ¢je-z y
evolucidn isotérmica). La secuencia muestra la densidad (escala logaritmica
de grises), y campo de velocidades (indicado por flechas), a cualru diferentes
tiempos (3.2, 6.3, 9.5 v 15.9 millones de anos). Los valores de la velocidad
maxima son 137, 72, 95 y 50 km s~ !, respectivamente. El plano medio se
localiza en z=0 kpc. La distancia entre marcas cn los recuadros es de 500
pe.
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Figura 4.5: Colisién oblicua (disco magnético, B paralelo al eje-z y evolucién
isotérmica). La secuencia muestra la densidad (escala logaritmica de grises),
y campo de velocidades (indicado por flechas), a cuatro diferentes tiempos
(3.2, 6.3, 22.2 y 41.2 millones de afos). Los valores de la velocidad mdxima
son 149, 82, 49 y 48 km s7!, respectivamente. El plano medio se localiza en
z=0 kpec. La distancia entre marcas en los recuadros es de 500 pe.
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4.2.4 NAV y la Inestabilidad de Parker

Una vez que hemos descrito las interacciones de las NAV's con diferentes
discos gaseosos {sin, y con, campo magnético) deseamos saber si este tipo
de perturbaciones son capaces de disparar la inestabilidad de Parker. Pa-
ra esto utilizaremos el caso donde el campo magético tiene solamente una
componente que va a lo largo del eje-z (B = B,).

Cuando la nube choca con el disco se excitan modos de oscilacién con
diferentes longitudes de onda que se propagan en todas direcciones. Dentro
del espectro de las A's de los modos de oscilacidn habra algunas que no
produzcan otro efecto al disco que el de ponerlo a oscilar, y otras que podrdn
crecer indefinidamente hasta disparar la inestabilidad de Parker.

En 1a fig.4.6 presentamos una NAV que interacciona con un disco grueso
magnetizado. La malla computacional tiene una resolucién de 256 x 128 zonas
y un dominio fisico de 6 kpc en la direccién-z y de 3 kpc en la direccién-
z. Para seguir la evolucién de la inestabilidad utilizamos condiciones de
frontera de entrada y de salida en el eje-z en nuestros cilculos numéricos.
Las condiciones iniciales de la NAV son las mismas que se presentan en las
secciones anteriores (colision normal al plano del disco). El resultado de es-
ta interaccién, cuando han transcurrido 6.3x 107 afos (fig.4.6a), es producir
una dindmica del gas bastante compleja, con una superposicién de diferentes
modos de oscilacién. A este tiempo las ondas de Alfvén han viajado una
distancia de ~ 3 kpc deformando las lineas de campo y rompiendo el equi-
librio magnetohidrostdtico inicial. Esto produce una caida del material en
las zonas por donde pasan las ondas. Al unisono, las ondas magnetosonicas
ya han atravesado el disco y estdn perturbando las partes bajas del mismo.
Inicia el proceso de la inestabilidad en las partes altas del disco, tal y como
lo describimos en el capitulo 3: el gas comicnza a caer y a deslizarse sobre
las lineas de campo, acumuldndose el material en los valles magnéticos y for-
mando laminas densas de gas. Las [Aminas son perpendiculares al plano del
disco después de ~ 444 millones de anos de iniciada la interaccidn entre la
nube y el disco. En la fig.4.6b sc observa que las estructuras de gas son simi-
laves a las estudiadas en el capitulo 3: por lo tanto, las NAV son candidatos
adecuados para disparar la inestabilidad de Parker,
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Figura 4.6: Tnestabilidad de Parker via una colisién de una NAV con un disco
grueso que tiene un campo magnético que es paralelo al eje r. La secuencia
de imdgenes muestra la densidad (escala logaritmica de colores). el campo de
velocidades (indicado por flechas), y el campo magnético (representado por
[fneas continuas), a cuatro diferentes tiempos Los valores de la velocidad
maxima son 28 y 37 km s ! respectivamente. El plano medio se localiza en

z=0 kpc
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4.3 SB: evolucién en un disco grueso magne-
tizado

La combinacion de la energia asociada a los fotones ionizantes, los vientos
estelares y las explosiones sucesivas de supernovas (SN) de estrellas OB traen
como resultado la formacién de gigantescas cavidades de gas caliente (T~
10° K) en el medio interestelar. Estas estructuras tienen radios mayores a
100 pc y estdn rodeadas por un cascardn en expansién, denso y frio. Estas
cavidades son conocidas como superburbujas y son una fuente muy rica de
energia para el medio donde evolucionan (Diaz-Miller et al. 1998; McCray
& Kafatos 1987; Tenorio-Tagle & Bodenheimer 1988).

La radiacién ionizante que destruye a las nubes moleculares en tiempos
relativamente cortos (Franco, Shore & Tenorio-Tagle 1994) es proporcionada
principalmente por las estrellas O, cuyas masas son mayores que ~ 30 Mg
y presentan tiempos de vida menores que ~ 107 afios. Por otro lado, las
estrellas cuya masa es > 30-40 My, permanecen en la secuencia principal, o
en una fase subsecuente de Wolf-Rayet, un tiempo menor a ~ 5 x 10° anos,
perdiendo una fraccién considerable de su masa por medio de un viento cs-
telar fuerte con una velocidad terminal de ~ 2500 km s™! inyectando, al
medio circunestelar, una cantidad de energfa mecdnica de ~ 10% ergs (Ab-
bott 1982). Las estrcllas con nna masa inicial menor también tienen vientos
estelares, pero de mucho menor energia mecinica, asi que sélo contribuyen
de mancra sigificativa las que exploten como supernova. La masa minima
gue requiere uua estrella para que evolucione como una SN de tipo Il es de
~ 7 M (Trimple 1982). Esta corresponde a una estrella de la secuencia
principal (SP) de tipo espectral B3.

Una vez que es conocida la contribucién energética de una estrella O o
B se puede estimar la luminosidad mecdnica promedio de un grupo de es-
trelas recién forinadas. Para comenzar, supongamos que las estrellas OB
nacen en cumulos o grupos de estrellas, conocidos como asociaciones OB,
Estas asociaciones estan compuestas tipicamente por 20-40 estrellas de tipo
espectral mas temprano que B3 y estan distribuidas en regiones con dimen-
siones de ~ 100 pe (Heiles 1987); no obstante. pueden existir asociaciones
OB que contengan decenas de estrellas O y cientos de estrelias B0-B3. Como
ejemplo. consideraremos la energia depositada al miedio interestelar por una
asociacion OB “iipica” compuesta por 20 estrellas de tipo BO-B3 y 3 estrellas
O. Al momento de nacer estas cstrellas la potencia emitida estd dominada
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por la radiacién ionizante y los vientos estelares de las estrellas mas masi-
vas, por ejemplo una estrella de 35 Mg y tipo espectral O7V que produce
una tasa de S; ~ 7 x 10 fotones por segundo y una potencia, asociada al
viento estelar, de L, = M, V.}/2 ~ 6 x 10° ergs s™!; por lo tanto, la energia
total que depositard en el medio circundante durante su permanencia en la
secuencia principal (¢ ~ 5 x 106 afios) es de £, = 10% ergs. Despusés, en su
fase de WR podra liberar otros tanios 10%° ergs en un viento fuerte antes de
explotar como una SN. La potencia relacionada a la radiacién ionizante y al
viento estelar de la asociacion OB decrecera rapidamente, desaparecierido en
un periodo de aproximadamente 5 x 10° afios, equivalente al tiempo de la
ultima estrella Q. Sin embargo, a este tiempo pocas explosiones de SN’s han
ocurrido; éstas podran continuar hasta t ~ 5 x 107 afios, que es el tiempo de
vida de la estrella menos masiva de la asociaciéon OB que puede explotar. Si
la tasa de explosiones de supernovas permanece constante, y cada explosién
deposita una energia de Esy = 10°!Fj5; ergs, podemos escribir una expresion
para la potencia media liberada debida a explosiones de supernovas de una
asociacion OB

Py 22 6.3 x 10% ergs s™' (N.Es) (4.1)

donde N, es el nimero de estrellas de la asociacion con masas mayores a
7 Mg.

