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Resumen 

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

En el capítulo 1 se hace una descripción de los métodos observacionales 
(la emisión de radiación sincrotrón, la polarización de la luz de las estrellas, 
la rotación de Faraday y el efecto Zeeman) para detectar la magnitud y 
dirección 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 capítulo 2 para verificar el manejo del problema por el código 
numérico ZEUS-3D estudiamos la estabilidad de un disco gaseoso delgado. 
Realizamos un análisis lineal y no··lineal de la inestabilidad de Parker en este 
tipo de disco galáctico, encontrando que la longitud de onda del modo de 
oscilación de crecimiento más rápido y el tiempo de crecimiento de la inesta
bilidad son de 700 pe y 3x la' años, respectivamente. Los resultados de los 
experimentos numéricos se comparan con los resultados analíticos obtenidos 
para el régimen lineal, coincidiendo de manera satisfactoria. 

El capítulo 3 trata sobre la estabilidad de un disco gaseoso grueso, es de
cir, el modelo toma en cuenta las contribucioncs de varias componentes del 
material interestelar. De la misma manera que en el capítulo 2, realizamos 
un estudio lineal y no lineal de la inestabilidad de Parker encontrando que 
la longitud de onda del modo ondular de más rápido crecimiento es igual a 
3 kpc y el tiempo de crecimiento es de ~ Gx la' años. Dada la complejidad 
del problema, las relaciones de dispersión del análisis lineal no pueden ser 
resueltas analíticamente l así que se resuelven numéricamente' para varios va
lores de los parámetros relevantes. U na vez más, los result.ados de ZEUS 3D 
son comparados con 10B del análisis lineal, así COmo con los obtenidos con 
un código numórico diferente, encontrando resultados similarc..." en todos los 
casos. 

Finalmclltc. cn ('1 capítulo 4 se estndia la evolución de las itlcHtabilidades 
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en el disco grneso cuando es perturbado por agentes astronómicos 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 magneto hidrodinámicas se han propagado a escalas del orden de 
3 kpc, aparece el modo de crecimiento más rápido con su escala de tiempo 
correspondiente. También encontramos que cuando se tiene una configura
ción inicial del campo magnético de manera paralela al disco (eje-x), el gas 
de las nubes de alta velocidad no pueden penetrar y mezclarse con el ma
terial del disco central más denso. Por su lado, el gas de las superburbujas 
tampoco puede salir del disco y la evolución se desarrolla preferenciahnente 
en la dirección de las líneas de campo. Tanto las burbujas como las nubes 
de alta velocidad producen fuertes compresiones del campo magnético en la 
dirección-z, que terminan generando oscilaciones y turbulencia en el medio 
interestelar. 



Capítulo 1 

El campo magnético galáctico 

1.1 Introducción 

Los campos magnéticos están presentes en todo el Universo y se han medido 
sus intensidades en una gran variedad de sistemas astrofísicos, que incluyen 
al Sistema Solar (el Sol, los planetas, los cometas y el gas interplanetario), 
las estrellas ¡'normales" 1 las enanas blancas, las estrellas de neutrones, el 
medio interestelar de la Vía Láctea y de otras galaxias externas, las radio
galaxias y los núcleos de galaxias activas, el medio intergaláctico, etcétera. 
Las intensidades varían de unas cuantas veces 10-6 G en el gas intereste
lar e intergaláctico, hasta valores arriba de los 108 o 109 G en la superficie 
de las estrellas de neutrones (Asseo & Sol 1987; Norman, Stone & Clarke 
1991, Zweibel & Heiles 1997). La morfología de los campos depende del 
tipo de objeto en cuestión. Los campos magnéticos de las estrellas y los 
planetas tienen estructuras básicamente dipolares, mientras que los campos 
a escalas galáctica" están mas bien alineados con los planos de los discos en 
configuraciones bisimétricas usualmente (aunque hay fluctuaciones a todas 
las escalas). 

La.., illtensidaoes de los campos magn6ticos en las galaxias son sllficien
temente grandes par,l afectar significativamente la dinámica del ga..~ intpres
telar, t.anto eIl la f'st.ructura dd diSCO galáctico (a gran escala), como en la 
fOrInaci(H) p.st(~lar (a ¡wqlleüa escala) Los principales efectos de los cam

pos lllag11éticos g'alácticos ell la formación de estrellas son: la disminución 
del moment.o angular proto estelar y el soportar el colapso gravitacional de 
nuoes interestelares (Zwcibel &: Hl'ilr>s 1997). 
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La información que se puede obtener del campo magnético de todos estos 
sistemas es a través de la radiación que emiten las partículas cargadas (ya 
sean, iones atómicos, moleculares, o todo un plasma en su conjunto) cuando 
interaccionan con un campo magnético, o mediante los efectos de alineación 
que producen en el polvo interestelar. 

1.2 Determinación del B galáctico 

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

Los trazadores observacionales que se utilizan para detectar los campos 
magnéticos son la emisión de sincrotrón, la polarización de la luz de las 
estrellas, la rotación de Faraday y el efecto Zeeman. Los fundamentos básicos 
de cada uno de estos procesos se describen en los apéndices A-D. Estos 
indicadores únicamente dan información sobre alguna de las componentes 
del campo: ya sea de la componente proyectada sobre el plano del cielo B.L, 
o de la componente paralela a la visual Bn. De manera que la combinación 
de todos ellos nos permiten obtener la información necesaria para determinar 
las intensidades y direcciones del campo. 

-- ---~------ -- - --~ --- ~--~------ ---

1.2.1 La radiación sincrotrón 

La intensidad de la radiación sincrotrón, l., se utiliza para calcular la mag
nitud del campo magnético en nuestra Galaxia y en otras galaxias. Ésta 
depende de la densidad de energía de los electrones relativistas N(E) en un 
intervalo dado de energía, y de Bl, donde el exponente x depende del espec
tro de energía de los electrones; típicamente x "" 1.8 tai que I, oc Bi. En la 
práctica, N(E) es difícil de calcular, y por lo tanto, no se puede determinar 
la componente B.L, a menoS que se hagan una serie de suposiciones. Por 
ejemplo, la de "energía total mínima" , en ese caso l, = K B~2, donde K es 
una constante (Ginzburg & Syrovatskii 1965; Zweibel & Heiles 1997). 

Beuermann, Kanbach,& Berkhuijsen (1985; BKB), hicieron un modelo 
tridimensional de la emisión en radio de la Vía Láctea usando la emisión 
en continuo a 408 MHz. Éste modelo de galaxia espiral consiste de dos 
componentes: un disco delgado que llamamos simplemente disco y que está 
asociado al disco gaseoso y estelar de nuestra galaxia; y un disco grueso o halo 
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con una escala de altura que va incrementándose con el radio galactocéntrico 
y que tiene un valor ~ 1.5 kpc en el círculo solar. 

BKB encuentran que el halo de la Vía Láctea contribuye aproximada
mente con el 90% de la emisión de radio a 408 MHz, y el 10% restante es 
producido por el disco, además de que el patrón espiral de la galaxia, que 
se presenta en ambas componentes, es visible en la emisión sincrotrón. En 
las partes externas de la galaxia, es decir, del círculo solar hacia afuera, los 
valores de la emisividad, y por lo tanto de B" disminuyen en las regiones 
interbrazos (Figs. 7 y 8 de BKB) 

En la zona interna del disco galáctico, a radios galactocéntricos Rgal :<S; 4 kpc, 
cerca del anillo con fuerte actividad de formación estelar, la emisividad sin
crotrón aumenta respecto a los valores del círculo solar por factores de ~ 5 
para el disco y de ~ 3 para el halo (digamos, globalmente como un factor 
4 arriba del total). De aquí 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 sincrotrón del modelo de BKB, Heiles (1996a, b) calculó la 
intensidad del campo magnético total B, cerca del Sol (Rga, ~ 8.5 kpc) y 
en la zona interna de la Galaxia, encontrando los siguientes valores: en los 
brazos espirales cerca del círculo solar B, ~ 5.9 /lG; el promedio azimutal en 
ese punto es B, ~ 4.2 /lG; finalmente, en Rgal=4 kpc el promedio azimutal 
es B, ~ 8.0 /lG. 

Por otro lado, determinaciones de la polarización de la radiación sincro
trón, p, a altas frecuencias de radio (donde los efectos de la rotación de 
Faraday son pequeños), permiten determinar la dirección de la componen
te del campo magnético proyectada en el plano del cielo de nuestra Gal,,
xia Bl.' Además se puede obtener información sobre el grado de uniformi
dad del campo magnético. Conociendo la polarización sincrotrón observada 
POb.sl comparándola con la polarización máxima que se esperaría si el campo 
magnético fuera perfectamente uniforme, P=x ~ 0.75 y considerando el efec
to de las fluctuaciones aleatorias del campo magnético, se puede determinar 
el cociente de illtensid"des Bu/ B, con la sig\liente relación (Burn 196G). 

Pobs (11) 

Utiliz"ndo los elatos obs('rvacion"les ele la componente polarizada linealmeIl
te de la emisión en mdio de nuestra Galaxia a la frecuencia de 1-111 MHz 
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SOl. 

d 

Centro Galactico 

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

(Spoelstra 1984), Heiles (1996a, b) encuentra que el cociente B!/ B~ "" 0.29 
(B. ~ .55B.), es decir, la componente aleatoria del campo magnético domi
na sobre la componente uniforme en la posición Rgal = 8.5 kpc por un factor 
de ~ 2. 

1.2.2 Polarización de la luz de las estrellas 

La dirección y curvatura del campo magnético uniforme local B. 
puede obtenerse a partir de la polarización de la luz de las estrellas (ver 
apéndice D). Si la luz estelar está polarizada linealmente, se puede describir 
como una onda electromagnética plana cuya parte magnética tiene la forma 
B = €BOei(;;.r-wt). Esta expresión nos dice que el vector de campo magnético 
está oscilando en la dirección del vector de polarización €, que junto con la 
dirección de propagación de la onda electromagnética (k) definen el plano de 
polarización. Con la orientación de los vectores de la polarización de la luz es
telar se puede obtener información sobre la orientación del campo magnético 
uniforme del medio interestelar, ya que son paralelos a las líneas del campo 
proyectadas en el plano del cielo. A partir de los datos de polarización estelar 
compilados por Mathewson & Ford (1970), Heiles (1996a, b) determinó la 
dirección, y la curvatura local de las líneas del campo magnético galáctico. 
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Cuando observamos a lo largo de estas líneas de campo, los vectores de 
polarización, aproximadamente paralelos entre sí parecen converger hacia un 
punto. Este efecto de convergencia es similar al observado en las vías del tren; 
los rieles de las vías siempre están paralelos, sin embargo, cuando observamos 
puntos cada vez más lejanos sobre las vías, parecería que los rieles se unen 
en un punto en el horizonte. Despreciando cualquier curvatura en las líneas 
de campo, Heiles (1996a, b) encuentra que el punto de convergencia tiene las 
siguientes coordenadas galácticas (10 ,110) = (77.4° ± 1.8°,0.4° ± 0.5°). Esto 
define la dirección de la componente uniforme en la vecindad solar. 

Por otro lado, la curvatura de las líneas de campo se obtiene a partir 
del cambio en la dirección del punto de convergencia con la distancia. Re
gresemos al ejemplo de las vías del tren, esta vez observemos desde la parte 
externa de una curva donde existen un conjunto de vías, todas con el mis
mo centro de curvatura (ver Fig.1.1). Para el caso del campo de nuestra 
Galaxia, supongamos que las líneas tienen su centro de curvatura localizado 
a una distancia Rcc del Sol, en la dirección 1"" respecto al centro galáctico. 
Entonces, cos(l"" -lo) = ;'" donde d es la distancia al punto tangente de la 
línea de campo y lo es el ángulo de la dirección tangente respecto al centro 
galáctico (Fig.l.1). Heiles (1996a, b) encuentra que (Rcc,l",,) = (8.8 ±1.8 
kpc, _7.2° ± 4.1'). 

Resumiendo, a partir de los resultados obtenidos con la polarización de 
la luz de las estrellas podemos decir que las líneas del campo magnético de 
nuestra Galaxia son espirales con un radio de curvatura de ~ 9 kpc y un 
ángulo de inclinación con el plano medio galáctico de ~ 7' (Heiles 1996a, 
b). Esto es, localmente el campo es casi toroidal con el centro de simetría 
cercano al centro de la Galaxia. 

1.2.3 Rotación de Faraday 

Las medidas de rotación de Faraday (MR; ver apéndice el de señales pola
rizadas linealmente de fuentes de radio (por ejemplo, pulsares) que viajan a 
través de un medio ionizado, proporcionan información sobre la componente 
uniforme del campo magnético 8 11,. que es paralalela a la visual. La dirección 
de rotación indica el signo de 8 11 ,u (convención; campos positivos están ca
racterizados por medidas de rotación negativas). Sin embargo, su intensidad 
está indeterminada a menos que tengamos información sobre la distribución 
de los electrones libres n,. 

El modelo más reciente y completo que describe la estructura del campo 
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magnético galáctico, está basado en un análisis de medidas de rotación y 
medidas de dispersión de pulsares, y fue realizado por Rand & Lyne (1994). 
Los pulsares son excelentes candidatos para detectar el campo magnético 
galáctico, por varias razones. Primero, son pequeños y podemos despreciar 
la rotación de Faraday intrínseca a su atmósfera. Por lo tanto, la MR estará 
asociada únicamente al medio por donde viajan las ondas. Segundo, sus 
distancias pueden calcularse a partir de sus medidas de dispersión (MD), o 
de absorciones de H 1 . Tercero, el campo magnético a lo largo de la visual, 
pesado por la densidad electrónica puede calcularse a partir de la MR y la 
MD (Rand & Kulkarni 1989; Rand & Lyne 1994). 

-
~ 

O 

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

A partir de las medidas de dispersión de una muestra de aproximadamente 
227 pulsares, Rand & Lyne (1994) realizan un análisis detallado del campo 
magnético local obteniendo los siguientes resultados: El campo magnético 
presenta tres cambios de dirección localizados en los siguientes radios galac
tocéntricos RCal, 5.5, 8.1 y:::: 9.4 kpc (Heiles 1996a, b), donde las intensidades 
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correspondientes son de lA ¡.¡G cerca. del Sol, ~ 3.5 ¡.¡G dentro del primer 
cambio de dirección (5.5 ;S Real ;S 8.1 kpc) , y ~ 6.5 ¡.¡G dentro de la se
gunda inversión (Real ;S 5.5 kpc). Para localizar los cambios de dirección 
que presenta el campo magnético galáctico se utiliza un Modelo de anillos 
concéntricos (Simard-Normandin & Kronberg 1980); la finalidad de este mo
delo es encontrar las variaciones sistemáticas de las MR's a lo largo del pla
no, y a partir de estos datos localizar las inversiones que presenta el campo 
magnético de la Galaxia dentro y fuera del círculo solar (Fig.L2). El mode
lo supone que la intensidad del campo magnético y la densidad electrónica 
permanecen constantes, dentro de cada anillo, y la dirección del campo es 
tangente a los anillos, ya sea en la dirección de las manecillas del reloj, o 
en sentido contrario. Finalmente, con este modelo se puede predecir la con
tribución de las MR's a lo largo de diferentes direcciones de la visual, si se 
conoce la densidad electrónica y la intensidad del campo magnético. Por 
otro lado, la Fig.L3, reproducida de Heiles (1996b), muestra un bosquejo de 
las inversiones y direcciones que presenta el campo magnético superpuesto a 
un modelo de la distribución de la densidad electrónica de nuestra Galaxia 
que se obtuvo 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 galáctico podría calcular
se a partir del desdoblamiento que sufre la línea de 21 cm del H [ , en 
dos líneas polarizadas circularmente en direcciones opuestas, debido al efec
to Zeeman (ver apéndice B). La separación aparente entre las líneas es de 
2.8 BU MHz G-l (el valor de 2.8 proviene del cociente 2.';,.c = ;/ Desa
fortunadamente, con intensidades de campos de ~ 10 J1.G y anchos de líneas 
típicos de ~ 3 x 10-2 MHz, el efecto es pequeño y sólo podría ser detectado 
con tiempos de integración muy grandes. Por otro lado, el desdoblamiento 
siempre es menor que el ancho de las líneas y por lo tanto la técnica que 
se utiliza es observar una línea de absorción intensa de hidrógeno neutro y 
ver el exceso de radiación polarizada circularmente en los extremos de la 
línea. TambIén se usan líneas moleculares. Verschuur (1969) fue la primera 
persona que detectó el efecto Zerman en el espectro de la línea de absor
ción de 21 cm en cuatro fuentes de radio, estableciendo valores límites del 
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Figura 1.3: Direcciones del campo magnético (mostrado con flechas), los 
cambios de dirección (líneas punteadas) y la densidad electrónica promedio 
< ne > (escala de grises). 

campo magnético entre 3.5 y 70 JLG. Posteriormente se realizaron una gran 
cantidad de trabajos donde podernos destacar el de Troland & Heiles (1982). 
Ellos· investigaron-el-efecto--Zeeman··de-Ia-línea-21-cm-del-hidrógeno-neutro 
galáctico y determinaron el límite 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 JLG, respectivamente. Finalmente, utilizando las 
líneas de absorción del H 1 Y OH en la dirección de la nube molecular aso
ciada a la región H 11 NGC2024 (Orion B) se encuentra que la intensidad 
de la componente del campo magnético que está a lo largo de la visual tiene 
valores que están en el intervalo de 0-100 JLG (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 físicas de la molécula de CN y encontraron que es 
la indicada para inferir las intensidades de los campos magnéticos en nubes 
con densidades de 105-6cm-3. Realizando observaciones del desdoblamiento 
Zeeman en las líneas de 3 m111 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 
núcleos de la nube molecular DR210H de -0.71 ± 12 mG y -0.36 ± 0.10 mG 
yen 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 geometría del campo magnético del medio 
interestelar en la Vía Láctea y en galaxias externas. A continuación presen
tamos ejemplos, con valores aproximados, de la topología e intensidad del 
campo magnético de diferentes objetos; desde regiones específicas en nuestra 
Galaxia hasta los cúmulos de galaxias. 