4.3.1 Simulaciones Numéricas

Como en el caso de la seccidn 4.2.2, nuestras simulaciones se desarrollan en
coordenadas cartesianas (z, z), en un sistema de referencia donde ¢l gas del
disco grueso se encuentra en reposo. Para estas simulaciones utilizamos una
malla computacional con una resolucién de 256x256 zonas y un dominio
fisico de 3 kpc x 3 kpc (el eje—z estd acotado entre -i.5 kpe a +1.5 kpe);
por lo tanto el tamano de una celda de la malla es de 11.72 pc por lado.
Las condiciones de frontera son periddicas en x y abiertas en la direccidn z.
La evolucidn se calcula en los regimenes, isotérmico (y = 1.01) y adiabatico
(v = 5/3). |

Para realizar un estudio completo sobre la evolucién de SB en el medio
interestelar realizamos cdlculos numéricos con superburbujas de diferentes ta-
mafos, energias y masas iniciales, obteniendo resultados que son similares a
los que presentamos en esta seccion. La inyeccién de energia estard dominada
por explosiones sucesivas de supernovas, que en nuestro modelo serd simula-
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da como un viento continuo que tiene una luminosidad mecénica, Lgy {Mac
Low, McCray & Norman 1989). Por lo tanto, y como un ejemplo representa-
tivo de nuestras simulaciones, mostraremos la evolucién de una superburbuja
con un radio inicial de ~ 12 pc, una luminosidad mecanica de 3 x10% ergss!
¥ una inyeccién de masa por unidad de tiempo de 3 x10%! g 57! (Tomisaka
1992} durante un periodo de 107 afios (bajo estas condiciones se deposita una
energia total de aproximadamente 10°? ergs y una masa total igual a 45 Mg).
La posicidn inicial del centro de la superburbuja estd ubicado en el plano del
disco. Como en el caso de las NAV’s, la evolucion de la SB toma lugar en
una region pequena de la malla computacional y los detalles de la estructura
temprana no estan resueltos. Nuevamente, estamos interesados inicamente
en el resultado a escalas de distancias grandes, mayores a ~ 100 pe.

4.3.2 Resultados

En esta seccion mostramos la evolucién adiabdtica de una SB en un disco
£ase0so sin campo magnético y compararemos nuestros resultados con los ob-
tenidos cuando tomamos en cuenta el campo B. Por otro lado, nuevamente
se ilustra el papel que juega la tension magnética como inhibidor del creci-
miento de la SB en la direccién perpendicular al plano del disco. produciendo
una estructura alargada de varios cientos de parsecs contenida por las lineas
de campo en la direccién-—z, y generando una pared de gas en el plano del
disco.
Disco Grueso sin campo Magnético

En la fig.(4.7) mostramos la evolucidn temporal de una 5B en un disco no-
magnético. Al igual que en las simulaciones presentadas anteriormente, la
densidad estd representada por una escala logaritmica de colores y el campo
de velocidades estd indicado con flechas. Como mencionamos en la seccion
4.3.1, la inyeccién de cnergia al medio interestelar ocurre en el plano del
disco. Cuando han transcurrido 3.2x10% anos, se ha formado una cavidad
de aproximadamente 200 pc de didmetro, que barre el material del disco que
se encuentra alrededor de la asociacién OB formando un cascardn denso que
se expande a ~ 40 km s7! (fig. 4.7a). Debido a la distribuciér del gas en
el disco y a la localizacion inicial de la asociacion OB, la forimacidn de la
SB. para este caso, s simétrica respecto al eje horizontal. El resultado cs
una estructura alargada con una altura de ~ 400 pc (medida desde el plano
del disco) con un ancho de ~ 400 pc cuando la evelucion a llegado a los
~ 107 anos (fig.4.7b). En este tiempo se ha forinado un cascardn denso que
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Figura 4.7: Evolncién de una superburbuja en un disco no magnético. La
secuencia de imdgenes muestra la densidad (cscala logarftmica de colores),
y ¢l campo de velocidades (indicado por flechas), a cuatro diferentes tiem
pos. Tos valores de la velocidad médxima son 150, 580, 54 y 30 kms b

respectivamente. El plano medio se lecaliza en 2=0 kpc
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se expande a una velocidad de ~ 50 km s™' (es importante aclarar que la
flecha mas grande que se muestra la fig.4.7b esta relacionado con material
que fue inyectado por la asociacién OB una vez formado el cascarén, aproxi-
madamente a los 9 millones de afios). La velocidad de expansién disminuye
conforme el cascarén va barriendo material del disco y termina la inyeccién de
energia de la asociacién OB. En la fig.(4.7¢), podemos ver claramente como
el plano del disco comienza a comprimir a la SB por el ecuador, mientras que
se va inflando en regiones lejos del plano donde la densidad es mucho menor
(como en Mac Low & McCray 1988). También vemos que dos ondas s6nicas
se han separado por completo del cascarén y han alcanzado la frontera de
nuestro sistema. Finalmente, la presién en el plano del disco termina par-
tiendo en dos a la SB, produciendo un par de estructuras, en ambos lados del
plano, con un ancho de 600 pc y una altura de 800 pc (fig.4.7d). El proceso
es similar afin cuando la posicién inicial de la asociacién OB sea diferente. La
tinica diferencia es que la estructura final sera diferente a alturas diferentes,
debido al gradiente de presién.
Disco Grueso con campo Magnético paralelo al eje—z

Ahora consideramos un disco con un campo B que es paralelo al eje horizontal
y cuya intensidad disminuye con la altura z comno fue indicado anteriormen-
te. Para incluir el efecto del campo tagnético en la cvolucién de una SB
utilizamos exactamente las inismas condiciones iniciales (radio, luminosidad
mecanica y tasa de inyeccién de masa de la asociacion OB) descritas en la
seccién previa.

La sccuencia de imégenes presentadas en la fig.(4.8) representan la den-
sidad (escala logaritmica de colores), el campo de velocidades (indicado con
flechas) y las lincas del campo magnético (mostradas con lineas continuas).
Cuando comienza la inyeccidn de energia en el disco grucso la SB empieza
desarrollindose de la misma forma que en el caso puramente hidrodindmico,
pero como alora tiene que enfrentarse al campo magnético que es compri-
mido por el cascarén de la 5B, se produce una “pared magnética” en la
direccién-z gue impide el crecimiento de la estructura de la SB en esta di-
reccion. Durante las primeras etapas de la evolucion (3.2x10° anos; fig.4.8a)
la estructura de la SB3 es muy similar a la del caso con B=0 (fig.4.7a}); sin
embargo. conforme transcurre ¢l ticimpo, la compresion y distorsion de las
lineas de campo anmentan la tensién imagnética. Esto inhibe el creciniento
de la 8B en la dirceeidn vertical. Chnando transcinieron ~ 107 afios comien-
za nea aceleracion del material (Diowou) e se cneoentra en el borde del
cascarén denso. separandose una onda magnetosduica a nna velacidad de
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Figura 4.8: Evolucién de una superburbuja en un disco con un campo
magnético que es paralelo al eje-z. La secuencia de imégenes muestra la
densidad (escala logaritmica de colores). el campo de velocidades (indicado
por flechas), y el campo magnético (representado por lineas continuas). a
cuatro diferentes tiempos. Los valores de la velocidad méxima son 129, 31,
28 v 33 km s respectivamente. El plano medio se localiza en z=0 kpc.
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~ 62 km s~! hacia el halo. La compresién maxima de las Ii neas de campo
ocurre a t ~ 1.6x107 afios, y por lo tanto, la presidn térmica es igual a la
presién magnética en el borde del cascarén. Bajo estas condiciones y basado
en el estudio de la evolucién de una burbuja con simetria esférica en un medio
con densidad uniforme (Weaver et al. 1976), Tomisaka (1990) encuentra la
siguiente relacién para calcular el radio de una superburbuja que evoluciona
en un disco magnetizado

1
Lsny : Po 1
Rsp = 230
b (1.68 x 10%7ergs s-l) (1.8 x 10-24g cm‘3)

(7)) >
6 uG pe-

Sustituyendo los valores de las variables fisicas que utilizamos en esta simu-
lacion (Lsy = 3 x 10% ergss™!, pp = 2.33 x 107 g em ™2, B = 5 uQ) encon-
tramos que el radio es de 428 pc, y el obtenido de la fig.(4.7b) de ~ 424 pc
(recordemos que en nuestros calculos aproximamos el radio de la SB como
R? = z? + 22). Esto sugiere que, cuando se cumple la condicién de presiones
iguales la cvolucién de una SB encontrada numéricamente es similar al ob-
tenido con la cxpresién anterior. Después de esta etapa, las lineas de campo
comienzan a regresar a su topologia inicial (paralela al eje-z}, debido a que la
presidn interna del cascarén no es suficiente para mantener esa configuracion.
Entonces, la SB comienza a ser “aplastada” como se muestra en la fig.(4.8¢).
Fon ese instante, 22 millones de afios, la geometria de la SB es parecida a la de
un esferoide prolato con dimensiones de 800 pe de largo por 400 pe de ancho.
completamente difcrente a la que mostramos en la fig.(4.7d) correspondiente
al caso no-magnético. Al mismo tiempo que el campo magnético inhibe el
crecimiento de la SB, un par de ondas magnetosénicas se alejan del plano del
disco a una velocidad de ~ 28 km st

A diferencia del caso anterior, sin campo magnético, la presion que ejerce
el plano del disco no puede “partir” a la SB debido a que se encuentra ro-
deada por un campo magnético capaz de contener esta presién. Finalmente.
tendremos una estructura completamente alargada y delgada, con un par de
peguenas estructuras en los extremos de la SB que son oblicuas al plano del
disco (fip.4.8d; la apariencia rectangular de la SB es debida a la resolucién
numeérica de la malla computacional que estamos utilizando}. Estas laminas
de pas son similares a la estructura filamentaria, conocida como “gusanos .
observada por Heiles (1984).