• Estructuras filanientarias. 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 nube oscura Lynds 204 que es una estructura filamentaría de 
~ 40 de longitud y N 15' O menos de ancho asociada a un cascarón de 
HI en expansión (Lynds 1962). Por medio del desdoblamiento Zeeman 
de la línea de 21 cm Heiles (1988) midió un valor de ~ 12 "G para 
la intensidad de la componente proyectada a lo largo de la visual del 
campo magnético de esta región. Este valor es notablemente mayor al 
del MI general. 

• Chorros de gas asociados a protoestrellas. En discos protoes
telares se detectan chorros de gas de alta velocidad que viajan en 
direcciones opuestas. Estos chorros empujan el gas molecular y el 
canlpo magnético que se encuentran en su camino formando "pare
des magnéticas" que pueden modificar la evolución del chorro de gas. 
Como es el caso de los lóbulos de la región S106 donde Crutcher (1991) 
deterI1linó. utilizando el efecto Zceman, una intensidad de ~ 1 mG en 
c1lóbulo norte y de ~ 0.6 mG en la parte sur. 

• Superburbujas. Es bien conocido que los vientos estelares de las 
estrellas pertenecientes a asociaciones OB y las explosiones de super
llOVas pucden forman grandes est.ructura..c; de gas. Una vez más, se pue
den utilizar difpn'lltcs métodos nbscrv(\rionales para inferir los campos 
l!laglléticos de cstRS estructuras. Por medio de la rotación de Faraday 
y cid efecto Zcemitn. Vallée (1993) obticlH' la intensidad del campo 
magnttico de 8 gigantc:·;(·a:; bllrbujat; il1t:'fp:--:Lel:ucs (~lOOO pe). Los 
valores (,IlcOl1trados van desdl' 2.2 IIG ('n la GUlll Nebula. hasta 17 ¡LG 
ell el Arco de Cct.ns. 
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Figura 1.4: Vectores de polarización en radio de la galaxia M51 a una longitud 
de onda de 2.8 cm 

• 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 !LG (Spergel & Blitz 1992). En tanto que 
a una distancia de 50 pc del centro galáctico 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 IHG (Yuseí-Zadeh eí al.) 1984; Tsuboi et al., 
1995} 

• Galaxias cercanas. Las galaxias externas nos proporcionan una vi
sión global de la estructura del campo magnético, cosa que. no podemos 
obtener con la Vía Láctea ya que estamos inmersos en ella. La orien
tación y el grado de regularidad del campo en el plano del cielo, así 
como la intensidad y regularidad de la componente del campo que va 
a lo largo de la visual pueden derivarse utilizando la polarización y 
la rotación de Faraday de la radiación 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 
lllilgnét.ico están superpuestos a una imagen óptica de M51 (Berkhuijsen etal 
1997) 

ejemplo en el caso de M31, un estudio de la polarización óptica de la 
luz de las estrellas de 18 cúmulos globulares demuestra que su campo 
magnético está alineado al plano del disco y que las líneas de campo si
guen los brazos espirales (Martin & Shawl 1982). Otro ejemplo es el de 
la galaxia espiral M51 que se muestra en la Fig. l.4. Neiningcr (1992) 
realizó mediciones de la polarización lineal de esta galaxia most.rando 
la estructura a gran escala de su campo magnético en el disco. La 
Fig. l.4 muestra la distribución de la emlslón de la polarización lineal 
a llna longitud de onda de 2.8 rm superpuesta a una imagen t.Olllada 
Cll el óptico y los vectores del campo magnético que están bipll alin('~ 
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ados con los brazos espirales. Respecto a la intensidad de los campos 
magnéticos en otras galaxias externas, se ha determinado can la emi
sión de radiación polarizada linealmente y se han determinado campos 
cuyas intensidades van de 4 J.l G en M33 (Buczilowski & Beck 1991) 
hasta de 19 J.l G en NGC2276 (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 etal. . (1997) realizaron un . análisis de las estructuras re
gulares (ordenadas) de los campos magnéticos en el disco y halo de 
la galaxia espiral M51 utilizando las observaciones de polarización en 
diferentes longitudes de onda, 2.8, 6.2, 18 Y 20.5 cm. Ellos encuentran 
que el halo (suponiendo que tiene geometría esférica) tiene asociado un 
campo magnético con una extensión radial de 10 kpc, es axisimétrico y 
horizontal. Sus líneas de campo son espirales que apuntan hacia el cen
tro y generalmente se oponen a las líneas de campo asociadas al disco. 
La intensidad promedio del campo tiene un valor aproximado de 3 J.lG 
en un intervalo ~adial de 3-ú kpc. Por otro lado, la estructura azimutal 
del campo magnético en el disco es muy complicada, no es axisimétrica 
ni bisimétríca sino que puede ser representada por una combinación de 
estas dos. Las líneas de campo de la componente ordenada también 

__ son espiral~pero generalmEIDte..1l-11untan hacía af!!e.rJl.~L,,~int_e!1sidad_ 
promedio que se obtiene está en el intervalo de 5-10 J.lG (Fig. 1.4). 

• Medio intercúmulo de galaxias Los cúmulos de galaxias son los 
objetos más grandes y masivos que existen en nuestro universo; pue
den estar formados por galaxias espirales, elípticas o irregulares. Los 
cúmulos de galaxias son conocidos porque una fracción importante de 
su m(l.·'3a está en forma de gas que emite en rayos-.X en el intervalo 
de temperaturas de 107-108 K. El cúmulo 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, permitió determi
nar el límite inferior de la intensidad del campo magnético del medio 
intercúmulo es ~ 0.2 J.lG (Valinia et al. 1999), aproximadamente un 
orden de magnitud menor que el detectado en el medio interestelar de 
nuestra Galaxia. 



Capítulo 2 

Disco Delgado 

2.1 Introducción 

En este capítulo utilizamos el código MHD ZEUS-3D (version 3.4.2), para 
modelar la estabilidad del disco galáctico. Como un primer paso, verificamos 
el comportamiento del código con un disco gaseoso simplificado: un sistema 
plano paralelo que contiene una sola componente del medio interestelar (por 
ejemplo, hidrógeno atómico a T~ lO' K), un campo magnético paralelo al 
plano del disco y un campo gravitacional que varía linealmente con la coor
denada vertical z. Este sistema, que inicialmente se encuentra en equilibrio 
magnetohidrostático. lo llamaremos el disco simple de una sola com
ponente o simplemente disco delgado (rarkcr 19GG; Mouschovias 1974; 
Mouschovia, et al. 1974; Spitzcr 1978; Blitz & Shu 1980; Horiuchi et a.l. 
1988; Basu et al. 1997, Kim et al. 1998). La verificación de que los cálculos 
numéricos son manejados de forma correcta se hace comparando los resulta
dos del código con los obtenidos en el tratamiento lineal de la inestabilidad 
de Parkcr. 

En uu t.rabajo pionero realizado por I'arkcr (1956). encontró que un disco 
de gas iIlt.erc~t('lar, dentro de un campo gravitacional y parcialnlentc sopor
tado por Ull campo llH-tgll(~tico, (lS inestahle cuando se introducen perturba
ciones COll lOIlg;itlld(~s de onda suficit'lltrlllplItc gralldes. La inestabilidad es 
dehida a que el peso del gas inkn'st ciar qne "[(;sbalrl" sobre las líneas del 
campo lIlag116tico deforllladas por la perturbaCIón aumenta la amplitud oe 
la dcfonnacióll. El gas S{J COIlU)Iltra l'Il los valles magnéticos de las líncas de 
campo deforllladas, comprúnil'lldo!as y arrastrándolas hacia el plano medio 
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Figura 2.1: Líneas de campo magnético que son confinadas por el peso del 
gas. Esta configuración es producida por la inestabilidad de Parker en un 
disco gaseoso magnetizado (Parker 1966). 

del disco. La parte de las líneas (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). Así la inestabilidad tiende 
a -formar-acumulaciones-de-gas-en ·Ios··valles-magnéticos. -Este.-fenómeno_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 acreción (Galeev et al. 1979; SteBa & Rasner 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; Santillán et ai. 
1996; Basu et al. 1997, Kim et al. 1998). 

Otra forma de visualizar este fenómeno es la siguiente. Recordemos el 
mecanismo físico que produce la inestabilidad de Rayleigh-Taylor. Un fluido 
de baja densidad P2 puede sostener, o empujar, a un fluido de alta densi
dad PI, en la línea de acción de un campo gravitacional perpendicular a la 
interfaz entre los fluidos. Si ésta es perfectamente horizontal y aparece una 
pequeña deformación en la interface, la deformación crece rápidamente como 
si "dedos" del fluido denso penetrarau al fluido ligero. La tasa de crecimiento 
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Ti/f de esta inestabilidad está dada por (Spitzer 1978, Shore 1992), 

TRf = [kgPi - P2]l/2 
Pi + P2 

(2.1) 

donde k = 27r / A es el nÚmero de onda de la perturbación horizontal. Clara
mente podemos ver que para pequeñas longitudes de onda A la inestabilidad 
crece más rápido que para A's grandes. Pensemos ahora que el fluido ligero 
es el campo magnético horizontal que está soportando el peso del gas que 
se encuentra en el campo gravitacional del sistema. El fluido ligero (el cam
po magnético más los rayos cósmicos) y el fluido pesado (el gas) coexisten 
en la misma región del espacio y, análogamente al caso anterior el sistema 
gas-campo magnético se vnelve inestable para algunas longitudes de onda 
de las perturbaciones. Por esto, la inestabilidad de Parker es denominada a 
veces como una inestabilidad Rayleigh-Taylor magné"ica (Mouschovias 
1996). Esta analogía es aplicable al modo de intercambio de la inestabilidad 
de Parker, y no al modo ondular (ver sección 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 desplazará a una zona de densidad más baja cuando ocurra 
la inestabilidad. 

2.2 Modelo en equilibrio 

Comencemos construyendo un modelo en equilibrio hidrostático que repre
sente un disco gaseoso delgado con campo magnético. Supongamos que todas 
las variables físicas que describen al sistema dependen únicamente de la al
tura, z, sobre el plano medio del disco. Por simplicidad, solamente incluimos 
las presiones térmica y magnética para equilibTftr el campo gravitacional (no 
se considera la presion producida por los rayos cósmicos. pero esta última 
acentua la inestabilidad). 

Para que el disco esté en equilibrio hidrostático las presioues térmica y 

magnética. en cada posición z del plano, deben soportar el peso del gas que 
está sobre de ellos, es decir, 

(2.2) 

dónde P'em,(z). l'mag(=), p(z) y g(z), son 1"" presiones térmica y magnél.ica. 
la densidad riel gas.v Pi campo gravitaciollaI, rC'spccti\'amcntt\. Las \",triablps 
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Figura 2.2: La inestabilidad de Parker es antisimétrica respecto al plano del 
disco cuando la perturbación tiene la misma dirección en ambos lados del 
disco. Las líneas del campo magnético son deformadas inicialmente por una 
perturbación sinusoidal para activar el modo antisimétrico. Podemos ver que 
la acumulación de material ocurrirá en el mínimo de la línea de campo que se 
encuentra sobre el plano del disco y en el máximo de la línea qüe Se encuentra 
debajo de él. 
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están definidas por las siguientes ecuaciones, 

(2.3) 

(2.4) 

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

donde a es la velocidad del sonido en el gas, Bx(z) la componente del campo 
magnético paralela al plano del disco (cuya intensidad varía con la altura z), 
n(z) la densidad numérica, y mH la masa del átomo de hidrógeno. Nótese que 
en la parte térmica estamos incluyendo los movimientos macroscópicos del 
gas, donde está almacenada la energía cinética del MI (también denominada 
"turbulencia"). También es importante mencionar que en el equilibrio inicial 
de este modelo no se está considerando la tensión magnética (B . V'B), dado 
que B = Bx(z). 

La distribución del gas en el disco se obtiene a partir de la ec.(2.2). Esta 
distribución depende de cómo varían las presiones y la aceleración de la 
gravedad con la coordenada z. Definimos el parámetro", cómo el cociente 
de las presiones magnética a térmica, 

P rnag 
Ct == ---o 

Pterm 
(2.6) 

Aquí ,,¡ponemos que (} es constante en todo el disco (es decir, que laB pre
siones, Ptcnn Y Pmag , varían 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 escribirse como 

1
p 

dp = In (~) = '( 1 . t g(z)dz. 
Pe P po a 1 + a) Jo 

(2.7) 

Para un disco ísot6rmico, la ec.(2.7) nos díce que el perfil de densidad del 
disco delgado drpende llllicanlente de la forma en que varíe la acclera.ción 
g:ravitacional respect.o a:. Por lo tallt.o. si conocemos la función 9(z) la 
sllst.it.uimos en la ()c.(2.7) y la int{'grawfls para obt.encr p(z). 

[-'út ejemplo. si Y(2) :.:-: 9 = d('. ia dist.ribuc¡Óll de densidad es siJnplcJ1lcntc 
('Xl lOllellcial 

(2.8 ) 
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Figura-2.:rpernles" de-densiaaa" gauSS¡ai'-¡¡ (línea -continua) y expon~m:ial -
(línea punteada) de un disco delgado. Las dos distribuciones tienen la misma 
escala de altura, H = 160 pc. 

donde 
n 2 (l-'-"') 

h - - \ ,-, 
e-

9 
(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 
ttamaremos disco delgado exponencial o simplemente disco exponencial 
(fig.2.3). 

Ahora veamos el caso en que la aceleración de la gravedad varía lineal
mente con z, es decir, g(z) = goz, donde 90 es una constante. La distribución 
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de la densidad del disco delgado tendrá una forma gaussiana 

donde 

Hg2 = [a2
(1 + a)] , 
-go 
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(2.10) 

(2.11) 

es la escala de altura de un disco delgado gaussiano o simplemente disco 
gaussiano (fig.2.3). Para poder comparar nuestros resultados numéricos con 
los obtenidos en el análisis lineal utilizamos exactamente el mismo perfil de 
densidad que usó Kim el al. (1997), La suposición de aceleración lineal es 
válida para la aceleración gravitacional del disco de la Vía Láctea hasta una 
altura de ~ 200 pe sobre el plano medio. 

Al igual que Kim el al. (1997) utilizamos los valores propuestos por Falga
rone & Lequex (1973) para la escala de altura y la dispersión de velocidades 
de las nubes en la vecindad solar, 160 pe y 6.4 km S-1, respectivamente. 
Con estos valores y la ec.(2,11) podemos determinar el valor de la pendiente 
90 = 1.04 x 10 11 cm s- J pe '. Los valores de la densidad media y la intensi
dad de la componente ordenada del campo magnético promedio en el plano 
medio del disco son Po = 2.34 X 10-24 g cm- 3 y 8 0.= 5 ¡.tG. Usando además 
la condición de que (t ~1, encont.ramos que para ambos discos las presiones, 
térmica y magnética, tienen el mismo valor en el plano medio de ~ 10-12 g 
cm- 2 . 

En este capít.lJlo nos centraremos en el est udio de un disco gaseoso delgado 
con g(z) = 90Z y, por ende, con una dist.ribución de densidad gaussiana. 
Sustituyendo la oc.(2.8) en la or.(2.2) podemos calcular la presión total del 
sist.emn. P T COlno fliI1ción de z, Cfi dr'cir. 

Pugo l' c-!I'jH,I'dz 
':xl 

f1.'(l + ,,)p(:). (2.12) 

I\uit lu:-; panllH{'tro~ ~Upllestos ('Il e' plano IlH'dlU dp un dlsco gaussiano . 
. la pr('~i(Sll total hPlll' Ull ntlor rv 2 x 10 12 diuas CIll :1 y su \'ariaciún rpsppctn 

a .: sr' lll\JCstm en b Fi!',.(2 4). 
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FigITta2.4:· Pr"srón-totahomoi'unción-de z para un disco delgado-gaussianoc-· 

2.3 Análisis lineal 

Las ecuaciones no relativistas que describen la magnetohidrodinámica (MHD) 
de un fluido ideal (sin resistividad, no viscoso, adiabático), como función del 
tiempo y el espacio son, 

ap 
8t + V· (pv) = 0, (2.13) 

[av] (B2) 1 P Dt + v . Vv = - V P',,·m - V 871" + 4" B . VB - pg, (2.14) 

aB 8t = V x (v x B), (2.15) 
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(2.16) 

Definimos a las perturbaciones de pequeña amplitud en las variables físicas 
que describen el fluido como óv, óp, óPte,m y ó B. De manera que las canti
dades perturbadas nos quedan, 

v = vo+óv; P = Po+óp; Pte,m = Ptenn,o+óPte,m; B = Boey+óB. (2.17) 

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 

iJó13x iJóvx . - -80-- = O 
iJt Dy' 

iJ6", + 8 0--' = D. 
iJ: 

iJoB, iJ6 ", ._- - 130 - = (J, 
éJI Dy 

Dár\f'I111 P\enn.0 _ (D6UJ' DJe l! 
---- --- ---.:¡)u_ + P r '>!1l1.U -'iJ - + ~) . 

iJI [{" :r (l) 
'1 

(2.18) 

(2.19) 

(2.20) 

(2.21 ) 

(2.22) 

(2.23) 

(224 ) 

(2.25 ) 
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Ya que los coeficientes de las ecuaciones (2.13)-(2.16) no dependen explícitamente 
de x, y, t, las cantidades perturbadas pueden descomponerse en series de Fou
rier con respecto a estas variables. Por lo tanto, las cantidades perturbadas 
tendrán la siguiente forma: 

6Q(x,y,z;t) = 6Q(z)expi(wt - k.x - kyY), (2.26) 

donde w es la frecuencia angular y k. Y ky SOn los números de onda cuyas 
direcciones están a lo largo de los ejes x y y, respectivamente. Sustituyendo 
la ecuación anterior en el sistema de ecuaciones linealizadas obtenemos 

iWdp - ::: z6v, + Po ( -ik.6vx - iky6vy + d!~z ) = O, (2.27) 

(2.28) 

(2.29) 

iwp
0
6v. + d6Pterm _ ~zdB + ik Bo 6B 

• dz 87rH: y Y47r' 

+ - Bod6By _F(L± .!»a
2

_ 6--= 0-
47r dz H: z p , 

.. (2:030) 

iw6Bx + ikyB06v. = O, (2.31) 

iw6B, + ikyBoóvz = O, (2.32) 

. < Pterm,O ( ., ., ddV,) 
tWoPterm - H; zóv z + Pterm,o -zkxuv;r, - zkyuvy + dz = 0 , (2.33) 
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(w 2fa2 - 2ak~)[(2a + 1)w2fa2 - 2a1k~J 

(1 + a)(1 - a - -y)(k; + k;)] Z2 

(2a + 1)w2/a2 _ 2a1k~ H: Jv
, = O. 

Haciendo el siguiente cambio de variable 

29 

(2.34) 

(2.35) 

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

d
2

.:[1 [1 
dz' - 2H:+ 

w4 fa4 
- [(1 + a) f H; + 2a(k; + k~)Jw2 / a2 + 2a¡(k; + k~)k~] .:[1 _ 

(2a + ¡)w2/a2 - 2a1k~ 

[
1 2a(1 + a)k~w2/a2 
4: - (w2/a2 - 2ak~)[(2a+1)w2fa2 - 2a1k;J+ 

(1 + a)(1 - a - 1)(k; + k;)] ~ \ji = O (2.36) 
(2a + -y)w2 fa 2 - 2o-yk; H: . 

Definiendo las siguientes variables adimensionales 

n ce wHg/a, V x == kxHg, vy == kyHg, 1/1 == \ji/a. (== z/Hg, (2.37) 

y sustituyéndolas cn la ec.(2.36) obtenernos una ecuación simple de eigenva
lores. similar a la ecuación de Schr6dinger asociada a un oscilador armónico 
unidimensional 

cf1/l ( 2) de' + E - Vo( 1/1 = O. 

donde E y Vo están dados por 

_ 1 (24 - [(1 + a) + (2<.> + ¡)(v~ + V;)J[12 + 2a,(v; + v;)v; 
E - - + ---"'----- -'-------'--o----'--'.~-""-'-----=---'--''----= 

- 2 (2<1 + ,)n2 - 2a,v~ , 

1 
VD '" - -

-1 

2a(1 + a)v;n2 

«()2 _ ?~,,2) I(?~ + ~)n2 _ ryo.",/21 
-'---~ y 1 -'-"" I ~ ~ - -'- 1 Y J 

+ (1 + ,,)(1 + ex -,)(v; +3) 
(20 + ,)[12 ·20)//; 

(2.38) 

(2.39) 

(2.40) 
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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 más detalle por Giz & 
Shu 1993 y Kim, et al. 1997). A su vez, las soluciones continuas se dividen en 
modos simétricos y modos antisimétricos. En este capítulo estamos interesa
dos en las relaciones de dispersión para el modo de oscilación antisimétrico 
asociado a la familia de soluciones continuas. 

Las soluciones de la ec.(2.38) dependerán de los signos que tienen las 
funciones E y Vo; para nuestro estudio estamos interesados en el caso donde 
E > O Y Vo < O, es decir, que E' siempre sea mayor que VO(2 en todo el 
intervalo de (, y por lo tanto, la eigenfunción ,p oscilará mientras que el valor 
de (aumenta. Rescribamos la ec.(2.38) introduciendo un nuevo cambio de 
variable € = 21/2(_VO)1/4( 

á2,p (1 2 ) . 
de + ¡€ - a ,p = O, (2.41) 

donde 

(2.42) 

Para valores de a y 'Y dados, los valores de las funciones E y Vo dependen 
únicamente de v;, v~ y [12 Entonces, obtener las relaciones de dispersión es 
equivalente a encontrar los valores de v;, v~ y [12, que satisfacen las condicio
nes.de.frontera.impuestasen.la.ec.(2.38) . ..La.condición.de.fnlllter.a.sl!I!eriol", . 
es,p = O en ( = (max y la condición de frontera inferior es d,p(O)jd( = O 
en ( = O (el plano medio del disco). 

Para a = 1, 'Y = 1 Y (max = 4 (zmax = 640 pe) obtenemos la relación 
de dispersión mostrada en la Fig. (2.5), donde el lllodo de oscilación más 
inestable tiene asociada una tasa de crecimiento de n = 0.87 (T = 2.9 X 107 

años) y una longitud de onda de >. = 4.4Hg ~ 700 pe. Si variamos los valores 
de los parámetros, las tasas y longitudes de onda también cambian. En las 
simulaciones presentadas en la siguiente sección usamos (l = 1, 'Y = 1 Y 
(max = 4. 

2.4 Perturbaciones 

Existen dos modos de oscilación del disco galáctico; el ondúlar y el de in
tercambio. El modo ondular está relacionado con la ondulación o defor
mación, de las líneas de campo magnético por perturbaciones semejantes a 
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Figura 2.5: Relación de dispersión de la inestabilidad de Parker en un disco 
gaussiano. El eje vertical representa el cuadrado de la tasa de crecimiento 
uonnalizada, y el eje horizontal el cuadrado del número de onda horizontal 
nOrInaltzado. 

ondas transversales (oudas de Alfvén) que Vlajan a lo largo de ellas. El 
modo de intercambio está asociado con la perturbación de las líneas de 
campo manteniendolas paralelas al eje horizontal, es decir, está permitido el 
intercambio de tubos de flujo magnétim en la dirección z (definimos un tubo 
de flujo magnético C01110 un paquete de líneas de campo magnético con flujo 
lllagnét.ico constante, el cual esta separado dc sus alrededores nO-luagnéticos 
]lor lIua discontinuidad (augenci,d: Schü"slcr 1992) Si alejamos un tubo <le 
nlljo del plallO del rlisco y é::.tc s,' (,ll('U(:ntra COIl lina d{~nsidad menor QUe ~U:j 
aln'dedores. PI (111)0 rlescendná y por lo talllo el modo es inestable (lIughes 
Si CattarH'(j 1987) 
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Martos (1993) realizó experimentos numéricos en tres dimensiones, con 
diferentes funciones matemáticas para representar las perturbaciones de la 
componente-z de la velocidad, con la finalidad de estudiar los modos de os
cilación. En este trabajo hacemos modelos en dos dimensiones y únicamente 
podemos analizar el modo ondular de la inestabilidad. Por ello, para estudiar 
modos específicos introducimos perturbaciones de la forma 

óv.(x) = óvo,sen G::) (2.43) 

donde la amplitud de la perturbación, óVoz. tiene una magnitud igual a 
0.01 km S-I, aproximadamente el 1% de la velocidad del sonido en el plano 
y Aver es la longitud de onda. En la Fig. 2.6 presentamos un ejemplo de 
la perturbación utilizada para estudiar el CasO A (ver la definición de los 
modelos en la Tabla 2.1). 

Finalmente, para obtener el modo de crecimiento más rápido introduci
mos una perturbación aleatoria en la velocidad del gas, con una amplitud 
máxima de .01 km s-l(ver Fig. 2.6). 
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Figura 2.6: Isocontornos del logantmo de la densidad (escala de colores) y 
el campo de velocidades (indicado con flechas) de la perturbación inicial. 
representada por una función sinusoidal con una amplitud U(h = 0.01 km S-1 

y Aper =700 pe (panel superior), y completamente aleatoria (panel inferior). 
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2.5 Simulaciones Numéricas 

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

Todas las simulaciones tienen las siguientes características: 

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

2. La resolución de la malla es de 128 x 256 zonas para el Modelo A (disco 
gaussiano), y de 256x256 y de 128x64 zonas para los Modelos B y C 
(disco grueso; las características de los modelos del disco grueso están 
descritas en el capítulo 3). 

3. Las condiciones de frontera son periódicas en la dirección-x, y pueden 
,cr ¡'e/lejantes o abiertas en la dirección z. 

4. No se toman en cuenta la viscosidad, ni la rotación del gas, ni la auto
gravedad. Además, la conductividad del gas es infinita, es decir, el 
campo magnético está congelado y por lo tanto el flujo magnético se 
conserva. 

Todos los cálculos de la presente tesis se realizaron con a la versión 3.4.2 
del código numérico ZEUS (Stonc & Norman HJ92a, ¡992b). utilizando las su
percomputadora, Cray YMl' -464 Y Silicon Craphics Ocigin2000 del Centro 
de Cómputo cIP la DCSCA UNA~I En la tabla 2.1 se presentan los diferen
tes parámetros 41lC sr. utilizaron l'll ('ada una de las simulaciones llUlll(!ricas. 

La primera columna define la idcntilicaci611 del experimento numérico: C!l la 
segunda y tercera se dan los talllaIlUS fí~icos <id sist.cma cn laH direcciolles 
:r y z. rpSI)(~ct.ivallll'nt,l'; el! la Cllart a se da la longitud de onda de la PPl'tUl'

hación y ('11 la quillta COllllllllCl ~(' I'sjl(:cific(l la rrf-iolllcic'Jll cIt, la malla ('Otll

put.acional. Ad('Ill;lS. pn todos j():-) "xprrinwlllus !lll111('nCOS de estr capítulo 
usamos n ::- 1. Hg --=-- Hj() pe. JI ,) 1 1 cm- 3. J3 li = jJtG. (/ = 6_·1 km so-l. 

/I,4,/fl'(,II= 9.2 kal s-Ir /:1I111,'11II'/0"U,'I/«' ',':: 11 ~ knl:-; 1 
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Tabla 2.1 Parámetros de simulaciones para el Disco Delgado 
Caso 6.1: 6.z Perturbación Condición en la Resolución 

(kpc) (kpc) (pe) frontera-z (zonas) 
Al 0.700 1.280 700 reflejantes 128x 128 
A2 0.700 1.280 " abiertas 128x 128 
A3 0.700 1.280 " reflejantes 256x256 
A4 0.700 1.280 " abiertas 256x256 
A5 0.700 0.640 aleatoria reflejantes 128x 128 
A6 0.700 1.280 " reflejantes 128x64 
A7 0.700 0.640 " reflejantes 256x256 
AS 0.700 1.280 " reflejantes 128x256 
A9 0.640 0.640 " reflejantes 128x 128 
Al! 0.640 0.640 " abiertas 128x128 
A12 0.640 1.280 " reflejantes 128x 128 
A13 0.640 1.280 " abiertas 128x128 
A14 1.280 1.280 " reflejantes 128x128 

2.6 Resultados 

Una vez que se ha construido el disco en equilibrio hidrostático (ver sec
ción 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 está amarrado al gas, el que a su vez está confina
do al sistema por el campo gravitaciona!. Cualquier perturbación en el gas 
se transmite a las líneas del campo. Perturbando al gas en dirección per
pendicular a las líneas del campo magnético, éstas tendrán un movimiento 
oscilatorio transversal, semejante al de una cuerda de guitarra atada a los 
extremos. 

Si la IOBgitud de onda de la perturbación es pequeña y el disco se mantiene 
estable, el gas puede oscilar sin perder su estado de equilibrio inicial y la per
turbación evoluciona, ya sea con una amplitud constante o amortiguándose 
hasta desaparecer. 

Sin embargo, para longitudes de ond~ mayores al valor crítico .\, ~ 430 pe 
(ver Fig.2.5: v; = 5.5), la perturbacióB crece iudefinidamente. La inestabi
lidad rcordrna la distriLllcióu Jd ga.s e induce la formación de estructuras 
gaseosas perpendiclllares al pIaBa del deseo. 

Primero sp realizaron una serie de l'xpCrinwIlLos nUllll;rlcos para dcter-
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minar numéricamente la longitud de onda mínima o crítica, Ac' En estos 
experimentos la amplitud inicial de la perturbación se mantuvo constante a 
VOz = 0.01 km S-1 y se fue variando la longitud de onda Ape" encontrando 
los siguientes resultados: 

1. El disco es estable para valores de Aper <430 pe. A estas longitudes de 
onda el disco únicamente oscila, pero la perturbación no crece. 

2. Para longitudes de onda '\per 2:430 pc, como lo indica el análisis lineal, 
el sistema se vuelve inestable y se forman estructuras de gas perpen
dicnlares al plano del disco, que terminan colapsándose hacia el plano 
del disco. Aquí nos referiremos a esas estructuras simplemente como 
"láminas" de gas. 

3. Los valores de la longitud de onda y de la tasa de crecimiento del modo 
de oscilación que crece más rápido, 700 pc y 8.1 X 107 años, respecti
vamente, coinciden satisfactoriamente con los obtenidos en el análisis 
lineal (ver Fig. 2.7). 

2.6.1 Caso Al (Aper=700 pe) 

~ ~ Como~_un. ejemplo_r_ePLe_sel1tmiY(u!~nuestras_ simulaciones, describimos la 
evolución lineal y no-lineal del modo de oscilación más inestable, que se 
obtiene a partir del análisis lineal en el disco delgado cuando introducimos 
una perturbación del tipo de la ec.(2.43). La tasa máxima de crecimiento y 
longitud de onda asociada a este modo son respectivamente, fl = 0.87 (es 
decir, el tiempo de crecimiento es de 2.9x107 años) y >. = 700 pe. 

Para comparar nuestros cálculos numéricos con los obtenidos en el análisis 
lineal graficalnos ia variación dei iogaritlllo natural de lav610cidad cuadrática 
media V rm, contra el tiem\Jo (los valores temporales están normalizadas al 
cociente, escala de altura entre la velocidad de sonido, Hg/a). La Fig. 2.7 
muestra las componentes de la velocidad V,m,.x y vrm"z (líneas continua y 
punteada, respectivamente) y el caso lineal (línea quebrada; la pendiente de 
la recta representa la tasa de crecimiento í1 = w:'). Durante los primeros 
7.5x107 años (t=3 Hg/a) el sistema oscila manteniendo aproximadamente 
la magnitud de la amplitud inicial de la perturbación (o V, ~ 10-2 km S-1); 

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: Evolución temporal de la velocidad cuadrática media de las com
ponentes horizontal Vx,Tm,~ Y vertical Vz,rm~l en una simulación 2-D de las 
inestabilidad de Parker en un disco delgado. Las unidades del tiempo están 
normalizadas al valor de Hola (escala del altura entre velocidad del sonido 
del medio) 

En la Fig.2.7 se pueden dist.inguir tres fases de la evolución telllporal de la 
inestabilidad en el disco delgado. En la fase lineal. que termina aproxima
damente a los 2.0x 10B años (1=8 Hglo)' podemos observar Cjue las tasas de 
crecimiento (las pendieIltes dc las rectas asociadas a las componentes 1Irm .u ' 

y 'V/"IiI.'i,.::) concurrdan con la tasa de rrecitnicnto obtenida en d anAliRi~ litwal 
(Iín"" punteada). Después la inestabilidad pasa a la fase no-lineal qu!' (['r· 

mina aproxilIladalllPllte a los 3.8x 108 aIlos (t=l,j Hg/a) y dondp POd(~IllO:-; 

0L:-;\'rvar ~'l crct:ill\it',nto máximo de ia pcrturbRcion. Finaltncntl'. ('l ~üsU,

llla se estabiliza en Ulla fase de relajalniento donde encont.rará 1m 1111('\'0 

estado (h~ P~l1ilibrio. ('OIl oscilaciones que se vall amortiguando ckbido a la 
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Figura 2.8: Evolución no lineal de la inestabilidad de Parker para Apee = 700 
pe. Las graficas muestran isocontornos dellogari1 mo de la densidad (escala dp 
colores), el campo de velocidades (indicado por flechas) y el campo magnético 
(indicado con líneas continuas). Las velocidadps máximas en cada panel son: 
O.? 15. 14 Y 3 km 8-

1 respl'ctivamcntc 
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difusividad numérica. 
La figura 2.8 ilustra la evolución no-lineal de la inestabilidad de Parker 

en un disco gaseoso delgado cuando introducimos una perturbación con una 
longitud de onda A.or = 700 pe. Las gráficas presentan isocontornos del lo
garitmo de la densidad (escala de colores), el campo de velocidades (indicado 
por flechas) yel campo magnético (indicado con líneas continuas). El tiempo 
de evolución en unidades de mega-años (Myr) se localiza en la parte superior 
izquierda de cada gráfica. La figura 2.6 muestra la condición inicial. 