-

(X114
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4.3.3 SB y la Inestabilidad de Parker

Finalmente, realizamos stmulaciones numéricas similares a las descritas en la
seccion 4.2.4, con la diferencia de que el agente perturbador es una superbur-
buja. Para estos cilculos utilizamos una malla computacional de 256x 128 zo-
nas, que representa un sistema fisico de {z, z)={6 kpc,3 kpc). Las condiciones
ala frontera son de entrada y salida en el eje-z, y cerradas en la direccion—z.
Inicialmente, el centro de la SB se encuentra a una altura de 75 pc respecto
al plano del disco, y las tasas de inyeccién de masa y energia son las mismas
que utilizamos en la seccidon 4.3.1.

En la Fig.4.9 presentamos dos diferentes momentos, a 1.6x107 y 4.4x 108
afios, de la evolucidn de la inestabilidad de Parker que fue iniciada por la
formacién de la SB. En las etapas tempranas de la evolucién de la SB, el
crecimiento es similar similar al caso puramente hidrodinamico, hasta que la
tensén magnética, producida por la deformacién y compresién de las lineas
de campo, es lo suficientemente grande para detener el desarrollo del cascardn
en la direccién—z, produciendo una estructura alargada (Fig.4.9a). Mientras
esto ocurre, las ondas MHD, viajan en todas direcciones propagandose tanto a
lo largo, como en direccién perpendicular a las lineas de campo, perturbando
zonas que se encuentran lejos de la SB.

Una vez mas, el crecimiento de la inestabilidad de Parker comienza a

darse a una distancia ~ 3 kpc del lugar donde ocurrié el evento perturbador.
" El proceso de formacién de las ldminas densas de gas se muestra claramente
en la Fig.4.9b; las lineas de campo son deformadas y no pueden recuperar
su configuracién inicial debido al peso del gas, que resbala a una velocidad
de 41 km s7! a lo largo de las lineas y que se va almacenado en los valles
magnéticos. Este arreglo de ldminas de gas perpendiculares al plano del
disco es similiar al encontrado en el capitulo 3. Por lo tanto, el crecimiento

¥
de SB’s en un disco gaseoso magnetizado es capaz de disparar la inestabilidad

de Parker.
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Figura 4.9: Evolucién de la inestabilidad de Parker en un disco gaseoso grue-
so magnetizado que es perturbado por una SB. La secuencia de imédgenes
muestra la densidad (escala logarftmica de colores), el campo de velocidades
(indicado por flechas), y el campao magnético {representado por lineas conti-
nuas), a dos diferentes tiempos. 16 y 444 millones de afios [.os valores de la

1

velocidad maxima son 32 y 41 km s respectivamente.
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4.4 Colisiones de NAV mads formacion de SB

Por completez, finalmente incluimos ambos tipos de eventos, superburbujas
y colisiones de nubes de alta velocidad, cuando el disco es perturbado por
colisiones de nubes de alta velocidad y por el crecimiento de superburbujas.

Las perturbaciones son modeladas de la forma descrita anteriormente,
pero con variaciones en algunos valores. Para el caso de las NAV's tomamos
una region de la malla computacional de 5x3 zonas (200 pcx120 pc) y les
asociamos una velocidad con magnitud v (100, 150 y 200 km s™') y una
direccién con un angulo 8 (30°, 45°, 60°) medido respecto al eje vertical. En
cuanto a las superburbujas realizamos lo siguiente: en cada paso de tiempo
del codigo depositamos en una celda de la malla (correspondiente a una esfera
de radio R = 20 pc) una luminosidad mecénica asociada a las explosiones
sucesivas de supernovas de 3x10%7 ergs s™!, y una tasa de inyeccién de masa
de 3x10% g 57!, durante un tiempo aproximado de 107 afios. Las posiciones
iniciales de las NAV’s y SB’s van variando y pueden localizarse en ambos
Iados del plano del disco.

Cada perturbacién la introducimos individualmente, en intervalos regula-
res de tiempo de 32x 10° aiios, y en diferentes posiciones en el disco. En estos
cédlculos estamos utilizando una malla computacional con una resolucidn de
400x% 100 zonas y dimensiones fisicas de 16 kpc y 4 kpc en las direcciones x y
z, respectivamente. Las condiciones de frontera en la parte superior e inferior
del sistemas son abiertas, en tanto que las fronteras izquierda y derecha son
periddicas.

4.5 Resultados

En la fig.(4.10) se nwestran la densidad (escala logaritmica de colores}, el
campo de velocidades (indicado con flechas) y el campo magnético (repre-
sentado por lineas continuas) de la evolucién de la inestabilidad de Parker
en un disco grueso con campo magnético que es perturbado por diferentes
cventos energéticos: NAV's y 5B,

El disco comienza a ser perturbado cuando ¢ = 3.2 x 107 alios; entonces
cuando ¢ ~ 2x10° anos. en el disco han ocurrido 5 eventos: 1a formacion
de 2 superburbujas y la colisién de 3 NAV's con el disco. Todas las pertur-
baciones distorsionan y comprimen las lineas de campo. incrementando ia
tension magnética en los lugares donde ocurrieron los eventos, produciendo
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una serie de ondas magnetohidrodindmicas que se propagan en todas direc-
ciones. En la fig.(4.10a) podemos ver claramente que el plano del disco ha
sido completamente deformado por estas perturbaciones, y comienza el pro-
ceso de formacién de ldminas de gas. En la regién perturbada, el campo
magnético ha sido completamente deformado, presentando un campo de ve-
locidades muy complejo. El material del disco empieza a deslizarse a lo largo
de las lineas de campo acumulindose en los valles magnéticos, v el peso del
material en esas zonas evita que las lineas recuperen su geometria inicial.

Como se mencioné en la seccion anterior, las superburbujas se expanden
principalmente en la direccién—z debido a la configuracién inicial de las lineas
de campo, paralelas al eje-z. La energia inyectada por la asociacién OB es
distribuida a lo largo del disco por las ondas MHD, mientras que su masa se
mantendra en el disco, contenida en un volumen pequeno y bien definido. Con
respecto a las colisiones disco-NAV, el campo magnético, al momento de ser
comprimido, evita que el material de la nube penetre en el plano del disco.
Por lo tanto, el campo magnético proporciona un adecuado acoplamiento
entre el intercambio de energia y momento entre el disco y el halo, y a la
vez representa un escudo que evita un flujo de gas directo del disco hacia el
halo, o viceversa. Obviamente, lo descrito anteriormente cstd restringido a la
configuracién inicial del campo. Sin embargo, dicho fiujo de gas puede ocurrir
via la inestabilidad de Parker fig.(4.10b), y el intercambio de masa entre el
disco y el halo probablemente ocurre como un proceso mis complejo, quizé
cn dos pasos: (a) una perturbacién (NAV o SB) en un disco magnetizado.
distorsiona y comprime las lincas de campo sin existir un intercambio de
masa entre el disco y el halo. Después, (b) estas perturbaciones excitaran
diferentes modos de oscilacién, capaces de producir la inestabilidad de Parker,
formando liminas dc gas que terminardn colapsindose hacia el plaro del
disco. produciéndose asi la interaccién halo—disco.
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Figura 4.10: Evelucién de lanestabilidad de Parker en un disco gaseoso grue-
so magnetizado que es perturbado por NAV y 5B. La secuencia de imAgenes
muestra la densidad (escala logaritmica de colores}, el campo de velocidades
(indicado por Hechas), y el campo magnético (representado por lineas conti-
nuas), a dos diferentes tiempos. 193 y 268 millones de anos. Los valores de
la velocidad maxima son 33y 70 km s™', respectivamente
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4.6 Conclusiones