Cuando han transcurrido ~ 7.5xl07 años, es decir, cuando empieza la fase 
lineal de la inestabilidad de acuerdo al análisis lineal, comienzan a ondularse 
las líneas 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 el al. 1998). El gas que se encuentra en esas 
zonas empieza a moverse hacia el plano del disco, resbalando sobre las líneaS 
deformadas (a una velocidad de ~ 0.1 km S-l) debido a que lejos del disco 
el material está sostenido prácticamente por presión magnética y cualquier 
deformación de las líneas del campo magnético lo hace resbalar a lo largo 
de éstas. La evolución de la inestabilidad continúa y la cantidad de gas 
acumulado en los valles magnéticos es tal que su peso evita que las líneas 
del campo magnético recuperen su forma inicial (paralela al eje horizontal), 
induciendo que más material siga moviéndose hacia el plano del disco. 

Al tiempo ~ 2.0 x 108 años, las líneas del campo magnético onduladas 
comienzan a formar una serie de ((arcos magnéticos)) 1 con un tamaño apro
ximado de Aper/2, aumentando su separación en la dirección vertical, entre 
arco y arco, conforme nos alejamos del plano del disco (zonas z ~-350 pe 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 aún Illas a las líneas de campo aumentando la presión magnét.ica 
en zonas cercanas al plano del disco, y evitando que el material acumulado 
llegue a la posición z =0 (Fig. 2.8c). 

El gas que cae llega a tener velocidades supersónicas ~ 15 km S-l, pro
ti llciendo choques que dan origen a una St'rie de láminas de gas cornprimido, 
orientadas de manera perpendicular al ptél.no del disco. Estas láminas se en
cuentran espaciadas por dist.ancias ~ A,w,/2 (zonas -600 < z < -320 pe y 

320 < 0< GOD pe de la Fig. 2.8e) El proceso de formación de las estructu
ras de ga~ perpcIld;culan's al pIrUlO del di.sco üUlrrc en el illtcrvalo d~ tiempo 
2.0 x 108 < t < 2.6 X 108 aiíos. 

Finalmente, pf\ra tien~pos mayores a 3.8 x 1013 ai1os. las lánlinas de gas 
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forman una serie de "nubes" (máximos de densidad) con una altura media 
de ~ 100 pe sobre el plano del disco, sostenidas por la presión y la tensión 
magnéticas. En las zonas donde se forman las nubes de gas, las líneas del 
campo magnético están completamente deformadas, rodeando a las estruc
turas gaseosas recién formadas y cercanas a reconectarse (Figs. 2.8d). 

Es importante mencionar que la antisimetría en la posición de las láminas 
respecto al plano del disco gaseoso es debida al tipo de perturbación inicial 
que introducimos en el sistema en equilibrio. La Fig. 2.2 ilustra esto: las 
dos líneas del campo magnético onduladas por una perturbación 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 Formación de láminas de gas 

La Fig. 2.9, que es una ampliación de la figura 2.8, muestra el momento en 
que la lámina de gas empieza a ser formada por el material que se mueve a lo 
largo de las líneas del campo deformadas, a una altura ~ 500 pc sobre el plano 
del disco. Este material tiene una velocidad supersónica (de ~ 15 km S-I). 

En las velocidades de las Figs. 2.9b Y 2.9c podemos ver que los lugares donde 
seProducen los choques (zonas 350 < z < 550 pc) corresponden a losDordes 
de la lámina de gas. También vemos que el campo magnético desarrolla una 
componente vertical con una intensidad ~ l¡.tG en esas mismas zonas. Por su 
lado, el campo magnético en el plano sigue manteniendo la topología inicial. 

La Fig. 2.9c muestra la evolución cuando han transcurrido 2.6 x 108 

años. El gas sigue concentrándose en el valle magnético transmitiendo la 
deformación de las líneas del campo magnético a zonas cada vez más cercana.s 
al plano. La tensión magnética aumenta, para sostener el peso del gas que se 
encuentra en los valles magnéticos y las líneas de campo empiezan a cerrarse 
detrás del gas que cae al centro de la lámina (Fig.2.9d). A este tiempo 
podemos ver el fenómeno, muy interesante, de la reconexión magnética donde 
la líneas del campo magnético se cierran por completo. Lamentablemente el 
código ZEUS no puede tratar este problema, ya que sólo resuelve el problema 
MHD ideal (sin resistividad) y no podemos continuar la simulación más allá 
de los momentos en que se inicia la reconexión. 

Finalmente, nuestra simulación termina a ~ 3 x 108 años con la lámina 
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Figura 2.9: Formación de una lámina de gas en un disco delgado Las gráficas 
muestran isocontornos del logaritmo de la densidad (escala de colores), el 
cam1Jo de velocidades (indicado por flechas) y el campo magnético (indicado 
con líneas continuas). Las velocidades máximas en cada panel son: 0.2. 15. 
14 Y 3 km s· \, respectivamente. 
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de gas centrada a una altura ~ 320 pe, produciendo una nueva configuración 
del campo magnético con componentes en todas direcciones. La componente 
vertical del campo magnético tiene una intensidad de ~ 3JLG, como la que 
se observa en el medio interestelar (Heiles 1996a y b). 

2.6.3 Conclusiones 

En este capítulo se utilizó el código MHD ZEUS en 2D para estudiar la 
estabilidad del disco galáctico. Para verificar el comportamiento del código 
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 varía linealmente 
con la coordenada vertical z. 

La verificación de que los cálculos numéricos son manejados de forma 
correcta se hizo comparando los resultados del código, con diferentes pertur
baciones y diferentes resoluciones, con los obtenidos en el tratamiento lineal 
de la inestabilidad de Parker (Kim et al. 1997). La evolución 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 oscilación más inestable, n = 0.87 
Y >. = 700 pe, respectivamente, independientemente del tipo de la pert.ur
bación inicial; aleatoria o con una función sinusoidal. También, nuestros 
cálculos coinciden con la longitud de onda crítica, Ac =, 430 pc obtenida en 
el análisis lineal. Estos resultados nos dan confiabilidad en el uso del código 
en este problema. 

Durante el desarrollo de la inestabilidad de Parker se pueden distinguir 
tres fases (Fig.2.7); una lineal, otra no-lineal y finalmente. unade relajamien
to, que están relacionadas con la formación de lámina, de gas perpendicula
res al plano del disco delgado. Cuando la perturbación inicial es aleatoria. el 
tiempo invertido pina la fase lineal de la inestabilidad es ligeramente mayor 
que el que invierte cuando la perturbación es sinusoidal. Esto se debe a <[ue 
el sislmna tiene cOluponenles de la velocidad V x y V;: en todas direcciones. 
por lo tanto, el sistema selecciona y oscila en el modo más inestable. 

Finalmcute, lambit~n encontramos las láminas densas de gas perpendi
culares al plano galáctico que son generada, por la inestabilidad (Lerchr 
1967). Estas láminas de gas, estáII soportadas verticalmente por la lCllsiún 
magll(~tica debida a la deformación de las líneas del CatllpO magnrtico, COlllO 
resultado de la acumulación de material en el valle de la ondulación. Elj)("o 
del gas evita que las líneas de campo recuperen su forIlla inicial y el sisteIlla 
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se estabiliza con las estructuras ilustradas en el Caso Al. 



Capítulo 3 

Disco Gaseoso Grueso 

En este capítulo analizamos el caso de un disco gaseoso grueso (Kim et al. 
1999; Santillán 1999b), representado por dos componentes (o capas): una 
zona de nubes, con una escala de altura Hn ~ 100 pe, y de una zona extranube 
eon una escala de altura H,z ~ 900 pc (Cox 1988; Martas 1993; Boulares & 
Cox 1990; Martas & Cox 1994). A su vez, cada una de estas componentes 
está formada por varias subcomponentes. 

La zona de 1"" nubes, que sería equivalente al disco delgado del capitulo 
anterior, está compuesta de nubes oscuras, de nubes difusas y de un medio 
internube (en forma ionizada y neutra) con una serie de burbujas calientes 
generadas por vientos estelares y supernovas. También está permeada por los 
rayos cósmicos y por el campo magnético galáctico, de varios microgauss, con 
una morfología promedio aproximadamente paralela al plano galáctico. Las 
densidades de las nubes varían entre 10-103 cm- 3

, sus temperaturas están 
entre 10-103 K y su presión térmica tiene valores de ~ 10-12 di nas cm 2 

(Cox 1989). 
En la capa extranube las propiedades de las componentes (en este caso 

los rayos cósmicos, los campos magnéticos, la materia extranube y las nubes 
de alta velocidad). decrecen suavemente COH la altura z. Las distribuciones 
de los rayos cósmicos y los campos magnéticos para z's grandes se obtienen 
a partir de llle,J¡ciOIll'S de la emisión sincrotnínica galáctica (Rockstroh & 
VVellber 1978) y de la contribución galá('tica a la rotación de Faraday hacia 
fuentes cxtmgaláct i('as (Silllard-NIll'lllallditl '" Kromber¡o; 1980). Por otro 
lado. SP 11;1. dpt'cctado matpri:ll nellt ru y de Laja ionización a .:; 2: 1 lqw a 
partir de estllrlios d" la línea ck 21 <'111 (Locklllan, Hubos & Shull. 1986) y de 
las absorcioues (k líueas di' TiJl (I<;dg,ar '" Sava~". 19S9). La distribución de 

45 
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electrones, por sn lado, se ha obtenido de la distribución de las medidas de 
dispersión de los pulsares (Reynolds, 1989). 

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

y una escala de altura de ~ 900 pc. 

2.SC---'---'---'---'---'----::J 
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o'°k--~;,.:.:~~~~=~==~~=t 
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Figura 3.1: Distribución de la densidad como función de z de un disco gaseoso 
grueso. 

Nuestro modelo de disco grueso considera todas estas sub componentes y 
ha sido tomado de Martas & Cox (1994). La estructura inicial está determi
nada por la ecnación de equilibrio hidrostático, dada en la ec.(2.2), pero ahora 
la distribución del gas esta dada por la contribución de todas las diferentes 
componentes 
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donde Po = 2.24 X 10-24 g cm-3 es la densidad en z=O. La distribución se 
muestra en la Fig.3.1. Los diferentes términos de la ec.(3.2) corresponden 
a las distribuciones promedio observadas del hidrógeno molecular (H2), del 
hidrógeno atómico (HI) frío, del HI tibio en nubes, del HI en el medio inter
nube tibio, y del hidrógeno atómico ionizado (HII) del material difuso tibio, 
con las escalas de altura determinadas en la vecindad solar (Boulares & Cox 
1990). 
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Figura 3.2: Campo gravitacional producido por estrellas como [unción de z. 

Debido a que estamos incluyendo en nuestro modelo diferentes compo
nentes cxteudioas del medio interestelar. con diferentes escalas de altura. la 
escala de altura efectiva oel disco está definida por la densidad columnar 

total de gas 11= He' = - p(z)dz,:,: lGG pe 
Po o 

(3.2) 
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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 gaseoso delgado. En 
el caso presente, varía con la altura z de la forma (Fig.3.2), 

g(z) = 8 X 10-9 (1- .52e-,l:l.o - .48e-.J;~<) cms-2 • (3.3) 

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

La presión térmica 'Pterm(z) está dada, al igual que en el disco delgado, 
incluyendo la energía cinética del gas. Ahora usamos Pterm(z) = n(z)kT, 
donde n(z) es la densidad numérica, k es la constante de Boltzmann y T es la 
temperatura efectiva del gas (que corresponde a la dispersión de velocidades 
del medio difuso). La presión magnética, Pmag(z) está nuevamente dada por 
la ec.(2.4), con una escala de altura para el campo magnético de ~ 1 kpc. La 
variación de las tres presiones respecto a la coordenada z se muestra en la 
Fig.3.3. Nótese que la presión magnética no es monotónica. Esto es debido 
a que el valor de Bx es obtenido a partir del equilibrio hidrostático. 

Para la condición inicial, al tiempo t=O, los valores en el plano medio 
del disco son tomados de Boulares & Cox (1990): el campo magnético sólo 
tiene una componente que es paralela al eje de las x, con una magnitud 
Bx(O) = 5 I'G y decrece como función de la altura z, y la presión total es 
Ptot(O) = 2.7x10-12 dinas cm-2 (es decir, 20 % más grande que el valor 
encontradopor-BergliOferet -al:-1998p-ara-la-presión-térmica-en-la-vecindad 
solar). 

La temperatura efectiva asignada al disco grueso la calculamos a partir 
de los valores, en el plano galáctico, de la presión total del gas Ptot(z=O), de 
la presión magnética Pmag(z= O) y de la densidad p(z=O), 

r = Pterm(O) - Pmag(O) 
- n(O)k-

(3.4) 

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 implícita de ~ 8 km s-" 
similar a la dispersión de velocidades observada en la componente principal 
de las nubes de Hl. El valor de la intensidad del campo magnético en z=O, 
5 I'G, toma en cuenta las contribuciones de los valores de las componentes, 
ordenada (con una intensidad de ~ L6I'G) Y aleatoria ( de ~ 31'G; ver Heiles 
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Figura 3.3: Variación de las preSlOnes, térmica, magnética y total, como 
función 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 ¡.LG en el 
disco de NGC 2276 (Hummel & Bcck 1995). Finalmente, las variaciones de 
las velocidades de Alfvén y magnetosúnica (v;109 = a2 + v~lf) se muestran en 
la Fig.3.4; en la gráfica podemos observar que las velocidades se iucrementan 
nipidamelltc hasta una altura de ~ 500 pe. y después el aumento se vuelve 
slIave en el ilItNvalo de 500 a 1500 pe. 

/'t difE[f'ilCia de] disCll cldgauo ut.ilizado I'll pi capítulo anterior, donde 
el cociente' de presiollps ((.l=-~ P mag/1\em,) es constante, en el disco grueso 
isotérmico el cocient.e Cl: <-tlllll('nta COIl la altllra z. COfllO se muestra la Fig.3.5. 
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Figura 3.4: Distribución en z de las velocidades de Alfvén y Magnetosónica 
del disco grueso 

En la figura podemos observar que este tipo de disco esta prácticamente 
sostenido por la presión 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 perturbación en la componente 
z de la velocidad (ver sección 2.2.1) y dejamos evolucionar el sistema. 
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figura 3.5: Cociente de presiónes, P mag/P'ecm como función de z de un disco 
isotérmico grueso. 

3.1 Análisis lineal 

Como en el caso del disco delgado, partimos de las mismas ecuaciones [(2.13)
(2.16)1 e introducimos las perturbaciones en las variables fisÍcas 

Nuevamente, tomando solamente los términos de primer orden de las 
variables perturbadas, y restringiendo nuestro estudio a pert.urbaciones que 
ocurren en C'l plano x-z, obtenemos el sistema de ecuaciones lineal izadas 

fJc5p el dpo . (06V, Oc5V,) - + "~o - + Po -- + -- ~ O. 
DI - dz fJx Bz 

(36) 

DÓ'{:.r aÓPtpnn 1 dBo _ 
1'0-" + _.-- - ---013, ~ O. 