En este capitulo hemos presentado simulaciones numéricas de la evolucién
no-lineal de la inestabilidad de Parker en un disco que es perturbado por
colisiones de nubes de alta velocidad y por el crecimiento de superburbujas.
En las primeras secciones del capitulo estudiamos la interaccién de NAV
con el disco grueso sin, y con, campo magnético (Santilldn et al. 1999a)
encontrando lo siguiente: las estructuras encontradas en el caso puramente
hidrodinamico son similares a las reportadas por otros autores, peroc con
algunas novedades: el movimiento de las capas chocadas producen un par de
vértices, y una pluma, o cola, muy pronunciada. Si la colisién es oblicua, la
cola es mas pronunciada adquiriendo un movimiento oscilatorio que produce
un campo de velocidades muy caético y turbulento a lo largo de la trayectoria
de interaccién. En contraste con los resultados que se obtienen cuando se
utiliza un disco delgado, las dimensiones de las estructuras que obtenemos son
mads grandes y mejor delineadas. Por otro lado, cuando utilizamos un disco
grueso magnetizado encontramos nuevos aspectos de la interaccién. Ahora la
NAYV encuentra una resistencia substancial a través de su evolucién debido a
la presencia del campo magnético y el volumen perturbado es mucho mayor
que en el caso no magnético. En el momento de la interaceion, ondas MHID
se propagan en todas direcciones, pero cualquier flujo de gas que se dirija
hacia el plano del disco serd drésticamente extinguido. La tensién magnética
juega un papel importante ya que detienc al gas chocado y produce un flujo
cn reversa, evitando cualquier penetracion de la masa original de la nube en
¢l disco. St el disco es Parker inestable, como es nuestro caso, ias colisiones
son eventos energéticos capaces de cxcitar diferentes modos de oscilacidn cn
el disco y en el halo que pueden disparar la inestabilidad de Parker.
Respecto al crecimicento de superburbujas el caso sin campo magnético
reproduce de manera satisfactoria los resultados de estudios previos. Aqui
mostramos la forma simétrica de una SB en un disco gaseoso grueso no-
magnetizado. En esta situacién la presion que ejerce el plano del disco juega
un papel importate en la evolucion de estas estructuras ya que es capaz
de constrefiir, y en algunas ocasioues partir, a una SB dependiendo de su
posicidn inicial respecto al plano del disco. Cuando incluimos un campo
magnético paralelo al eje-z ¢l desarrallo de la SB es completamente dife-
rente. Ahora el crecimiento del cascardn serd similar al del caso puramente
hidrodindmico hasta que la presion térmica sea igual a la presion magnética
en las fronteras del cascardn, ya que la tension magnética comenzara a “aplas-
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tar” la SB terminando con una estructura alargada. En este caso la presién
que ejerce el plano se encontrard con una “pared magnética” que rodea al
cascardn sin poderlo deformar.

Finalmente, incluimos ambas perturbaciones en el disco grueso magne-
tizado encontrando que el campo magnético proporciona un adecuado aco-
plamiento, para tener un intercambio de energia y momento, entre el disco
y el halo para evitar el intercambic de masa. Estos eventos energéticos son
capaces de producir fuertes perturbaciones MHD que pueden disparar la ines-
tabilidad de Parker, produciéndose un intercambio de masa entre el halo y
el disco.



Capitulo 5

Conclusiones finales

Hasta la fecha, la deteccidn de la intensidad y direccidn del campo magnético
de nuestra Galaxia es un problema que no ha sido resuelto completamente.
Los diferentes trazadores observacionales (la radiacién de sincrotrom, la po-
larizacién de la luz de las estrellas, la rotacidn de Faraday y el efecto Zeeman
que se utilizan para detectar la intensidad y direccién de B) nos proporcio-
nan informacién de la componente proyectada en el plano del ciclo o de la
componente paralela a la visual. Utilizando los datos que se obtienen de estas
diferentes métodos uno encuentra que en la posicién del Sol, 8.5 kpc del cen-
tro de la Galaxia, la intensidad del campo magnético total es B, = 4.2 uG,
y la de las componentes uniforme y aleatoria B, = 2.0 uG y B, = 3.7 uG.
respectivamente (Heiles 1996b). Para determinar su topologia, uno puede
utilizar los datos de la polarizacién de la luz de las estrellas, encontrando que
cerca del plano del disco las neas de campo siguen a los brazos espirales tal
y como sc observa en galaxias espirales externas. Estas lineas de campo pre-
sentan tres cambios de direccidn, o inversiones, en radios galactocéntricos de
5.5, 8.1y 9.4 kpe {Rand & Lyne 1994}, revelados por las medidas de rotacidn
a los pulsares.

5.1 Resultados

5.1.1 Disco Delgado

Definimos a un disco delgado como un sistema plano paralelo que contiene
una sola componente del gas interestelar con un campo magnético paralelo
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al plano del disco, inmerso en un campo gravitacional g. Dependiendo de
cuil es la dependencia de ¢ con la altura z, se obtienen distribuciones de
masa, exponencial y gaussiana, para aceleraciones de la gravedad constante
y lineal, respectivamente. Al tiempo ¢ = 0 el disco estd en equilibrio magne-
tohidrodinamico, es decir, el gradiente de las presiones térmica + magnética,
equilibran el peso del gas. La estabilidad de este tipo de sistema fue estudia-
da inicialmente por Parker (1966) y posteriormente por una gran cantidad
de autores. Debido a que este problema ha sido investigado con detalle, tan-
to analitica cébmo numéricamente, lo utilizamos para verificar que el cédigo
ZEUS realiza los cdlculos correctamente.

En nuestro caso particular, utilizamos un disco delgado con un perfil
de densidad gaussiano (g ~ z) y con un cociente de presiones magnética a
térmica, constante (@ = 1). Comparando nuestros resultados con los obteni-
dos por Kim et al. (1997) encontrando lo siguiente:

o Nuestros cdlculos coinciden con la longitud de onda critica para el de-
sarrollo de la inestabilidad, A, = 430 pc, obtenida en el analisis lineal.

e La evolucién de nuestras simulaciones en el régimen lineal reproducen
los valores de la longitud de onda y la tasa de crecimiento del modo de
oscilacién mds inestable, 2 = 0.87 (es decir, le corresponde un tiempo

_de crecimiento de 2.9x107 afios} y A = 700 pc, repectivamente.

» Durante el desarrollo de la inestabilidad de Parker se pueden distinguir
tres fases (ver Fig.2.7); una lineal, otra no-lineal y finalmente, una de
relajamiento, que estan relacionadas con la formacién de ldminas de
gas perpendiculares al plano del disco delgado.

e Si el tiempo de vida de una nube molecular gigante es de 3x 107 afos
{Blitz & Shu 1980), similar al tiempo de crecimiento del modo més
inestable en un disco gaussiano, la inestabilidad de Parker no puede
ser un mecanismo efectivo para formar estas nubes gigantes en este
tipo de discos.

5.1.2 Disco Grueso

En esta parte del trabajo se realizé el estudio lineal y no-lineal de la inesta-
bilidad de Parker en un disco gaseoso grueso magnetizado. A diferencia del
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disco delgado, este es un sistema con una distribucidn de densidad que inclu-
ye las diferentes componentes extendidas del medio interestelar, que llegan
a tener escalas de altura de hasta ~ 900 pc y que describe adecuadamente
la, estructura vertical del gas en la vecindad solar (Boulares & Cox 1990).
También se incluye un campo magnético que tiene una escala de altura de
~ 1 kpc con una intensidad en el plano del disco de 5 uG.

El estudio de la estabilidad del disco grueso magnetizado, inicialmente
fue realizado por Martos (1993) y es continuado en esta tesis. La apor-
tacién de este trabajo a la investigacion consisitié en realizar simulaciones
numéricas en dos dimensiones, con diferentes perturbaciones, resoluciones y
condiciones a la frontera, del modo ondular de la inestabilidad de Parker
con el cédigo numérico MHD-ZEUS (Santillan et al. 1999b). Tanto en el
andlisis lineal como en los cédlculos numéricos no incluimos la autogravedad
del gas ni la rotacién diferencial de nuestra Galaxia. La autogravedad no
es importante en etapas tempranas de la inestabilidad, pero en la fase no-
lineal podrad producir condensaciones de gas mds densas y compactas. Por
otro lado, la rotacion diferencial tendrd una influencia en varias etapas de la
inestabilidad; por ejemplo, si la fuerza diferencial radial es grande aparecerd
una inestabilidad de “corte™ {shearing) que, combinada con la de Parker,
podrdn transportar momento angular en el disco (Foglizzo & Tagger 1994).
También es importante sefialar que utilizar un disco isotérmico representa
una descripeién aproximada de lo que es el disco actual de nuestra Galaxia.
En nuestro models no diferenciamos cntre las presiones cinética y térmica, y
ambas estdn contenidas en un s6lo término térmico con una velocidad del so-
nido similar a la dispersién de¢ velocidades, ~ 8.4 km s7!, de las principales
componentes extendidas,

Comenzamos nuestro estndio realizando un andlisis lineal (Kim et al.
1999) para obtener las relaciones de dispersion del modo ondular. Dado que
las ecuaciones no pueden ser resueltas analiticamente, las relaciones de dis-
persion se obtiencr numéricamente para difercntes valores de los pardmetros
involucrados. Los resultados encontrados son los siguientes:

e Los valores de la longitud de onda y la tasa de crecimiento del modao
ondular més inestable, son de ~ 3 kpe v 5% 107 afos, respectivamente.

e 1 valor delatongitud de onda es ~ 4 veces mas grande que el obtenido
en el disco delgado. mientras que el tiempo de crecimiento solamente
auments un factor de 1.5, FEstas diferencias wmuestran que un disco
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 grueso juega un papel importante en la estabilidad y evolucidn del
medio interestelar,

s La inestabilidad de Parker en el disco grueso podria ser un posible me-
canismo para explicar la formacién de la estructura vertical observada
en el brazo espiral de Carina, ya que la A del modo mds inestable es
aproximadamente igual a la distancia entre los maximos de densidad
observados (Alfaro, Cabrera-Cafio y Delgado 1992).