DI 0,1' 4" dz 
(3.7) 
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86Bz _ Bo88vz = O 
8t 8x ' 

88B. B 88vz dBo r - O 
8t + o 8z + dz oVz - , 

(3.8) 

(3.9) 

(3.10) 

Nuevamente, como los coeficientes de las ecuaciones (3.6)-(3.10) no dependen 
explícitamente de x y t las variables perturbadas las podemos escribir de la 
siguiente forma 

6p(x, z; t) 
6vx (x, z; t) 
8vz (x, z; t) 
6Bx (x, z; t) 
JBz(x, z; t) 

6p(z) 
6vx (z) 
i5vAz) exp(iwt - ikxx), 
8Bx (z) 
JBz(z) 

(3.11) 

donde (w) es la tasa de crecimiento y kx el número de onda en la dirección x. 
Sustituyendo la ec.(3.11) en las ecs. (3.6)-(3.10), combinándolas y resolvien
do para la perturbacion en la velocidad V z encontramos la siguiente ecuación 
diferencial (ver Kim, et al. 1999). 

donde 

,d28vz • dI dc5vz , CA •• _ () 

J dz2 ;- dz dz T HU Uz - v, (3.12) 

(3.13) 

(3.14) 

En la ecuación (3.12) estamos considerando a la presión térmica como P'erm = 
pa2 , donde a es la velocidad del sonido en el disco. 
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Definiendo I)! = VJ'/2, la ec.(3.12) puede reducirse a una ecuación dife
rencial de segundo orden de la forma 

" [1 (1')2 1 (f") h] w + 4 7 -"2 f + 7 w = o, (3.15) 

donde el símbolo (,) representa la derivada respecto a z. Las condiciones 
de frontera requeridas son: W = O en la frontera superior, Z = Zmax (mo
dos de oscilación simétricos), y I)! = O o dI)! / dz = O (modos de oscilación 
antisimétricos) en el plano medio, z = O. 

Para encontrar las relaciones de dispersión, utilizamos el mismo método 
dado en el apéndice del artículo de Kim et al. (1997). Este método consiste 
básicamente en encontrar, para un número de onda dado, un eigenvalor (w) 
que satisfaga las condiciones de frontera impuestas. El disco grueso será 
inestable para valores iw > O. Las relaciones de dispersión se muestran en 
la Fig.3.6 para tres casos con Zmax = 9 Hef, 10 Hef Y 12 Hef. Las tasas de 
crecimiento, los números de onda y la Zmaz están normalizadas como 

/" _ Zmax 
"'max - H 

ef 
(3.16) 

Para el caso (muz = 12 (zmax = 2.0 kpc) el tiempo de crecimiento y la lon
gitud de onda del modo más inestable son respectivamente, 4.6x 107 años 
y 3.09 kpc. Si (max = 9 (zmax ~ 1.5 kpc), 10B valores correspondientes son 
5.2x10' años y 3.13 kpc, respectivamente. De la misma forma la longitud de 
onda crítica para que ocurra la inestabilidad dependerá de la (~ax que consi
deremos. Para modelos con valores entre 9 y 12 los valores correspondientes 
están en 1.6 < >., < 1.B kpc. 
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Figura 3.6: Relaciones de dispersión para un disco gaseoso grueso. La figura 
muestra tres curvas que están asociadas a 3 diferentes valores de (ma.: 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 número de onda normalizado. 
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Tabla 3.1 Parámetros de simulaciones para el Disco Grueso 
Caso ~x D.z Perturbación Condición en la Resolución 

(kpc) (kpc) (kpc) frontera-z (zonas) 
Bl 1.0 1.5 1.0 reflejantes 256x256 
B2 1.0 1.5 1.0 abiertas 256x256 
B3 2.0 1.5 2.0 reflejantes 256x256 
B4 2.0 1.5 2.0 abiertas 256x256 
B5 3.0 1.5 3.0 reflejantes 256x256 
B6 3.0 1.5 3.0 abiertas 256x256 
B7 3.0 1.5 aleatoria reflejantes 256x256 
B8 3.0 1.5 aleatoria abiertas 256x256 
B9 3.0 2.0 3.0 reflejantes 256x256 
B10 3.0 2.0 3.0 abiertas 256x256 
B12 4.0 2.0 4.0 reflejantes 256x256 
B13 4.0 2.0 4.0 abiertas 256x256 
B14 5.0 1.5 5.0 reflejantes 256x256 
B15 5.0 1.5 5.0 abiertas 256x256 
B16 6.0 1.5 6.0 reflejantes 128x64 
B17 6.0 1.5 6.0 abiertas 128x64 
B18 6.0 1.5 6.0 reflejantes 256x 128 
B19 6.0 1.5 6.0 abiertas 256x128 

.J320 _ 9.0. 1.5 aleatQria reflejªntes 768x256 
B21 9.0 1.5 aleatoria abiertas 768x256 

3.2 Resultados Numéricos 

La tabla 3.1 muestra las condiciones de las simulaciones numéricas que se 
utilizaron para determinar la longitud de onda mínima, o críticu, para la 
cual el disco grueso se vuelve inestable, y la longitud de onda del modo de 
oscilación que crece más rápido. Además 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 dirección-z; abiertas 
y reflejantes, en tanto que en la dirección-x siempre son periódicas. Igual 
que en el caso del disco delgado, la amplitud de la perturbación se mantuvo 
constante (0.01 km S-l ) y se asignaron diferentes valores a la longitnd de 
onda de la perturbación Ap". El intervalo de longitudes de onda que se 
estudió fué desde >'p,,=1 kpc hasta Ap,,= 12 kpc, encontrando los siguientes 
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resultados: 

1. Para valores de Aper menores de 1.8 kpc el sistema se mantiene estable. 

2. Para el intervalo 3 ~ Aper ~ 12 kpc con condiciones a la frontera en la 
dirección z abiertas, se forman láminas de gas perpendiculares al pla
no del disco. Éstas Son sostenidas por las Líneas del campo magnético 
que han sido deformadas durante el crecimiento de la inestabilidad. El 
sistema tiende a un estado de cuasi~quilibrio y, en el caso particular 
de Aper = 3 kpc, el modo de oscilación más inestable, nuestros resulta
dos concuerdan de manera satisfactoria con los obtenidos en el análisis 
lineaL. 

3. Para Aper > 6 kpc, los resultados son muy sensibles a las condiciones 
de frontera. En el caso de fronteras abiertas en la dirección z, aparecen 
estructuras de gas en forma de láminas dobles oblicuas, o "cuernos", 
que terminan su evolución colapsando y formando grandes estructuras 
de gas en el plano del disco. Por otro lado, cuando introducirnos con
diciones de frontera reflejan tes sólo aparecen un par de láminas de gas, 
como las que se obtuvieron en los casos del capítulo anterior. 

En esta sección discutimos en detalle 4 casos representativos: 

• Casos B5 y B6. Formación de láminas de gas, perpendiculares al plano 
del disco gaseoso grueso que permanecen estables (Aper =3 kpc) . 

• Caso B16 y B17. Formación de láminas de gas, que uan origen a 
grandes complejos de nubes cerca del plano del disco gaseoso grueso 
(>'",,=6 kpc). 

3.2.1 Caso BS: Formación de láminas simples 
(.\per=3 kpc). 

COIllO en el caso del disco delgado, primero verificamos los resultados 1lIllné

ricos de la evolución de la inestabilidad con los del análisis lineal. Para esto 
llllevalucnLe grafic.<lltl05 la evolHci()!l t.emporal del logaritmo de la velocidad 
cuadrcit.ica media del gas. Los palll'l('~ dr la Fig. 3.7 muestran las COIl1-

ponentes de la::; vc]ocidi1.dt'l'l, lHJrizollt.i1J y YCrt.lcal, calculru:la.s con el córligo 
ZEUS-:JD (líneas continua y punteada. res[)('ctivaIllCJltc) Y la obtellida "JI 

el an.ilisis lineal (línea scglllPIlLlda). Las IlIlidades del eje horizont.al estilll 
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normalizadas al cociente Her/ a (escala de altura efectiva entre la velocidad 
del sonido del gas). La pendiente de la recta representa la tasa de crecimien
to máxima del modo ondular y tiene un valor igual a 0.3112. Inicialmente, 
el sistema oscila durante un intervalo de tiempo de t~ 15 Heria, y después 
comienza a desarrollarse la inestabilidad a la tasa obtenida en el análisis li
neal. La fase lineal se satura a un tiempo t", 30 Her/ a y comienza la fase 
no-lineal hasta el tiempo t~ 47 Her/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 abiertas en la dirección 
z, respectivamente, cnando se introduce una perturbación con una longitud 
de onda Aper = 3 kpc. 

Una vez que introducimos la perturbación como en el caso del disco del
gado, el sistema empieza a oscilar manteniendose en ese estado aproxima
damente 3 x108 años (Fig.3.8a). Después de este tiempo comienza a crecer 
la perturbación (regimen lineal) deformando las líneas del campo magnético 
principalmente en las zonas altas del disco, debido a que en esas zonas el gas 
está soportado principalmente por la presión magnética. Entonces el gas, 
bajo la acción del campo gravitacional, comienza a deslizarse a lo largo de 
las líneas del campo a una velocidad de unos cuantos km S-1 iniciando el 
proceso de formación de las láminas de gas (Fig.3.8a). 

Al tiempo t = 6 X 108 años (finalización de la fase lineal), el gas que se 
mueve.en-lasJíneas.de-campo.oJldutadJ)!ummenta su velocidad a '" 27 km S-1 

y comienza a formarse un arreglo de láminas 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 deformación, las líneas del 
campo magnético no pueden recuperar su configuración inicial (Fig.3.8c). El 
proceso continua hasta que el aumento en la tensión magnética puede sostener 
el peso de la nueva estructura gaseosa. De manera que las láminas de gas 
llegan a un estado de equiiibrio, cuando el peso de la ll1asa qüe se acunlula en 
los valles de la ondulación Son sostenidas por la tensión del campo deformado 
(ver Fig.3.8d). 

La configuración final se mnestra en la Fig:(3.8d), donde el valor máximo 
de la velocidad es de 10 km S-I, en tanto qne la configuración del campo 
magnético muestra una componente vertical de '" 2.5/LG a una altura de '" 1 
kpc. 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 deformación 
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Figura 3.8: Formación de láminas de gas con Apa = 3 kpc (fronteras refle
Jantes en z). Ln. secuencia de gráficas muesLla la densidad (en una esca.ia 
logarítmica de colores), el campo de velocidades (indicado por flechas) y el 
campo magnético (indicado por líneas continuas). Las velocidades máximas 
son: 0.3, 27, 22 Y 10 km S·l, respectivamente 
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Figura 3.9: Formación de láminas de gas con Apeo- -e 3 kpc (fronteras abIer
tas en z). La secuencia de gráficas muestra la JeubiJaJ (en una escala lo
garítmica de colores). el campo de velocidades (indicado por flechas) y el 
campo magnético (indicado por Iíncas continua,). Las velocidades máximas 
son: 1. 35. 36 y 84 km S-l, respectivamrnte. 
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llegue a inducir la reconexión magnética, como en los casos Al y B5. 
Si observamos las láminas densas de gas a diferentes tiempos, vemos que 

inicialmente son estructuras delgadas, con un ancho en su base de ~ 500 pe 
(ver Fig.3.8b), en tanto que la configuración final tiene una ancho de ~ 
1000 pc (ver Fig.3.8d). Esto se debe a que nuestros cálculos son isotérmicos 
y, por lo tanto, la compresión del gas depende de la presión dinámica del flujo 
de gas que se mueve hacia el plano con el tiempo. Cuando el flujo disminuye, 
la presión dinámica disminuye y las láminas densas de gas se ensanchan. 

Finalmente, en la Fig.3.9 se muestra el mismo cálculo que acabamos de 
describir, pero ahora Con condiciones de frontera abiertas. En general, la 
evolución 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 más grandes debido a que no existe ninguna "pared" que los 
pueda contener, y por lo tanto, la pendiente de las líneas deformadas será 
más pronunciada que la mostrada en el caso B5, produciendo un flujo de gas 
que viaja a una velocidad de ~ 36 km s-1(Fig.3.9c) 9 km s-'más grande 
que el mostrado en la Fig.3.8b. 

3.2.2 Caso B16: Formación de láminas simples 
(.\=6 kpc y fronteras reflejantes en la dirección
z) 

Como hemos visto en las secciones anteriores la formación de láminas simples 
en un disco grueso vía la inestabilidad de Parker cuando es perturbado por 
una perturbación eOIl una Aper < 5 kpc es independiente de las condicione~ 
a la frontera que utilicemos. Sin embargo, esto no es cierto para Aper ;;'5 kpc 
y corno un ejemplo analizarnos el modo de oscilación con Aper = 6 kpc con 
condiciones a la frontera abiertas y reflejan tes en la dirección-z. 

La secuencia que se muestra en la Fig.(3.1O) representa la formación de 
láminas simples vía 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 formación de estructuras de gas perpen
diculares al plallo riel disco galáctico es Illuy similar al descrito en el caso 
85. Cuando introducimos una pertllrbacióll el sistenla comienza a oscilar 
deformalldo las líneas de campo i])icialuwlltr en li1s partes inferior y superior 
del dü;co (Pig.3.10a). El gel:; cUIlli(~n:ta ti. n'sbalar a lo largo de ¡éL" líneas de 
campo magndico comenzando el prOCf'$ü d\> la formación las láminas de gas 
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Figura 3. JO: Formación de láminas de gas perpPlIdlculates pJ plano del disco 
(Aper = 6 kpc y condiciones a la frontera en la dirección z cerrada.s). La 
secuencia de páneles muestran la densidad (en una escala logarítmica de 
colores), el campo de velocidades (indicado por flechas) y el campo magnético 
(indicado por líneas continuas) T.as velocidad"s m~ximas son- 10.20.31 v 
37 km s· l. respect ivamente 
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(Figs. 3.lOb y 3.10c). El material se va acumulando en los valles magnéticos 
aumentando la tensión magnética hasta llegar a un punto donde el peso del 
gas evitará que las líneas de gas recuperen su forma original (Figs.3.l0d). 

3.2.3 Caso B17: Formación de láminas dobles 
(,\=6 kpc y fronteras abiertas en la dirección-z) 

Para longitudes de onda con Apor ~5 kpc y condiciones de frontera abiertas, 
encontramos la formación de una estructura de láminas dobles que adquieren 
una forma de cuernos (ver Figs. 3.11c y 3.lld), diferente a la que se obtiene 
cuando los valores de la longitud de onda de la perturbación es menor a los 
3 kpc (Caso 3a). 

A diferencia del modelo anterior, en el que se forman las acostumbradas 
láminas simples, en este modelo aparecen dos láminas 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 líneas del campo 
magnético, llega a alcanzar velocidades de ~ 45 km S-I, en las orillas de la 
zona de alta densidad; produciéndose un par de choques, antes de que los 
flujos de ambos lados se junten nno 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 lámina es muy pesada y no 
puede ser detenida por la tensión magnética y se mueve hacia el centro del 
disco (Fig.3.10b). Al tiempo ~ 3.8 x 108 años, la distorsión de las líneas del 
campo magnético en la parte superior de la lámina de gas (Fig.3.1O e) es tal 
que se vuelve discontinuo dentro de la resolución de la malla, es decir, nue
vamente (como el final del caso Al) observamos el principio de la reconexión 
magnética y se produce un flujo de alta velocidad (~ 234 km S·I) alejandose 
del plano del disco gaseoso. Como dijimos antes, ZEUS no puede manejar la 
rcconexión magnética y el flujo es debido a problemas numéricos en las zonas 
de reconexión. Finalmente, se forma un par de estructuras gigantes de gas 
cerca del plano del disco (z ~ 200 pe) que mantienen deformadas las lineas 
de campo magnético, tal como se muestra en la Fig.3.lOd. 
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Figura 3.11: Formación de láminas de gab perpendiculares al plano del disco 
(Aper = 6 kpc y condiciones a la frontera en la dirección~ abiertas). La 
secuencia de páneles muestran la densidad (en una escala. logarítmica de 
colores). el campo de velocidades (indicado por flechas) y el campo magnético 
(indicado por líneas continuas) Las velocidades máximas son: 38. 46. 49 Y 
44 km S-l. respectivamente. 
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3.2.4 Conclusiones 

En este capítulo hemos presentado la inestabilidad de Parker en un disco 
grueso, isotérmico y magnetizado. A diferencia del disco delgado presentado 
en el capítulo anterior, la nueva distribución 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 I'G. 
Nuevamente, usamos dos tipos de perturbaciones en la velocidad del gas; una 
sinusoidal con una amplitud de 0.01 km S-I, y otra aleatoria. En primer 
lugar, se realizó un análisis lineal de la inestabilidad de Parker encontrando 
que el modo de crecimiento más rápido es el correspondiente a ,\ ~ 3 kpc, con 
una tasa de crecimiento entre 3.4 y 6.2xl07 años (dependiendo de la altura a 
la que se ponga el punto del nodal, entre 1.5 y 5 kpc arriba del plano). Éste 
valor de A es ligeramente mayor que la distancia entre máximos de densidad 
de la estructura vertical que se observa en el brazo espiral de Carina, que es 
de 2.4 kpc (Alfara, Cabrera-Caño & Delgado 1992). Por lo tanto, pareciera 
que el mecanismo de formación de esta estructura podría estar asociado a la 
inestabilidad de Parker. 