Después procedimos a realizar los experimentos numéricos con el cédigo
ZEUS. Utilizamos dos tipos de perturbaciones: una aleatoria y otra sinu-
soidal, con una amplitud de 0.01 km s™}. Los resultados que obtenemaos
son:

e Los resultados del andlisis lineal se verificaron de manera satisfactoria.
y la inestabilidad nuevamente evoluciona en las fases lineal, no-lineal
y de relajamiento.

¢ El modo de crecimiento més rapido, como o predicen las relaciones de
dispersién en el caso lineal, tiene una longitud de onda ~ 3 kpc y una
tasa de crecimiento de ~ 60 mxIlones de afios para un punto nodal de

LS kpe, T T

¢ Las condiciones a la frontera de la malla computacional juegan un pa-
pel importante en la evolucién de la inestabilidad. Cuando se utilizan
condiciones cerradas o reflejantes, la masa del sistema se conserva
y los resultados obtenidos en los cdlculos numéricos corresponden de
foruia satisfactoria con los predichos por el analisis lineal. Sin embargo,
cuando utilizamos fronteras abiertas las lineas de campo no pueden ser
contenidas por las “paredes” de la malla y la inclinacién de su deforma-
cién aumenta produciendo flujos de gas de alta velocidad que generan
choques y estructuras como las que se muestran en la Fig.(3.10).

o Finalmente, comparamos nuestras simulaciones con los cdlculos obte-
nidos con otro cédigo numérico, MHD-TVD (Total Variation Diminis-
hing), corroborando la efectividad del cédigo ZEUS para tratar este
problema.
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5.1.3 Perturbaciones realistas en el disco grueso

Nuestra Galaxia es constantemente perturbada por diferentes eventos energéticos
provenientes de estrellas (vientos estelares, explosiones de supernovas, super-
burbujas) o gas que se localiza a altas latitudes y que viaja a grandes velo-
cidades interaccionando con el medio interestelar. Estas perturbaciones son
capaces de inducir la propagacién de ondas MHD en el disco galictico. De-
pendiendo de las caracteristicas de estas ondas podran, o no, desestabilizar
el medio donde evolucionan. ,

Primero presentamos las simulaciones de la interaccion de una Nube de
Alta Velocidad (NAV) con el disco gaseoso multicomponente magnetizado.
Para redondear el trabajo también realizamos experimentos numéricos pura-
mente hidrodindmicos (HD) y comparamos los resultados. En los dos casos,
HD y MHD, variamos la posicién inicial, el &ngulo de incidencia y la velocidad
de la nube (Santillin et al. 1999a).

¢ En términos generales, las estructuras formadas en el caso HD son si-
milares a las que han obtenido otros autores. Sin embargo, reportamos
cosas nuevas que no han sido publicadas; el movimiento de las capas
chocadas producen un par de vortices, y una pluma, ¢ cola, muy pro-
nunciada. 51 la colisién es oblicua, ia cola es méas pronunciada adqui-
riendo un movimiento oscilatorio que produce un campo de velocidades
muy cadtico y turbulento a lo largo de la trayectoria de interaccién. Las
dimensiones de las estructuras que obtenemos son mas grandes y mejor
delineadas que las encontradas cuando se utiliza un disco delgado.

¢ Cuando incluimos el campo B en el disco grueso encontramos nuevos
aspectos de la interaccién. Ahora la tension magnética juega un papel
importantisimo: inhibe cualquier penetracién de la masa original de la
nube en el disco, ya que deticne al gas chocado y produce un flujo en
IEVETSA.

e Continuando con la evolucién encontramos que a una distancia de
~ 3 kpc del lugar de la colision sc empiezan a formar laminas de gas
perpendiculares al plano del disco. Es decir, la colisién excita modos
de oscilacidn capaces de disparar la inestabilidad de Parker.

Para completar nuestras simulacienes realizainos los mismos cdlculos que
en el caso de la nubes pero ahora con una SB. La forma de modelar las
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SB’s es inyectando en la malla computacional cantidades constantes de ma-
sa y energia en cada paso de tiempo, durante los primeros 107 afios. Estos
célculos se hicieron para SB’s de diferentes tamafios, energias y masas inicia-
les, colocando su centro a diferentas alturas, obteniendo lo siguiente:

¢ El crecimiendo de la SB’s en el caso HD es similar al presentado en
estudios previos por otros autores. Cuando la SB se localiza en el
plano del disco, o muy cerca de él, la presién del disco es capaz de
constreiiir, la expansion.

e Cuando los célculos incluyen el campo magnético B la estructura fi-
nal es completamente diferente al caso sin B. El crecimiento de la SB
en la direccidn—z se verd afectado por las lineas de campo que evitan
que se expanda en esa direccidn, dando como resultado una estructura
alargada en la direccion-z. '

¢ Por completez, también incluimos modelos combinados con NAV y SB.
Las perturbaciones van apareciendo individualmente en intervalos de
tiempo regulares, y en diferentes posiciones del disco. En este caso,
encontramos que el campo B proporciona un acoplamiento adecuado
entre el disco y el halo para el intercambio de energia y momento, sin
permitir el intercambio de masa.

5.2 Trabajo a futuro

El trabajo que acabamos de presentar estd restringido a:

1. Una topologia inicial del campo magnético que es paralela al plano del
disco.

2. Las simulaciones numeéricas son en 2-D.

3. Los procesos son isotérmicos o adiabaticos, no se incluye ningin efecto
calentamiento o enfriamiento del gas.

Por lo tanto, como trabajo futuro queda realizar simulaciones numéricas
con campos magnéticos que incluyan la componente aleatoria que se obser-
va en nuestra Galaxia. Estos cdlculos nos permitiran investigar si el modo
ondular de la inestabilidad de Parker es capas de sobrevivir bajo esta to-
pologia. El incluir esta componente en el disco grueso afectara la evolucién
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de las nubes de alta velocidad y el desarrollo de las SB's. Posiblemente las
nubes puedan viajar a lo largo de las lineas de campo deformadas presencia
del campo B sin presentar resistencia y penetrar el plano del disco.

Por otro lado, es necesario realizar todo los cdlculos que se muestran en
esta tesis en tres dimensiones para estudiar de manera més realista el efecto
del campo magnético galactico en: la inestabilidad de Parker, la evolucion
de NAV y SB. Estas simulaciones estardn restringidas a la infraestructura
computacional que se tenga a la mano ya que requieren de mucho tiempo de
procesador y mucha memoria para hacer los calculos.



Apéndice A
Emision Sincrotrén

La informacién del campo magnético de todos los sistemas césmicos se ob-
tiene a través de la radiacién que emiten las particulas cargadas (electrones
libres, iones atémicos y moleculares, o todo un plasma en su conjunto), cuan-
do interaccionan con un campo magnético.

El ejemplo mas simple de dicha interaccién es la aceleracidn de una
particula cargada en un campo electromagnético. Comencemos con las ecua-
ciones de movimiente relativistas para un clectrén, de masa m, vy carga e,
cuando interacciona con un campo magnético uniforme B (Rybicki & Light-
man 1979):

d%('ymcv) = gv x B, gg{wnecz) =ev-E =0, {A.1)

ryres

l'!

donde v = ( - 7) , € ¢s la velocidad de la luz, v la velocidad del electrdn

y E el vector de campo eléctrico (que suponemos nulo). De la segunda
ecuacidn podemos ver que v es constante, por lo gue | v | cs constante y la
primera ecuacién de la ec.{A.1) se puede escribir como:

dv e

yme,—- = -v X B. A2

®dt c (A-2)

Descomponiendo el vector velocidad en dos componentes; una a lo largo del

campo magnético, v). ¥ la otra sobre un plano perpendicular al campo, v .
Fntonces,

dV;i‘ dv | c

dt P TE ’yi'n:cvl < B. (A.3)
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Figura A.1: Movimiento helicoidal de un electrén en un campo magnético
uniforme

De la ec.(A.3) encontramos que vy es constante y también sabemos que
la magnitud de v es constante, por lo tanto, | v, | permanecerd constante.
La solucidon de esta ecuacion es claramente un movimiento circular uniforme
en el plano perpendicular al campo magnético (ya que la aceleracién en este
plano es normal a la velocidad) y manteniendo su magnitud counstante. La
combinacién de este movimiento circular y el movimiento uniforme a lo largo
del campo magnético da como resultado una trayectoria helicoidal para el
electrén (Fig.A.1 ), donde la frecuencia de rotacién del movimiento estd dada

por. R
B

wp = ——. (A.4)
Yo

Para el caso no-relativista v ~ 1 (v < ¢} y por lo tanto,

eB

TtaC

wp = (A5)
En las ecuaciones anteriores no se ha considerado la radiacién, pero las
particulas cargadas aceleradas radfan. La potencia total emitida por una
particula cargada que estd acelerada es (Rybicki & Lightman 1979):

2% 4 o 2 2 2° , €’B®
P= ggg’Y (e +7 G»HJ = 337 W”u

donde a4, os la aceleracién centripeta y tiene una magnitud igual a wgv; ¥
ay es igual a cero porqué el movimiento en esa direccién es uniforme.