Las simulaciones numéricas realizadas con el código ZEUS 3D se veri
ficaron con los resultados que se obtuvieron del análisis lineal, usando la 
evolución temporal de la velocidad cuadrática media. Encontramos que en 
el intervalo de tiempo 300 x 106 < t < 600 X 106 años (15 < t < 30 Heda). 
el crecimiento de la inestabilidad de Parker se comporta como lo predice el 
análisis lineal. Inmecliatamente después, comienza la fase no-lineal, con un 
tiempo de duración de ~ 3.4 x 108 aúos. Dado que el análisis lineal se realizó 
suponiendo conservación 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 más rápido, COIllO lo predicen las relaciones de disper
sión en el caso lineal, tiene una longitud de onda ~ 3 kpc y una tasa de 
crecimiento de ~ 60 millones de años para un punto nodal de 1.5 kpc. Es
tos valores son mucho mayores a los obt.enidos con discos delgados (capítulo 
anterior), sugiriendo debe estndiarsc con más cuidado el papel que juega la 
inestabilidad en diferentes procesos, tales como la formación de nubes mo
leculares giRantes (MOllsclrovias el al. 1974), o la pennanccia de los rayos 
rÓ~!lliC0S eH nuestra Galaxia (P[tíkcr 1 96G). 

Para incluir casos más realistas, donde el g3-S no sea forzado a wbotar 
CH los puntos nadales y pueda pasar él trav(~s d[' las front.{'nls supPriores (' 
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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 menares a 5 kpc. Sin embargo, 
para Ap," 2: 5 kpc aparecen nuevos choques en el flujo del gas que resbala 
en las líneas deformadas. Esto se debe a que el campo magnético se puede 
deformar mlÍ$ en el caso de las fronteras abiertas: el gas que sale por las 
fronteras abiertas arrastra consigo al campo magnético, generando un fuerte 
deformación que crece con el tiempo. Esto genera flujos con velocidades 
mayores, lo cual a su vez genera choques. Como se aprecia en la Fig.3.1O, las 
velocidades del gas en las simulaciones con fronteras abiertas son mayores. 



Capítulo 4 

Interacciones con el Disco 
Grueso 

4.1 Introducción 

Nuestra Galaxia es un sistema abierto y puede "tragarse" a galaxias pequeñas 
y a nubes intergalácticas o "robarle" gas a galaxias cercanas. Tal interacción 
podría 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 energéticos provenientes de estrellas: 
vientos estelares (VS). explosiones de estrellas masivas (supernovaB. SN), su
perburhuja;; (SB) que se forman cn el plano de la galaxia, etcétera. 

Estas perturbaciones, tanto intrrllét.'i corno ext.ernas, son capaces de in
ducir la propagación de ondas llHtgllt'tohidrodillámicas en el disco galáctico. 
Dependiendo de las características de estas ondas podrán, o no, desestabilizar 
el medio oonde evolucionan. 

En cstp capítlllo llt.ili~amos do~ tipos de eventos energéticos: nubes de alta 
velocili<ul (NAV) )' sllperhuri,llJ"s 1::1\3). COlllO fuent.es pertmbadoras del disCD 
gaseoso grueso par<:l estudiar la int.eraccióll dd disco con el halo galáctico vía 

1" ineotabilíd~d d" rark, 'r. 

(j7 
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4.2 Colisiones de NAV con el Disco Grueso 
Magnetizado 

Primero presentamos las simulaciones de la interacción de una Nube de Al
ta Velocidad (NAV) con el disco gaseoso grueso magnetizado descrito en la 
sección anterior. Inicialmente, como en los capítulos anteriores, el campo 
magnético tiene una orientación paralela al plano del disco (plano-xz). En 
este trabajo consideraremos dos tipos diferentes de topologías del campo 
magnético; paralela, y perpendicular, al plano de movimiento de las nubes 
(este es con, y sin, efectos de tensión magnética). Las nubes que chocan 
con el disco, tienen inicialmente trayectorias oblicuas y se dirigen hacia el 
plano medio con diferentes velocidades. Aquí estudiamos el efecto del cam
po magnético en su evolución 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 hidrógeno atómico H 1 , se localizan a altas latitudes galácticas. 
y se mueven a grandes velocidades (J VLSR 12 90 km/s, medidas respect.o 
al~Sislema··Local· en-Reposo)··que .. no.oorrespondeD-a_nn .. modelo..si.mp.le. de 
rotación circular de nuestra Galaxia (Bajaja et al. 1985, y Wakker & van 
Woerden 1997). Sus distancias y movimientos tangenciales son desconocidos, 
lo cual complica la interpretación de su origen y evolución. En algunas nubes 
particulares, se les asignan límites en su localización mostrando alturas de 
unos cuantos kiloparsecs, fijando un intervalo posible de masas de 105_106 

M0 para algunos de esos complejos. Por lo tanto, si una NAV se mueve a 
una velocidad de 100 km/s, la energía cinética asociada a esta velocidad será 
de 1052- 53 ergo Este intervalo de valores indica que el grueso de la interacción 
del sistema NA V con el disco galáctico puede representar una rica fuente de 
energía y momento del medio interestelar (equivalente a la de una colección 
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 colisión mejor conocidos son los de los complejos 
AC y H, ambos localizados cerca de la región del anticentro (Mirabel 1981b: 
Mirabel & Morras 1990; Tamanaha 1997; Morras el al. 1998), en la dirección 
de la nebulosa de Oraco (Kalberla et al. 1984; Hirth et al. 1985; Herbst· 
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meier et al. 1996), en MIOl (van der Hulst & Saneisi 1988), y en NGC 
4631 (Rand &. Stone 1996). Estas observaciones respaldan la idea de que las 
colisiones de N AV s 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 2-0 y 3-0 con discos delgados, sin 
campo magnético, o ligeramente magnetizados, (e.g. Tenorio-Tagle et al. 
1986, 1987; Franco et al. 1988; Comerón & Torra 1992; Lepine & Onvert 
1994; Rand &. Stone 1996), indicando que las estructuras del MI resultan
tes, tienen tamaños de varios cientos de parsecs, semejantes a los asociados 
a remanentes producidos por explosiones de varias supernovas. o superbur
bujas, provenientes de asociaciones 08. En esos modelos no-magnéticos las 
NAVs que chocan pueden barrer grandes cantidades de masa del disco; y la 
capa chocada resultante colecta tanto masa del disco como masa de la nube. 
induciendo la formación de estrncturas masivas de gas lejos del plano medio 
del disco (Franco 1986; Alfaro et al. 1991; Cabrera-Caño et al. 1995). Aún 
más, las nubes que se mueven más rápido 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 interacción del sistema NAV con el disco. 

Sin embargo, éstas interacciones pueden producir un resultado completa
mente diferente en un disco más grueso y más magnetizado (i. e. más realista) 
que el que se utilizaba en los trabajos anteriores (ver Cox 1990 y Franco el 
al. 1995). A continuación presentaremos simulaciones 20 de NAVs que co
lisionan con un disco grueso, y analizaremos tanto regímenes hidrodinámicos 
como magnetohidrodinámieos. Los modelos magnetizados están constituidos 
de una distribución de gas isotérmico, donde el soporte magnético a grandes 
z 's es crucial para el estado inicial de equilibrio, ya que, a esas alturas el 
gas esta soportado principalmente por la presión magnética. Los modelos 
presentan líneas de campo maglll'tico paralelas al disco galáctico, conside
rando dos diferentes orientaciones: líneas de campo situadas en el plano de 
movimiento de la NAV, y líncas de campo perpendiculares a este plano. Los 
resultados con estas orientaciones. junto con los casos que son puralnentc 
hidrodinámicos, nos permiten aislar los efectos de la tensión del call1po: para 
pI caso donde las líneas descansan sobre el plano de movimirnto, la tCll~ióll 
lllClgnt>tica se opone a la dirección del nlOvimiento rl.el l1latrria\ dl' lí\ nubp 
produciendo un flujo de gas qUf' se aleja del plano del discu. a tiempos poste
riores. Para el caso donde las líneas de campo son perpendiculares al plano 
de movillliento. y pur C'w.le no contribuyell con efectos (jp j,pusióll. la prrsión 
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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 casas 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 capítulos anteriores, escogemos un sistema de referencia 
donde el gas galáctico está en reposo, y el origen de la malla computacional se 
encuentra en la vecindad solar. Una vez más, las coordenadas (x,z) represen
tan la distancia, a lo largo y perpendicular, al plano medio, respectivamente. 
El eje x está anclado a un radio galactocéntrico fijo, y el movimiento de la 
nube siempre lo consideraremos en el plano (x,z). 

r~ . 

~t--t 
x_ 

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

Para un uso eficiente de los recursos computacionales, trabajaremos esen
cialmente con una resolución moderada de 200x200 zonas, sin embargo, ve
rificamos que los resultados no fueran diferentes de los obtenidos en simula
ciones con una resolución de 400x400 zonas. Realizamos corridas con una 
variedad de tamaños diferentes. Por simplicidad, los intervalos físicos de la 
simulaciones presentadas en esta sección son de 3 kpc x 3 kpc (el eje-z está 
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acotado entre -1.5 kpc a l.5 kpc). Así una celda de la malla tendra un ta
maño de 15 pe por lado. Las condiciones de frontera son cíclicas (periódicas) 
en x, el gas puede salir de la malla en la dirección z. La evolución es calculada 
en los regímenes isotérmico (-y '" 1.01) Y adiabático (1 '" 1.67). 

Por simplicidad, todas las NAVs tienen las mismas dimensiones, 210x 105 
pe, y el campo magnético que las penetra tiene una intensidad que corres
ponde al valor en la distribución de equilibrio inicial. Realizamos algunas 
corridas con nubes de diferentes tamaños, 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 energía que utiliza
mos son, de 10-25 g cm-3 y 2.5 x 10-11 erg cm-3 (esto corresponde a la 
masa y energía cinética de una nube de 3.5 x 105 M0 y 3.5 X 1052 v~oo erg, 
respectivamente, donde Vroo es la velocidad de la nube en unidades de 100 
km S-I). 

El centro de las nubes los colocamos a diferentes alturas, de 350 a 4050 
pe, y realizamos una serie de experimentos numéricos con diferentes velo
cidades iniciales, y ángulos incidentes (9). El intervalo de velocidades que 
consideramos va de O a 200 km s-l(i.e. de caída libre a aproximadamente 
la velocidad más grande observada), y los ángulos se variaron de 00 a 60' 
medidos respecto al eje vertical z. 

Sin importar la posición inicial oc la nube, ésta es completamente choca
da en un tiempo menor a los 3xl0" años. La evolución de la interacción es 
rápida y toma lugar en una región rcJatiVftlnente pequeña (i.e. con dimensio
nes de varias docenas de celdas). ~,í los detalles de la estructura temprana 
del choque (la cual depende de las condiciones iniciales de la N AV) no son 
resucItas en nuestras simulaciones (si se está illteresado en el tema una ois
cusióll detallada de simulaciones numéricas de alta resolución para colisiones 
de llubes se presenta en Klein & McKpe 1994 y MacLow el al. 1994) y, por lo 
tallto, nos enfocaremos 1l11iramente al resultado, él gran escala, del ¡rnpaeLo 
(i.e. en estructuras con tamanos drl orden de CiCIltos de parsecs o más gran
des). Un resumen de los experimentos nUlIléricos quP presentamos en esta 
seccióll se nHIl'strau en la Tabla 4.1. 
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Tabla 1. Parámetros de simulaciones en 2-D y 2.5-D 

Caso Evolución 
4 

B VNAV () hNAV 

Dirección (km S-I) (grados) (pc) 
navl Isotérmico 200 O 1200 
nav2 Isotérmico 200 30 1200 
nav3 Isotérmico x 200 O 1200 
nav4 Adiabático x 200 O 1200 
nav5 Isotérmico x 200 30 1200 
nav6 Isotérmico y 200 O 1200 
nav7 Isotérmico y 200 30 1200 
nav8 Isotérmico x 200 10 1200 
nav9 Isotérmico x 200 20 1200 
navlO Isotérmico x 200 40 1200 
navl1 Isotérmico x 200 50 1200 

.. hav12 -ISOférIIii"Co _ .. --x~ . - -200-- - -60- - -1200 
nav13 Isotérmico x 200 30 4050 
nav14 Isotérmico x 200 30 3200 
nav15 Isotérmico x 200 30 2200 
nav16 Isotérmico x 200 30 1000 
nav17 Isotérmico x 200 30 800 
nav18 Isotérmico x 200 30 600 
nav19 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 se mencionó anteriormente, los trabajos realizados por otros autores. 
estudiaban los impactos de N AV s con un disco galáctico delgado, y donde 
la mayoría de las colisiones eran perpendiculares (e = 0°) en un régimen 
puramente hidrodinámico. 

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

Básicamente, las estructuras formadas por las colisiones son similares a 
las descritas en modelos previos. Por ejemplo, y como se reporta en trabajos 
anteriores, los tamaños 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 anterioridad: éstas son principalmente debidas a que tenemos 
una distribución de gas más extendida ('.e. las estructuras formadas lej"" 
del plano del disco son más densas, más largas y mejor definidas que las 
que se obtienen en trabajos previos). También encontramos la formación 
de estelas, o colas, detrás de la nube chocada, y sus morfologías y vórtices 
son claramente evidentes. En particular, podemos observar una estructura 
conspicua, la estela, que trabajos anteriores no mencionan (esto es debido al 
hecho de que los modelos previos introducen la NAV muy cerca del plano del 
disco). La importancia de esta característica 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 VNAV~200 km s-ly e = O' 
El primer ejemplo que analizaremos es una simulación, puramente hi

drodinámica, de una colisión perpendicular con el disco (ángulo de impacto 
e = O'). La evolución t('mpmal se muestra en los 4 recuadros de 1" Fig.4.2. 
Esta sinmlación R(' realizó isotr'nni('amcntc, y la posición del centro de la 
NAV se localiza a 1250 pe del plallo del disco. con una vdocidad de 200 
kIll s -1. En todos los recuadros que mostrarCl1l0S en ésta, y en la Rtguient,t 

spccir)", !a uensidnd r:;tará represC'utHua por UIla escala logarítmica de grises. 
y el campo de velocidarles se indicará con flechas. donde el I.amarlo de la 
flecha va a ser proporcional a la máxima velocidad local. 
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En las Figs.4.2a y 4.2b presentamos la condiciones iniciales y la evolución 
del choque a los 3.2x106 años, respectivamente. La colisión de la nube con 
el disco grueso genera un choque galáctico fuerte que se dirige hacia el plano 
del disco y un choque en reversa que penetra a la nube. El choque galáctico 
tiende a moverSe radialmente, alejándose de la posición inicial del impacto; 
sin embargo, la conservación del momento lo mantiene principalmente en la 
dirección del movimiento inicial del impacto. Conforme transcurre el tiempo 
las componentes laterales del choque son más suaves y se convierten en una 
perturbación acústica en escalas de tiempo relativamente cortas. Cuando 
han transcurrido 3.2x106 años la nube ha sido completamente chocada y los 
choques laterales ya han desaparecido (Fig. 4.2b). La masa de la nube está 
apilada en la capa chocada y, debido a que su movimiento es supersónico, 
Se forma un vacío detrás de la capa que será llenado por el material que 
cae de las partes altas del disco, así como del gas que se reexpande de la 
capa chocada. Este proceso genera un par de vórtices, 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. 4.2c, a los 
9.5 x 106 años. 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 13 x 106 años. Después de cruzar 
el plano medio, el choque se acelera debido a que evoluciona en un medio 
en·elcual·ladensidad.decrece..coIL z . .En.la.Fig .. 4.2d.clar.l:\mente se pueden 
observar los movimientos circulatorios del gas (remolinos) y una gran estela 
(aproximadamentede 1 kpc) que se crean detrás del choque y la forma de la 
capa chocada que está penetrando al disco. Una gran fracción de la masa 
original de la nube permanece en la capa chocada, y una pequeña 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 
vacío en su parte central. Este mínimo en la densidad es promovido por 
la aceleración del frente del choque después de que cruza el plano medio del 
disco. Finalmente, en la Fig. 4.2d podemos observar que la región perturbada 
ha crecido aproximadamente 2 kpc. 

NAV con VNAV =200 km S·'y () = 30' 
En la Fig. 4.3 mostramos la evolución hidrodinámica para una colisión 

oblicua con () = 3D'. Una vez más, la NAV está localizada a 1250 pe del 
plano medio, con 200 km S·', y los cálculos 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 evolución porque 
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el campo gravitacional únicamente tiene una componente, en la dirección-z. 
Los primeros dos recuadros de la Fig. 4.3 presentan la evolución de la capa 
chocada. a los tiempos 3.2xl06 y 6.3xl06 años, 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 vacío que se deja 
por el movimiento de la NAVes llenado por el material que cae y la reex
pansión de la capa chocada. Las formas de las estructuras interestelares son 
modificadas por la componente horizontal de la velocidad, pero las principa.
les caraterísticas de la evolución hidrodinámica son similares a las descritas 
en el caso de la colisión perpendicular. El movimiento de la capa chocada 
forma Ulla 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 más conspicua que en el caso anterior, teniendo 
la apariencia de un dedo alargado o cola cometaria. En la Fig. 4.3b ( a los 
6.3xl06 años) se puede observar claramente un choque cuando se está for
mando la parte central de la cola. Las velocidades más lentas que se mueven 
hacia el plano medio, y la inclinación 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 más grandes y claramcnk mues
tran la reexpansión dentro de las regiones rarificadas. El roce (shear) entre 
este flujo rápido y el medio que lo rodea está sujeto a inestabilidades tipo 
Kclvin-Hclmholtz (e.g. Shore 1992). Debido al tamaño de nuestras celdas 
computacionales no es posible resolver con detalle esta inestabilidad. El mo
v,miento osc.ilatorio de la cola en forma de dedo se debe a la combinación de 
dos efeclos, por nn lado la vorticidad del flujo que se encnentra detrás de la 
capa chocad" y por otro la inest.abilidad na resuelta. La prominencia de la 
estructura de la cola se incrementa cuando aumentanlOS las velocidades de 
la NAV y para ángnlos grandes. 

El choque principal cruza (,1 plano medio del disco cerca de los 13x 106 años 
para después acc!rrarHC. C0ll10 en el caso anterior, se genera un mínimo de 
densidad detrAs de la capa acelerada. Dado que la aceleración es promovida 
por el gn,dientc de densidad, est.a sr' dirig" a lo largo d"l eje- z produciendo un 
alargalllirllto de' la ('st.rllctnra en pst.':-t dirrcción. Esto puede verse claramente 
en la Fig. 4.3c. a los 22.2xlOG aúos. En este tiempo la cola se ha reexpandido 
y su vorticidad y ()~cilaciOl1f's hall (¡Tddo Ull campo dI' velocidadrs a 10 largo 
tic> !;-1 trayect.oria de' illtC'racciún 

Para tirmpos tardíos (t(\ la ('\'(¡[\l("iÚll d sistem.?. prcsr.ntl\ variM carac
terísticas de g-rall illtcd's, illl~t r;lda..,; (,lJ la Fil-',. 4.:3d qw' currrspomie al tiPlll-
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po de 47.7 X 106 años. 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 acompañadas de un par de vórtices. 
En el otro lado, aparece claramente una onda en expansión donde el frente 
ha alcanzado la orilla inferior de la malla computacional. 

Disco Grueso con un Campo Magnético que es paralelo al eje-x 
Una de las características 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 NAVes paralelo a las líneas de campo y el gas 
que colisiona distorsiona la configuración inicial del campo. En los casos que 
presentaremos a continuación, la tensión del campo magnético juega un papel 
importante porque domina la evolución de la interacción. Los resultados son 
completamente diferentes a los obtenidos en casos puramente hidrodinámicos. 
Para las siguientes figuras las densidades y velocidades se indican como en 
los casos anteriores y las líneas de campo estarán representadas por líneas 
continuas. 

NAV con VNAV =200 km s-ly B = O" 
. ·--·Ca prifñerasimula:ciólrMHDsemuestra-en··la-Fig;-404;--Esta-corresponde a
una colisión perpendicular al plano del disco donde los parámetros 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-ly un 
ángulo de impacto de B = O"). 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 compresión y distorsión de las líneas de campo es muy 
pronunciada en las zonas donde el momento de la capa chocada densa está 
concentrado. 

El choque inicial es fuerte y tiene un número de Mach aproximadamente 
de 4, con un factor de compresión de ~ 3 (un choque fuerte tiene un factor 
de compresión de ~ 4 como en el caso no-magnético). Cuando han trans
currido unos cuantos millones de años de la evolución 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
tohidrodinámicas 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 líneas de campo, en tanto que las perturbaciones que 
se mueven en la dirección-z son ondas magnetosónicas que comprimen las 
líneas de campo. Cuando iniciamos la simulación, el frente de choque se 
mueve más rápido que cualquiera de estas dos ondas, produciendo la com
presión y distorsión de las líneas de campo en las zonas donde se localiza la 
capa densa de gas chocada. La evolución temporal de la interacción de la 
NAV con el disco grueso se muestra en la Fig. 4.4. Cuando han transcurrido 
6.3x 106 años, una fracción importante de la energía de la nube se ha inverti
do en la compresión y tensión de las líneas de campo, 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 líneas dis
torsionadas (Fig. 4.4b). Las distorsiones rompen el equilibrio hidrostático 
local produciendo una clara caída del material en las regiones perturbadas. 
Esto crea una "cabeza" densa de la perturbación que se dirige hacia el plano 
del disco. Aproximadamente a los 9xl06 años, la energía almacenada en el 
campo magnético comienza ser liberada mientras que las líneas de campo se 
desplazan en la dirección opuesta a la del movimiento de la capa chocada, 
tratando de recuperar su configuración inicial; esto invierte la dirección del 
movimiento del gas y levanta la cabeza densa (que ya ha penetrado algunos 
cientos de parsecs dentro de las capas más 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 tensión magnética a convertirse 
en un flujo que se mueve en dirección opuesta. A los 13 X lO' años, y más 
adelante, las ondas de compresión y del Alfvén llevan la mayoría de la energía 
disponible. Las ondas magnetosónicas traspasan el plano medio y perturban 
el otro lado del halo, mientras que las ondas de Alfvén continúan induciendo 
la expansión de la estructura y creando una caída de material en los lugares 
por donde va pasando. 

NAV con VVAv~200 km s-ly e = 30° 
La Fig. 4.5 presenta el caso magnético de una colisión isotérmica CO!I 

() = 30' Y 200 km ,-1, como en la La Fig. 4.3. El choque galáctico tiene 
una componente lateral ilnportantc) produciendo una fuerte compresión en 
la dirección X, C01110 se muestra l~n las Figs. 4.5a y 4.5b. Una vez mas, las 
líneas de call1po rebotall, pr:ro recuperan su confi~ur{\.ción inicial en escalas 
de tiCIl1PO rná.'1 cortas respecto a las encontrada",", en pI caso de la colisión per
pendicular. El movimiento de la capa chocada se invierte cuando las líneas 
de campo cebotan (Fig. 4.5c) y aparece una serie de promillentes oscilaciones 
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del disco y ondas MHD durante la mayor parte de la evolución. La com
ponente horizontal del flujo se mantiene por un tiempo largo (por ejemplo, 
tiene una velocidad de 47 km s-la los 20x106 años) 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 región donde el gas está cayendo en los alredores de la 
estructura chocada. Las ondas magnetosónicas también atraviesan el dis
co (produciendo un choque MHD débil) y perturba el otro lado del halo. 
Nuevamente la cola se forma detrás 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 tensión magnética de las líneas evita que aparezca 
la inestabilidad de Kelvin-Helmholtz (Frank et al. 1996; Malagoli, Bodo & 
Rosner 1996; Jones et al. 1997). 

Las asimetrias en las líneas distorsionadas producen dos importantes efec
tos en la cola. Primero, la distorsión del campo (derecha) en el sentido de 
la corriente tiene una gran extensión y una pendiente más suave comparada 
con la que se crea contra corriente (izquierda). Entonces, la contribución de 
masa a la cola es mayor del lado en el que va la corriente porque hay más 
masa resbalando sobre las líneas de campo. Este proceso le da un momento 
adiciurrahda-cola;-crearrdo-"na-gran-región-rarificada-detrás-de-esta,la-Gual 
se mantiene por un largo tiempo (hasta el final de la corrida, ~ 5 X 107 años). 
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 situación 
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 está presente cuando en la evolución han transcurrido aproximadamente 
42x106 años (Fig. 4.5d). En resumen, se ha creado un sistema complejo de 
características asimétricas, con una estructura distorsionada que se mueve 
siempre paralela a las líneas de campo. 
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Figura 4.2: Colisión [",rpendicular (disco no-magnético y evolución tempo
ral). La secuencia JllliCstra la densidad (escala logarítmica de grises), y campo 
de VCkJt;L(ladcb (iudicado por flpcha..<.;). a cuatro diferentes tiempos (O, 3.2\ 9.5 
Y 19 llJilJonps de arJOs). Los valores de la velocidad máxima son 200, 166, 77 
Y 47 km S-l. respectiVCllJH'IJ\'" El plano medio sr locali~a en 2=0 kpc. La 
dista,lIcia cllt.re lllarcas (~n los r('cuadros <,s de 500 pe 
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Figura 4.3: Colisión oblicua (disco no-magnético y evolución temporal). La 
secuencia muestra la densidad (escala logarítmica de grises), y campo de 
velocidades (indicado por flechas), a cuatro diferentes tiempos (3.2, 6.3, 22.2 
Y 47.7 millones de años). Los valores de la velocidad máxima son 176, 113. 
32 Y 26 km S-I, respectivamente. El plano medio se localiza en z=O kpc. 
La distancia entre marcas en los recuadros es de 500 pc. 
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F'igura 4.4: Colisión perpendicular (disco magnético. B paralelo al eje-x y 
('volución isotérmica). La secuencia muestra la densidad (escala logarítmica 
de grises), y campo de velocidades (indicado por flecha,). a cuatru diferentcs 
til'mpos (3.2, 6.3, 9.5 Y 15.9 millones de años). Los valores de la velocidad 
máxima son 137, 72, 95 Y 50 km S-l, respectivamente. El plano medio se 
localiza en z=O kpc. La distancia entre marcas en los rccuitdros es de 500 
pe. 
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Figura 4.5: Colisión oblicua (disco magnético, B paralelo al eje-x y evolución 
isotérmica). La secuencia muestra la densidad (escala logarítmica de grises), 
y campo de velocidades (indicado por flechas), a cuatro diferentes tiempos 
(3.2,6.3, 22.2 Y 41.2 millones de años). Los valores de la velocidad máxima 
son 149, 82, 49 Y 48 km s-I, respectivamente. El plano medio se localiza en 
z=O kpc. 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-x (B = B.). 

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

En la fig.4.6 presentamos una NAV que interacciona con un disco grueso 
magnetizado. La malla computacional tiene una resolución de 256x 128 zonas 
y un dominio físico de 6 kpc en la dirección-x y de 3 kpc en la dirección
z. Para seguir la evolución de la inestabilidad utilizamos condiciones de 
frontera de entrada y de salida en el eje-x en nuestros cálculos numéricos. 
Las condiciones iniciales de la N AV son las mismas que se presentan en las 
secciones anteriores (colisión normal al plano del disco). El resultado de es
ta interacción, cuando han transcurrido 6.3 x 107 años (fig.4.6a), es producir 
una dinámica del gas bastante compleja, con nna superposición de diferentes 
modos de oscilación. A este tiempo las ondas de Alfvén han viajado una 
distancia de ~ 3 kpc deformando las líneas de campo y rompiendo el equi
librio magnetohidrostático inicial. Esto produce una caída del material en 
las zonas por donde pasan las ondas. Al unísono, las ondas magnetosón ieas 
ya han atravesado el disco y están 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 capítulo 3: el gas comienza a caer y a deslizarse sobre 
las líneas de campo, acumulándose el material en los valles magnéticos y for
mando I"minas densas de gas. Las l"lIlinas son perpendiculares al plano del 
disco dcspuét> de ........... 44,1 millones de ailos de iniciada la interacción entre la 
nube y PI disco. En la fig.4.6b se observa que las est.ructuras de gas son simi
hucs a I"s est.udiad"", en el capítulo 3: por lo tant.o, las N AV son candidatos 
adecuados para disparar la illC'stabilidad de Parker. 
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Figura ~6' Tnestahilirlad de Parker vía una colisión de una 'lAV con un dis('o 
grueso 'Ine tiene lIn campo magnético que es paralelo al eje r. La secuencia 
de imágenes muestra la densidad (escala logarítmica de colores). pi rampo de 
velorinades (i ndirado por flechas). y el campo magnético (representado por 
líneas continuas). a cuatro diferentes tiempos Los valores de la velocidad 
máxima son 28 .Y 37 km s l. respectivamente. El plano medio se localiza en 
z=O kpc 
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4.3 SB: evolución en un disco grueso magne
tizado 

La combinación de la energía asociada a los fotones ionizantes, los vientos 
estelares y las explosiones sucesivas de supernovas (SN) de estrellas OB traen 
corno resultado la formación de gigantescas cavidades de gas caliente (T~ 
106 K) en el medio interestelar. Estas estructuras tienen radios mayores a 
100 pc y están rodeadas por un cascarón en expansión, denso y frío. Estas 
cavidades son conocidas como superburbujas y son una fuente muy rica de 
energía para el medio doude evolucionau (Diaz-Miller et al. 1998; McCray 
& Kafatos 1987; Tenorio-Tagle & Bodenheimer 1988). 

La radiación 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 M0 
y presentan tiempos de vida menores que ~ 107 años. Por otro lado, las 
estrellas cuya masa es ::c: 30-40 M0 permanecen en la secuencia principal, o 
en una fase subsecuente de Wolf-Rayet, un tiempo menor a ~ 5 x 106 años, 
perdiendo una fracción consiclcraLle oc su masa por medio de un viento (';S~ 

telar fuerte con una velocidad terminal de ~ 2500 km S-1 inyectando, al 
medio cirCllllp.stelar, una cantidad de energía mecánica de "'-' 1051 eq~s (Ab
bott 1~82). Las estrellas con una masa inicial menor también tienen vientos 
estelares, pero de umcho menor energía mecánica, así que sólo contribuyen 
de manera sig-ificativa las que exploten como supernova. La masa mínima 
que ¡c'luiere Ulla estrella para que evolucione como una SN de tipo 11 es de 
~ 7 M,; (Trimple 1982). Ésta corresponde a una estrella de la secuencia 
principal (SP) de tipo espectral B3. 

Una vez que es conocida la contribución energética de una estrella O o 
H se puede estimar la luminosidad mecánica promedio de un grupo de es
trellas recién formadas. Para comenzar, supongamos que las estrellas OB 
nacen en cúmulos o grupos de cstn~Jlas, conocidos como asociaciones 013. 
Sstas étsociariones están compuestas típicamente por 20-40 estrellas de tipo 
espectral llHts temprano que B3 y rstán distribuidas en regiones con dimen
siones de ~ 100 pe (Heiles 1987); no obstante. pueden existir asociaciones 
OH que contengan decenas de estrellas O y cientos de estrellas HO-B3. Como 
{>jClllplo. ('oll:-iidcrarcmos la PllcrgÍfl depositada al medio interestelar por una 

asociación OB .. típica" compuesta por 20 estrrllas de tipo 130-133 y 3 estrellas 
O. Al IllO!llPllto de nacer estas estrellas la potencia emitida está domillada 
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por la radiación ionizante y los vientos estelares de las estrellas más masi
vas, por ejemplo una estrella de 35 M0 Y tipo espectral 07V que produce 
una tasa de Si ~ 7 X 1048 fotones por segundo y una potencia, asociada al 
viento estelar, de Lv = MvV}/2 ~ 6 x 1035 ergs S-I; por lo tanto, la energía 
total que depositará en el medio circundante durante su permanencia en la 
secuencia principal (t ~ 5 x 106 años) es de Ev = 1050 ergs. Después, en su 
fase de WR podrá liberar otros tantos 1050 ergs en un viento fuerte antes de 
explotar como una SN. La potencia relacionada a la radiación ionizante y al 
viento estelar de la asociación OB decrecerá rápidamente, desapareciendo en 
un período de aproximadamente 5 x 106 años, equivalente al tiempo de la 
última estrella O. Sin embargo, a este tiempo pocas explosiones de SN's han 
ocurrido; éstas podrán continuar hasta t ~ 5 X 107 años, que es el tiempo de 
vida de la estrella menos masiva de la asociación OB que puede explotar. Si 
la tasa de explosiones de supernovas permanece constante, y cada explosión 
deposita una energía de ESN = 1051 

E 51 ergs, podemos escribir una expresión 
para la potencia media liberada debida a explosiones de supernovas de una 
asociación 08 

PSN "" 6.3 X 1035 ergs S-1 (N.E5tl (4.1) 

donde N. es el número de estrellas de la asociación con masas mayores a 
7 M0. 

4.3.1 Simulaciones Numéricas 

Como en el caso de la sección 4.2.2, nuestras simulaciones se desarrollan en 
coordenadas cartesianas (x, z), en un sistema de referencia donde el gas del 
disco grueso se encuentra en reposo. Para estas simulaciones utilizamos una 
malla computacional con una resolución de 256x256 zonas y un dominio 
físico de 3 kpc x 3 kpc (el eje-z está acotado entre -1.5 kpc a +1.5 kpc); 
por lo tanto el tamaño de una celda de la malla es de 11.72 pc por lado. 
Las condiciones de frontera son periódicas en x y abiertas en la dirección z. 
La evolución se calcula en los regímenes, isotérmico (-y = 1.01) Y adiabático 
(, = 5/3). 

Para realizar un estudio completo sobre la evolución de S8 en el medio 
interestelar realizamos cálculos numéricos con superburbujas de diferentes ta
mallOS, energías y masas iniciales, obteniendo resultados que son similares a 
los que presentamos en esta sección. La inyección de energía estará dominada 
por explosiones sucesivas de supernovas, que en nuestro modelo será simula-
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da como un viento continuo que tiene una luminosidad mecánica. LSN (Mac 
Low, McCray & Norman 1989). Por lo tanto, y como un ejemplo representa
tivo de nuestras simulaciones, mostraremos la evolución de una superburbuja 
con un radio inicial de ~ 12 pe, una luminosidad mecánica de 3 x 1037 ergs S-l 

y una inyección de masa por unidad de tiempo de 3 x 1021 g S-l (Tomisaka 
1992) durante un período de 107 años (bajo estas condiciones se deposita una 
energía total de aproximadamente 1052 ergs y una masa total igual a 45 M0 ). 