(A.6)
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Esta radiacién es conocida como bremsstrahlung magnético 6, en el
caso relativista, radiacién de sincrotén, y es tipica en muchos objetos
astrofisicos (como por ejemplo en los pulsares y jets de los centros de las
galaxias). La radiacién no-térmica ocurre predominante en radio, en el ran-
go de longitudes de onda de centimetros a metros, y puede estar polarizada
linealmente hasta en un 756%, en regiones que emiten homogeneamente, per-
mitiendo determinar la existencia de una componente del campo magnético
que es perpendicular a la visual. Desafortunadamente, no se puede determi-
nar directamente la intesidad del campo magnético a partir de la intensidad
de la radiacién de sincrotén porque comunmente la energia del electron es
desconocida. Sin embargo, la intensidad del campo puede obtenerse estu-
diando propiedades mas especificas de la radiacién, cdmo son el espectro y
la polarizacidn. :




Apéndice B

Efecto Zeeman

B.1 Efecto Zeeman normal

En este apéndice se describen el efecto efecto Zeeman normal y el andmalo
(de la Pefia 1980). En el caso del efecto Zeeman normal no se toman en
cuenta los efectos debidos al espin electrénico y por lo tanto los resultados
son aplicables s6lo a dtomos cuyo espin electrdnico total es nulo (esto excluye
automdticamente al dtomo de H). Cuando el 4tomo posee cspin electrdnico
diferente de cero, las linecas espectrales se descomponen en forma muy com-
plicada, dando lugar al efecto Zeeman andmelo, que serd descrito después
del efecto Zeeman normal.

Para derscribir éste efecto se parte de la ecuacién de Schrodinger para un
dtomo inmerso en un campo magnético. En general, un cuerpo con propie-
dades electromagnéticas pucde poseer, ademds de carga eléctrica, toda una
seric de momentos eléctricos y magnéticos, propios o inducidos por los cam-
pos externos. Al interaccionar con los campos, las cargas se acoplan a los
potenciales @ y A del campo electromagnético, mientras que los momentos
superiores se acoplan al campo a través de las derivadas de los potenciales.
Por ejemplo, 1a energia de interaccion entre una carga e y el potencial escalar
$ del campo electromagnético cs e®, mientras que la energla de interaccidn
entre un momento magnético g con el campo A es —p-Vx B = - 4 B,
ctc.

Cuando ¢l acoplamiento entre la particula y el campo se realiza sdlo a
través de los potenciales. se dice que ¢! acoplamiento es mivimo o mini-
mal. Es un heclio empirico. que las particulas elenientales {en particular el

111
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electrén) se acoplan minimalmente al campo magnético.

Utilizando este principio para generalizar la ecuacién de Schrodinger al
caso electromagnético. En presencia de la interaccién con el campo A, el
momento de la particula es

p =mv+%A; (B.1)

al eliminar la velocidad v de la expresién para el hamiltoniano, éste queda
expresado en términos del momento candnico P definido como

P=p- SA. (B.2)

El hamiltoniano, tomando en cuenta también el potencial escalar, es

. P? 1 e \2
— db=—|p—- A) &- B3
H=om*e 2m(p o) e (B:3)
con este hamiltoniano la ecuacién estacionaria de Schridinger es
1 /. e A2
Bp=s_ (p - ~—A) b +edy (B.4)
m ¢

El principio de acoplamiento minimal permite postular esta expresién como
la ecuacién de Schrodinger para el caso que existe un campo electromagnético |
externo.

Desarrollando el paréntesis de la ec.(B.4) encontramos

b-Ap = APy — iR(V - A), (B.5)
por otro iado, si se trabaja en la norma de Coulomb
V-A=0 (B.6)

los operadores p y A conmutan y la ec.(B.4) se puede escribir entonces como

<2 2

. _ A5 ¢
E¢_2m¢+e¢w ch ]':H’b.‘-ch2

A%, (B.7)

Si H; representa el hamiltoniano del problema en ausencia de campo magnético,

es decir, A=0,

N p?

Hg = — + E(D, (BS)
2m
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tendremos finalmente que

e2

B = oy + [—iﬁ‘ B+ AZ] " (B.9)

2mc?
En esta ecuacién se puede ver que el campo magnético puede producir efectos
lineales (proporcionales a A) y efectos no-lineales (producidos por el término
en A? en el hamiltoniano).

Si en la ec.(B.9) hacemos la sustitucién e® — iﬁ%‘f para pasar al caso
dependiente del tiempo se obtiene la densidad de corriente j

ih e
j= T V) ~ —pt B.1
§= o= (VY — §VY) ~ —yrAY, (B.10)
0 bien, en una forma que exhibe el principio minimal ec.(B.2)

i= o [0~ SAW - wip - SA)]. (B.11)

Con los resultados anteriores se esta en condiciones de pasar al estudic del
efecto Zeeman. Salvo para el caso en que el campo externo es extraordinaria-
mente intenso, el efecto Zeeman cuadritico es muy debil comparado con el
lineal, par lo que en lo sucesivo el estudio de este efecto se Himitard al estudio
de los efectos lineales.

St el campo magnético, de intensidad B, es constante y homogéneo

1
A= Bxr, (B.12)

y por lo tanto,

1
A= (Bxr) b= B (rxp)= ;B L (B.13)

donde L es el operador de momenta orbital. y la ecuacién de Schrodinger la
escribimos como ) . )
2me

El iiltimo término en esta ccuacidn lo podemos mterpretar como debido a un
imomento magnético orbital j asociado al momento arbital L, que al acoplarse
al campo magnéticn B produre o cnergia

Vg = — - B (B.15)
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Figura B.1: Transiciones permitidas por la regla de seleccion Am = 0, %1
entre estados 5,p y d. Debido a la equidistancia entre los niveles con valores
sucesivos de m, las tres transiciones entre los estados p y d con valor fijo

de Am generan la misma linea espectral, por lo que el espectro consiste en
series de tripletes.

comparando esta expresién con la ec.(B.14), se observa que el operador de
momento magnético orbital es

efi -
i = —L. B.16
p=s— (B-16)
‘T;a componente z de este-momento-magnético-tiene-los-eigenvalores — ——— -
eh
= B.17
pe = 5o (B.17)

en donde m es la proyeccién del momento orbital sobre el eje z. Este resul-
tado, entre otros, justifica el nombre de ndmero cudntico magnético dado a
.
Para simplificar la escritura, se usa el magnetdn de Bolur g, definido
como
th

Ko =9.27 x 107 erg gauss™' (B.18)

- 2mec
en donde e; es el valor absoluto de la carga del electrén. Se tiene entonces
que

H: = —pom (B.19)
y la ecuacién de Schrodinger queda

Ep = Hop + %B A, (B.20)
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La forma mds simple de resolver esta ecuacién se obtiene al elegir el eje z en
la direccién del vector magnético B con lo que la ec.(B.20} se transforma en

Ey= Hot/)+ BL,'(,b H. (B.21)

Cuando Hy corresponde a un potencial central {que no necesariamente se
reduce al del 4tomo hidrogenoide), las funciones de onda ¢ pueden tomarse
como eigenestados de L, con eigenvalor fim (recuérdese que (L., H]=0). En
esta base la ecuacién anterior se reduce a

Ey = Hy + poBmay, (B.22)

de donde sigue que las eigenfunciones H y Hy coinciden, pero no sus eigen-
valores, que estan relacionados mediante la ecuacidn

E = Eo + poBm, (B.23)

en donde K, es el eigenvalor de H,. A partir de esta expresién podentos
derivar las frecuencias de la lineas cmitidas por transiciones espontdneas en
presencia del campo magnético B. Tendremos para transiciones entre dos
niveles que llamamos 1 y 2:

EI - Eg E(“ - E(Jz #OB

= —" = ————— 4+ —— - : B.24

A A 5 (Wh ™My} ( )

s1 llamamos wy a la frecuencia de la linea espectral correspondiente en ausen-
cia del campo B, que finalmente que

B
W= wy + %Am. (B.25)

De las reglas de seleccidn para el problema central se sabe que Am =0. + 1:
por lo tante, ol campo transforina cada linea del espectro inicial enr un triplete
con frecuencias wy, we + "—E}L—B] es decir, 1a frecuencia original mis una pareja
de lineas simétricamente desplazadas respecto a la primera por la cantidad
‘%. Es precisamente la regla de seleeeidn de m la que asegura yie. aungue
cada nivel se descompone en 2(+1 lineas, en el espectro final aparccen sdlo
tripletes como se puede ver en la Fig. B 1
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B.2 Efecto Zeeman anomalo

Los &tomos cuyo espin electrénico total es cero tienen momento angular J = L
y podemos aplicarles el formalismo desrito en la seccion anterior. Sin embar-
go, si un dtomo posee un espin electrénico diferente de cero, éste se acoplara
también al campo magnético externo y contribuird al efecto Zeeman, ha-
ciendo que las lineas espectrales se descompongan ya no en tripletes, sino
en multipletes de estructura mds complicada: éste caso denominado efecto
Zeeman andmalo.

Supongamos un dtomo, cuyo hamiltoniano es Hp, en un campo magnético
uniforme y débil; la ecuacion estacionaria de Schrédinger se puede escribir
llamando z a la direccién del campo,

B

Ey = Hey + —ﬁ—(j; + 8.)¢ (B.26)

Esta ecuacién es muy complicada, pues aqui 5'2 representa el operador de
espin electrénico total, que puede ser 0, 1/2, 1, 3/2, ...; la funcién de onda
1 deberd tener el nimero correspondiente (2S + 1} de componentes. Si B
no es excesivamente grande, podemos tratar el término magnético como una
perturbacién. Y por lo tanto, se obtiene la correcién a la energia debida al
efecto Zeeman:

0E =pBgm;, T (B2T)

en donde el factor g de Landé esta dado por

j(j+1)+s(s+1)——l(l+1)'

g=1+ —
2j(j + 1)

(B.28)

{Los detalles de la solucién de la ec.B.26 pueden consuliarse en De la Defia
1979}.

Como para los diferentes estados atémicos (eigenestados de (.“IZ,IA;2 y
§?), ¢ toma valores diferentes, el corrimiento de los niveles varia de estado a
estado, por lo que cada linea espectral puede descomponerse en multipletes
muy complicados.

Como ejemplo, veamos el caso mds simple, que corresponde a s = 1 /2.
En este caso, podemos tener dos estados diferentes de L? para j y s dadas,
que corresponden a j = {4 1/2 y j = { -~ 1/2; sustituyendo estos valores

dely s =1/2en laec.(B.28) obtenemos que ambos conducen a la misma

14l



B.2. EFECTO ZEEMAN ANOMALO 117

expresion final para el factor de Landé, que es

_j+1/2

g = T (B.29)

Este es el caso del dtomo hidrogenoide; si denotamos como gq el factor de
Landé del estado inicial y g el del estado final, las frecuencia de la radiacién
emitida resultan

w = wy + (gom7 — gm;)wy, (B.30)

en donde wp es la frecuencia de emisidn en ausencia del campo magnético,
wr = tigB/h es la frecuencia de Larmor y los nidmeros cudnticos m; y m?

estan relacionados por las reglas de seleccon m; ~m) = 0, £ 1.

En el caso en el que el espin electrénico se anula, 8% = 0, se tiene que
£2=3? y el factor de Land¢, ec.(B.28), se reduce a la unidad; la férmula
(B.27) se reduce a la ec.(B.23) del efecto Zeeman normal y las lineas espec-
trales se descomponen en los tripletes usuales.



Apéndice C
Rotacion de Faraday

Consideremos un plasma en un medio con un campo magnético By que no
varia con el tiempo. Supongamos una onda electromagnética que se propaga
en el medio y que la intensidad de By es mucho mayor a la intensidad del
campo magnético de la onda. La ecuacién de movimiento para un electrén
del plasima es aproximadamente

m. 2 = _ek - %y x B, (C.1)

dt c
donde E es el vectar eléctrico de la onda v v la velocidad del electrén. Supon-
gamos que la onda que sc propaga tiene una polarizacién definida, aunque
se puede descomponer en la superposicion de dos componentes con polari-
zaciones circulares inversas. Entonces, su campo eléctrico sc pucde escribir

comao 7
E{t) = Ee7“(x T1i9), (C.2)

donde % y § son los vectores unitarios a lo largo de los ejes ¢ y y respecti-
vamente, el signo negativo corresponde a polarizacién circular derecha y el
signo positivo a polarizacién circular izquierda. Ademds supongamos, por
simplicidad, quc las andas se propagan a lo largo del campo Bg:

B = B2, (C.3)

donde 2 es el vector unitario a to largo del eje z. Sustituyendo las ces (C.2)
y (C.3) en la ec.(C.1) encontramos:

d ) e
i, g - —cEe FHR T iy) ~ v x By (C.1)
{1 '
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Siv=uX+ iy yws =2 laec.{C.4) se puede escribir como un sistema
de dos ecuaciones d:ferenczales ordinarias acopladas

d‘Ul [ .

- ____E —twit )
di m, [ wpgisz, (C 5)
W2 _ 1% Bt 4 gy o (C.6)
dt _. m, BUYl, .

Derivando respecto al tiempo y sustituyendo las ecuaciones (C 5 y (C 6)
obtenemos,

d2U1 9 e i

Ty +wgiy = E:Ee “Hw Fwpg) (€7
d*v

dt22 +wp’ve = "EEeQM(WB Fw) (C.8)

Resolviendo este sistema de ecuaciones diferenciales se encuentra que la ve-
locidad de los electrones oscila como funcién del tiempo

i)y = ——— .
V(D) = (), (C9)
_ donde wp_es la frecuencia de ciclotrén.
La densidad de corriente j es: ST
j=~-n.ev=0E, (C].O)

donde n, es la densidad de electrones y o la conductividad. De manera que
la conductividad del plasma satisfase la ecuacion:

o

ne-

= C.11
7 m(w + wg) ( )
La constante dieléctrica ¢, estd definida como
4
ez l-— ﬂ, (C.12)
iw
y nos queda
2
epg =1 - ——2 (C13)
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donde D, ! corresponden a los signos positivo y negativo, respectivamente.
w, estd definida como la frecuencia del plasma

, 4mne?

Wy =

(C.14)
mE

La ec.(C.13) indica que las ondas con diferente polarizacién viajardn con
velocidades diferentes porqué su indice de refraccién, €'/2, no es el mismo. Por
lo tanto, una onda plana polarizada linealmente, que es una superposicion
lineal de ondas polarizadas circularmente de lado derecho y otra de lado
izquierdo, no podrd conservar un plano constante de polarizacién, y tendra
que rotar conforme la onda se propaga en el medio. Este efecto es conocido
c6mo rotacién de Faraday.

El angulo ¢ que rota el vector eléctrico cuando una onda ha viajado una
distancia d es simplemente, k-d. Mas general, si el nimero de onda k, no es
constante a lo largo de la trayectoria, el dngulo es,

d
¢D,J=/ kp ids, (C.15)

0

donde w
kD_[ = -E,/EDJ . (CIG)

Consideremos una onda plana polarizada que rota un dngulo A#@, igual ala
mitad de la diferencia eutre ¢p y ¢;, como se muestra en la Fig.C.1. Si
SUPONENIOS que w > w, ¥ w > wg, el nimero de onda kp s es

2
w Wy Wy
pg e — 11— 5= -+ 1
kD ¢ { 202 (1 ¥ w)} (C.17)

Entonces, ¢l cambio en ¢l 4gulo & cs

d el
28 =2 [ (ko= kids =~ | () whwpds. (C.18)
2 0 2 0 ?

Mediciones de la rotacion de Faraday en senales polarizadas, por ejent-
plo las detectadas en pulsares «le nuestra galaxia (Hamilton & Lyne 1987,
Rand & Kulkarni 1989; Lyne & Smith 1989; Rand & Lyne 1994) junto con
la densidad espacial media de electrones lbres, permite caleular la compo-
nente del campo magnético gque es paralela a la visual, entre la fuente y ¢l
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W

Figura C.1: Se presenta: (a) la descomposicién de la polarizacién lineal en
dos componentes con polarizacién circular derecha e izquierda. Y (b) la
rotacién de Faraday del plano de polarizacién

observador. Los pulsares presentan sefiales altamente polarizadas, general-
mente a bajas latitudes, y sus distancias pueden ser calculadas. Estos objetos
son muy utiles para caracterizar la estructura del campo magnético a través
de la determinacién de sus medidas de rotacién (MR) y de sus medidas de
dispersién (MD).

La MR se define como,

MR:O.SI/ n.B-dl rad m™?
0

donde D {pc) es la distancia al pulsar, 7, (cm™3) es la densidad electrénica,
y B - d 1 es la componente del vector campo magnético (ent ¢G) a lo largo de
la visual multiplicada por un elemento de longitud de la distancia al pulsar.
Junto con la MD, dada por,

(C.19)

D
MD=/ nedl pc cm™, (C.20)
0

el promedio de la componente de B a lo largo de la visual, pesado por la
densidad electrénica, puede ser determinado utilizando la siguiente relacién,

MR

= e . 21
B, 1.232(MD) uG (C.21)

Las mediciones de MR, o de la componente By, realizadas en pulsa-
res pueden utilizarse para conocer la estructura tridimensional del campo
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magnético de nuestra Galaxia.

El modelo mds reciente que se ha utilizado para determinar la estructura
del campo magnético galactico, utilizando una seleccidn completa de pulsares,
fué realizado por Rand & Lyne (1994). Ellos encuentran que la intensidad de
la componente uniforme del campo magnético galdctico es: 1.4 uG cerca del
Sol, ~ 3.4 4G en el intervalo 5.5 < R,q > 8.1 kpe, mostrando un cambio de
direccién, y finalmente, ~ 6.5 uG dentro de la segunda inversién del campo,
en Rgy < 5.5 kpe (Heiles 1996 ver fig.1).



Apéndice D

Polarizacion de la luz de las
estrellas

Las observaciones de la polarizacion éptica de la luz de las estrellas (Hiltner
1949) permitieron inferir la existencia de un campo magnético paralelo al
plano de la galaxia (Davis & Greenstein 1951).

El porcentaje de polarizacidn 6ptica de la luz de las estrellas se incrementa
con la distancia a través del plano galictico y estd fucrtemente correlacionada
con la extincién producida por el polvo interestellar (Matthewson & Ford
1970; Heiles 1976). Los granos de polvo que se encuentran entre una estrella
y la Tierra pueden polarizar la luz de la estrella incidente si los granos estan
enlogados y alineados en grandes regiones del espacio.

El campo magnético de la Via Lictea cs el vehiculo para alinear lus granos
de polvo. A partir del trabajo realizado por Spitzer (1968), se pueden tratar
por separado dos fendmenos que contribuyen al mecanismo de alineacion de
los granos de polvo.

1. Supongamos que los granos de polvo elogados, como granos de arroz, se
pueden representar coma rsferoides prolatos con cjes principales ¢y > a» = a3
{Fig.D.1). En equilibrio termodindmico. ¢l vector de momento angular L
tiende a estar paralelo al eje menor del grano. Esto puede verse de la signiente
forma: si les momentos de inercia alrededor de los ejes son 1,1, y I3, el
momento de inercia al rededor del eje mayor. /1, serd menor que los momentos
de inercia £y v {30 Sca

12?2 I3i"‘r13‘ (I)l)

donde v > 1. ku equilibrio, es decir, en ausencia de cualquier torea externa.
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a,

Figura D.1: Geometria de un grano de polvo enlogado (esferoide prolato).

la orientacién de los granos de polvo es completamente aleatoria, y por el
‘teoréma de equiparticién, la energia asociada a la rotacién en torno a cada
eje principal es la misma

—Ilw12 = "—Igwgz = —Igh)g B ’ (D?.)

A partir de las ecs.(D.1) y {D.2) se encuentra que la relacién entre las velo-
cidades angulares es

ey T iy ’YT!/}UJ],—, S e (D.3)

por lo tanto, la magnitud del momento angular alrededor de cada unoc de los
ejes principales es
I2(1)2 = I3w3 = ")fl,zI]_LrJl. (D4)

Es decir, el vector momento angular del grano de polvo que rota, en equilibrio,
es perpendicular, preferentemente, al eje mayor del grano, a;.

2. Davis & Greenstein (1951) explican el alineamiento de los granos de
polvo de la siguiente manera. Un grano de polvo elongado colisiona cons-
tatemente con particulas del gas interestelar, esta interaccion lo hace gi-
rar alrededor de un eje arbitrario. Supongamos que el grano estd formado
de un material paramagnético. Cuando éste es introducido en un campo
magnético By, el campo ejercerd una torca sobre cada momento magnético
de los 4tomos que componen el grano (7 = p x Bg). Estas torcas tratrdn de
alinear los momentos magnéticos en la direccién del campo By induciendo un
campo magnético B, paralelo al campo externo dentro del grano (Fig.D.2).
Sin embargo, el campo magnético By no puede cambiar su direccién ins-
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Figura D.2: Mecanismo de alineamiento de un grano de polvo elongado.
Proceso de relajacion paramagnética.

tantaneamente. Si el grano rota con una velocidad w alrededor de un eje
perpendicular al campo By, el campo interno sera forzado a cambiar su di-
reccion relativa a un eje fijo en el grano. Ya que este ajuste de direccién no
sucede instantineamente, ocurrird un pequefio desalineamiento en las direc-
ciones de los campos (Fig.D.2). Entonces, la interaccién del campo interno
inducido, con el campo externo tratard de que los vectores sean paralelos
por oposicidn del movimiento rotacional. Por lo tanto, el alineamiento serd
debido a la torca de arrastre que se opone a la ratacidén de un grano pa-
ramagnético alrededor de un eje perpendicular al campo magnético. Este
mecanisma es conocido como relajacidn paramagnética.

La combinacién de estos dos efectos es tal que granos clongados rotan
con su gje menor paralelo a la direccidén del campo magnético. Por lo tanto,
el vector eléctrico de la radiacién transmitida es paralelo a la direcciéon del
campo magnético. Entonces, si los granos de polvo son semejantes a agujas
con una temperatura interna mas baja que la temperatura del gas, los vec-
tores de polarizacidon observados podran estar en la misma direccién gue el
campo magnético proyectado cn el cielo.

Matthewson & Ford {1970) estudiarén las propiedades de polarizacién de
aproximadamente 6000 estrellas ¥ realizanrdn un mapa con los vectores de
polanzacion {(Fig.D.3}. En este mapa se puede observar que la direccion det
campo magnético es predominantemente paralela al plano galdctico pero que
tienc tendencias en teddas las escalas. Recientemente, Heiles (1996) utiliza las
datos e polarizacidn de la luz de las estrellas compilados por Matthewson
& Ford (1970) y encuentra que la intensidad de la componente uniforme del
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Figura D.3: Polarizacién de la luz de las estrellas como una funcidn de las
coordenadas galdcticas dentro de una esfera de 3 kpc de radio en torno al
Sol. La magnitud de los vectores indican la intensidad de la polarizacién y
la direccién del vector proporciona el plano de polarizacién

campo magnético es de 1.4 £0.2 4G en la direccién { = 88° £ 5°,

Para calcular Ia magnitud del campo magnético, utilizando Gnicamente
polarizacidn 6ptica, se requiere de una teoria detallada del mecanismo de
alineamiento la cual depende de la composicién quimica de los granos de
polvo.



Apéndice E
El Cédigo ZEUS-3D

El c6digo ZEUS-3D (versién 4.2), fue desarrollado en el National Center Su-
percomputer Applications (NCSA) en Urbana-Champaign, Illinois, por M.
Norman, J. M. Stone, y D. A. Clarke. Con él se puede describir la magneto-
hidrodinamica {MHD) de fluidos ideales (es decir, fluidos con conductividad
infinita, esto es, el fluyjo magnético se conserva y por lo tanto las lineas del
campo magnético no pueden reconectarce, no viscosos, no relativistas) que
gobiernan la cvolucién de una gran cantidad de sistemas astrofisicos {los de-
talles numéricos pueden consultarse en los articulos Stone & Norman 1992a,
1992h).

El sistema de ecuaciones diferenciales parciales acopladas, como funcidén
del tiempo y del espacio, que resuelve ZEUS-3D es el sigmiente:

dp
- . o= 4.1
5 + V. (pv) =0 (E.1)
8 .
e V. (Sv)= VPm  pVE +IxB (£.2)
d
—e + V- (EV) = - '-‘Pti'rmv tv (ES)
it
B )
c?_ =\ x (v x B) (E.1)
944

donde pes la densidad de materia, v la velocidad del gas. S = {p v) el vector
de momentuni. P, la presion térmica, ® ol potencial gravitacional, J la
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APENDICE E. EL CODIGO ZEUS-3D

densidad de corriente, B la induccién magnética y e la energia interna por
unidad de volumen.

Algunas de las principales caracteristicas del cddigo se enumeran a con-
tinuacion (para una descripcién en espafiol, ver Gémez 1998):

1.

2.

Resuelve problemas en 1-D, 2-D y 3-D.

Los célculos pueden realizarce con diferentes geometrias: cartesiana,
cilindrica y esférica.

. Puede incluir autogravedad, asi como campos gravitacionales externos.
. Puede manejar diferentes tipos de condiciones de frontera:

¢ Reflejantes o cerradas. Las componentes normales de la velocidad

y el campo magnético son reflejadas. En tanto que, los valores de
sus componentes tangenciales y de las variables fisicas escalares se
mantienen continuos.

Periddicas. Todas las variables fisicas, escalares y vectoriales, en la
frontera, tienen el mismo valor que las variables correspondientes
que se encuentran en la frontera opuesta de la malla computacio-
nal.

Flujo de entrada (inflow). Todos los valores de las variablés en la
frontera donde se aplica esta condicidn, son iguales a un conjunto
de valores predeterminados.

Flujo de salida o abiertas (out flow): Debido a la complejidad que

~ presenta la implementacién de esta condicién de frontera se utiliza

una aproximacién simple; todos los valores de las variables fisicas
se mantienen exactamente igual una vez que han atravesado ia
frontera.

. La evolucién dinamica del fluido puede ser isotérmica o adiabitica.
La presién térmica la considera isotrépica.

El algoritmo que utiliza el cédigo para resolver el sistema de ecuaciones
MHD es el de diferencias finitas explicito en el tiempo.

El paso de tiempo es controlado por la condicién de Courant.



9.

10.

11.
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La malla computacional es euleriana ortogonal, es decir, permanece fija
en el espacio.

Las cantidades escalares {como la densidad, energia interna, etc) se
localizan en el centro de las celdas de la malla, en tanto que, las canti-
dades vectoriales {como la velocidad, el campo magnético, etc.) en las
paredes de las celdas.

Para el tratamiento de ondas de choque utiliza la viscosidad artificial
de Von—Newman-Richtmyer.
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