La posición inicial del centro de la superburbuja está ubicado en el plano del 
disco. Como en el caso de las NAV's, la evolución de la SB toma lugar en 
una región pequeña de la malla computacional y los detalles de la estructura 
temprana no están resueltos. Nuevamente, estamos interesados únicamente 
en el resultado a escalas de distancias grandes, mayores a ~ 100 pe. 

4.3.2 Resultados 

En esta sección mostramos la evolución adiabática de una SB en un disco 
gaseoso 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 tensión magnética como inhibidor del creci
miento de la SB en la dirección perpendicular al plano del disco. produciendo 
una estructura alargada de varios cientos de parsecs contenida por las líneas 
de campo en la dirección-z, y generando una pared de gas en el plano del 
disco. 

Disco Grueso sin campo Magnético 
En la fig. (4.7) mostramos la evolución temporal de una SB en un disco nu
magnético. Al igual que en las simulaciones presentadas anteriormente, la 
densidad está representada por una escala logarítmica de colores y el campo 
de velocidades está indicado con flechas. Como mencionamos en la sección 
4.3.1. la inyección de energía al medio interestelar ocurre en el plano del 
disco. Cuando han transcurrido 3.2xlOG años. se ha forIllado una cavidad 
de aproximadamente 200 pe de diámetro, que barre el material del disco que 
se encuentra alrededor de la asociación OB formando un cascarón denso que 
se "xpande a ~ 40 km 5-1 (fig. 4.7a). Debido a la distribución del gas en 
(·1 disco y a la localización inicial de la asociación OB, la formarión de la 
SB. para este caso, PS :-:;imétrica respecto al eje borizontal. El rcsultarlo f'S 

una estructura alargada con una altura de ~ 400 pe (med1da desde el plano 
del disco) con un ancho de ~ 100 pe cuando la evolución a llegado a los 
~ lO' airas (fig.4.7b) En este tiempo se ha fonllado un cascarón denso que 
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Figma 4.7: Evolución de una huperburbuja Pn un disco no magnét.ico. La 
secupncia de imágenes muestm la rlensidad (escala logarítmica de rolores). 
y el campo de velocidades (indicado por flechas). a cuatro diferentes tiem 
pos. Los valores de la velocidad mAxirna son 1.10 . .180 . .'i4 y 30 km s 1 

respectivamente El plano merlio se locali7.a en z=O kpc 
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se expande a una velocidad de ~ 50 km S-1 (es importante aclarar que la 
flecha más grande que se muestra la fig.4.7b está relacionado con material 
que fue inyectado por la asociación OB una vez formado el cascarón, aproxi
madamente a los 9 millones de años). La velocidad de expansión disminuye 
conforme el cascarón va barriendo material del disco y termina la inyección de 
energía de la asociación OB. En la fig.(4.7c), 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 sónicas 
se han separado por completo del cascarón y han alcanzado la frontera de 
nuestro sistema. Finalmente, la presión 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 aún cuando la posición inicial de la asociación OB sea diferente. La 
única diferencia es que la estructura final será diferente a alturas diferentes, 
debido al gradiente de presión. 

Disco Grueso con campo Magnético paralelo al eje-x 
Ahora consideramos un disco con un campo B que es paralelo al eje horizontal 
y cuya intensidad disminuye con la altura z como fue indicado anteriormen
te. Para incluir el efecto del campo magnético en la evolución de Una SB 
utilizamos exactalnente las tnismas condiciones iniciales (radio, luminm;idaci 
mecánica y tasa de inyección de masa de la a;;ociación OB) descritas en la 
sección previa. 

La secuencia de imágenes presentadas en la lig. (4.8) representan la den
sidad (escala logarítmica de colores), el campo de velocidades (indicado con 
flecha;;) y las líneas del campo magnético (mostradas COIl líneas continuas). 
Cuando comienza la inyección de energía en el disco grueso la SB empieza 
desarrollándose de la misma forma que en el ca,.<:;o pllnl.lllcnte hidrodinámico, 
pero COlllO ahora tiene que enfrentarse al rampo magnético que es compri
mido IJor el cascarón de la Sil, se produce una "pared magnét.ica" en la 
dirección- z que impide el crecimiento de la estruct.ura de la SB en "Rta di
recci<'ln. Durante las prillleras etapas ele la evolución (3.2x ID' años; fig.4.8a) 
la estructura de la Sll ('S muy silllilar a la del caso con B=O (figA.7a); sin 
embargo. confornw t.raILSCUlTf' pi tiPlIljH), la cOll1pr{'siém y distorsión de las 
líW',Ui dc> campo aumelltall la t.¡;llsilm lllagm·,tica. Est.o iuhibe el crecirnirnto 
{k la Sil en la dirt'cciúIl v~rticaL CIlitnd(J t.rall.")Cllrl ¡('rUll '" la' años cOllliell

¡¡;;t UIla ace!cracióll clt,J lllatpriaJ (l)!Ol/!OUt) qll(\ se ('ll{'uent.ra en el borde <.id 
cascarón d(~llSO. ~cparálldos(' ll¡¡a onda lllagll(·tl)S/.'Hlicit el lllla velocidad dp 
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Figura 4.8: Evolución de una ,uperburbuja en un discu con U11 campu 
magnético que es paralelo al ejP-T. La ,eeuencia d .. imágen8' rnue,tra la 
densidad (escala logarítmicd de colores). el campu de velucidades (indicadu 
por flechas). y el campo magnétil'O (representado por líneas continua,). a 
cuatro diferentes tiempos. Los valores de la velocidad máxima son 129. 31. 
28 Y 33 km s~ 1, rP-spectivamentr. El plano medio se localiza en 0=0 kpc 



4.3. SE: EVOLUCIÓN EN UN DISCO GRUESO MAGNETIZADO 91 

~ 62 km S-1 hacia el halo. La compresión máxima de las li neas de campo 
ocurre a t ~ 1.6x107 años, y por lo tanto, la presión térmica es igual a la 
presión magnética en el borde del cascarón. Bajo estas condiciones y basado 
en el estudio de la evolución de una burbuja con simetría esférica en un medio 
con densidad uniforme (Weaver et al. 1976), Tomisaka (1990) encuentra la 
siguiente relación para calcular el radio de una superburbuja que evoluciona 
en un disco magnetizado 

RSB = 230 
( 

LSN 

1.68 X 1037 ergs 

B -i (6 JLG) pe. 

cm 

Sustituyendo los valores de las variables físicas que utilizamos en esta simu
lación (LsN = 3 X lO" ergs S-l, Po = 2.33 X 10-24 g cm-3 , B = 5 JLG) enCon
tramos que el radio es de 428 pe, y el obtenido de la fig.(4.7b) de ~ 424 pe 
(recordemos que en nuestros cálculos aproximamos el radio de la SB como 
R2 = X2 + Z2). Esto sugiere que, cuando se cumple la condición de presiones 
iguales la evolución de una SB encontrada numéricamente es similar al ob
tenido con la expresión anterior. Después de esta etapa, las líneas de campo 
comienzan a regresar a su topología inicial (paralela al eje-x), debido a que la 
presión interna del cascarón no es suficiente para mantener esa configuración, 
Entonces, la SB comienza a ser "aplastada" como se muestra en la fig.(4.8c). 
En ese instante, 22 millones de años, la geometría de la SB es parecida a la de 
un esferoide ¡nolalo Con tlimensioncs de 800 pe de largo por 400 pe de ancho. 
completamente diferente a la que mostramos en la lig.(4.7d) correspondiente 
al caso no-magnético. Al mismo tiempo que el campo magnético inhibe d 
crecimiento de la SB. un par de ondas magnetosónicas se alejan del plano del 
disco a una velocidad de ~ 28 km S-1 

A diferencia del caso anterior, sin campo magnético, la presión que ejerre 
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 presión. Finalmente. 
tendremos una estructura completamente alargada y delgada, con un par de 
pequeñas cstmcturas en los extremos de la SB que son oblicuas al plano del 
disco (ligASd; la apariencia rectangular de la SB es debida a la resolución 
numérica de la malla computacional que estanlOS utilizando). Estas iámillFL" 
oc gas son similares a la estructura filamcntaria, conocida como "gusanos". 
observada por Hcilcs (1984). 
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4.3.3 SB y la Inestabilidad de Parker 

Finalmente, realizamos simnlaciones numéricas similares a las descritas en la 
sección 4.2.4, con la diferencia de que el agente perturbador es una superbur
buja. Para estos cálculos utilizamos una malla computacional de 256 x 128 zo
nas, que representa un sistema físico de (x, z)=(6 kpc,3 kpc). Las condiciones 
a la frontera son de entrada y salida en el eje-x, y cerradas en la dirección-z. 
Inicialmente, el centro de la SB se encuentra a una altura de 75 pc respecto 
al plano del disco, y las tasas de inyección de masa y energía son las mismas 
que utilizamos en la sección 4.3.l. 

En la Fig.4.9 presentamos dos diferentes momentos, a l.6xl07 y 4.4xl08 

años, de la evolución de la inestabilidad de Parker que fue iniciada por la 
formación de la SB. En las etapas tempranas de la evolución de la SB, el 
crecimiento es similar similar al caso puramente hidrodinámico, hasta que la 
tensón magnética, producida por la deformación y compresión de las líneas 
de campo, es lo suficientemente grande para detener el desarrollo del cascarón 
en la dirección-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 dirección perpendicular a las líneas de campo, perturbando 
zonas que se encuentran lejos de la SB. 

Una vez más, el crecimiento de la inestabilidad de Parker comienza a 
darse a una distancia ~ 3 kpc del lugar donde ocurrió el evento perturbador. 
El proceso de ·formaúÓn de Es láiííínasdensas de-gas se -lÍluestra claramente 
en la Fig.4.9b; las líneas de campo son deformadas y no pueden recuperar 
su configuración inicial debido al peso del gas, que resbala a una velocidad 
de 41 km g-1 a lo largo de las líneas y que se va almacenarlo en los valles 
magnéticos. Este arreglo de láminas de gas perpendiculares al plano del 
disco es similiar al encontrado en el capítulo 3. Por lo tanto, el crecimiento 
de SB's en un disco gaseoso 111agnetizado es capaz de disparar la inestabilidad 
de Parker. 
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Figura 4.9: Evolución de la inestabilidad de Parker en un disco gaseoso grue 
so magnetizado que es perturbado por una SB. La secuencia de imágenes 
muestra la densidad (escala logarítmica de colores), el campo de velocidades 
(indicado por flechas). y el campo magnético (representado por líneas conti· 
nuas), a dos diferentes tiempos 16 y 444 millones de años Los valores de la 
velocidad máxima son 32 y 41 km S-1 respectivamente 
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4.4 Colisiones de N AV más formación 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 región de la malla computacional de 5x3 zonas (200 pex120 pe) y les 
asociamos una velocidad COn magnitud v (100, 150 Y 200 km S-I) y una 
dirección con un ángulo () (30°, 45°, 60°) medido respecto al eje vertical. En 
cuanto a las superburbujas realizamos lo siguiente: en cada paso de tiempo 
del código depositamos en una celda de la malla (correspondiente a una esfera 
de radio R = 20 pe) una luminosidad mecánica asociada a las explosiones 
sucesivas de supernovas de 3 x 1037 ergs S-I, y una tasa de inyección de masa 
de 3x 1037 g S-I, durante un tiempo aproximado de 107 años. Las posiciones 
iniciales de las NAV's y 8B's van variando y pueden localizarse en ambos 
lados del plano del disco. 

Cada perturbación la introducimos individualmente, en intervalos regula
res de tiempo de 32x 106 años, y eH diferentes posiciones en el disco. En estos 
cálculos estalllos utilizando una malla computacional con una resolución de 
400x 100 zonas y dimensiones físicas 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 
periódicas. 

4.5 Resultados 

En la fig.(4.10) se muestran la densidad (escala logarítmica de colores), el 
campo de velocidades (indicndo con flechas) y el campo magnético (repn'
sentado por líneas continuas) de la evolución de la inestabilidad de rarker 
en un disco grueso ('on campo nlagnético que es perturbado por diferentes 

eventos energéticos: :\ AY's y 813. 
El dbco comienza a se!" perturbado cuando l :::-: 3.2 X 10í aüoH; elltonces 

cualldo t '" 2 x lOS ailos, en el disco han ocurricto 5 eventos: la formacióll 
de 2 supcrburbujas y la colisión de 3 NAY's con el disco. Todas las pertur
baciones distDrsioHl\li y romprillwn las lín('fls de Li"Hnpo. incremcata,nüo 1a. 
t.ellsión magll{'·tica eH los lllgares donde ocurrierOll los evelltos, prodllcicndo 
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una serie de ondas magnetohidrodinámicas 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 formación de láminas de gas. En la región 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 líneas de campo acumulándose en los valles magnéticos, y el peso del 
material en esas zonas evita que las líneas recuperen su geometría inicial. 

Como se mencionó en la sección anterior, las superburbujas se expanden 
principalmente en la dirección-x debido a la configuración inicial de las líneas 
de campo, paralelas al eje-x. La energía inyectada por la asociación OB es 
distribuida a lo largo del disco por las ondas MHD, mientras que su masa se 
mantendrá en el disco, contenida en un volumen pequeño y bien definido. Con 
respecto a las colisiones disco-N AV, 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 energía 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 está restringido a la 
configuración inicial del campo. Sin embargo, dicho flujo de gas puede ocurrir 
vía la inestabilidad de Parker fig.(4.lOb), y el intercambio de masa entre el 
disco y el halo probablemente ocurre como un proceso más complejo, qnizá 
en dos pasos: (a) una perturbación (NAVa SE) en un disco magnetizado. 
distorsiona y comprime las líneas de campo sin existir un intercambio de 
masa entre el disco y el halo. Después, (b) esta, perturbaciones excitarán 
diferentes modos de oscilación, capaces de producir la inestabilidad de Parker, 
formando láminas de gas que terminarán colapsándose hacia el plano del 
disco. produciéndose así la interacción halo-disco. 
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Figura 4,10: Evolución de la :nestabilidad de Parker en un disco gaseoso grue 
so magnetizado que es perturbado por :lAV y SB, La secuencia de imágenes 
muestra la densidad (escala logarítmica de colores), el campo de velocidades 
(indicado por flechas), y el campo magnético (representado por líneas cont:· 
nuas), a dos diferentes tiempos, 193 y 268 millones de años Los valor", d,' 
la veloridad máxima son 33 y 70 km S-1, respectivamente 
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4.6 Conclusiones 

En este capítulo hemos presentado simulaciones numéricas de la evolución 
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 capítulo estudiamos la interacción de NAV 
con el disco grueso sin, y con, campo magnético (Santillán et al. 1999a) 
encontrando lo siguiente: las estructuras encontradas en el caso puramente 
hidrodinámico son similares a las reportadas por otros autores, pero con 
algunas novedades: el movimiento de las capas chocadas producen un par de 
vórtices, y una pluma, o cola, muy pronunciada. Si la colisión es oblicua, la 
cola es más pronunciada adquiriendo un movimiento oscilatorio que produce 
un campo de velocidades muy caótico y turbulento a lo largo de la trayectoria 
de interacción. En contraste con los resultados que se obtienen cuando se 
utiliza un disco delgado, las dimensiones de las estructuras que obtenemos son 
más grandes y mejor delineadas. Por otro lado, cuando utilizamos un disco 
grueso magnetizado encontramos nuevos aspectos de la interacción. Ahora la 
NAV encuentra una resistencia substancial a través de su evolución debido a 
In. presencia del campo magnético y el volumen perturbado es llludw mayor 
que en el caso no magnético. En el momento de la interacción, ondas MHD 
se propagan en todas direcciones, pero cualquier flujo de gas que se dirija 
hacia el plano del disco será drásticamente extinguido. La tensión magnética 
juega un papel importante ya que detiene al gas chocado y produce un flujo 
en reversa, evitando cualquier penetración de la masa original de la nube en 
el disco. Si el Ji,cu e, Parker inestable, como es nuestro caso, la, colisiones 
son eventos energéticos capaces de excitar diferentes modos de oscilación en 
el dism y en el halo que pueden disparar la inestabilidad de Parker. 

Respecto al crecimiento de super burbujas el caso sin campo magnético 
reproduce de manera satisfactoria los resultados de estudios previos. Aquí 
mostramos la farrIla simétrica de una SB en un disco gaseoso grueso no
magnetizado. En esta sit.uaciÓn la presión que ejerce el plano del disco juega 
un papel illlportate en la evolución de estas estruct.uras ya que es capaz 
de constreñir, y en algnnas ocasiones partir, a una Sil dependiendo de su 
posición inicial rcspccto al plano dd disco. Cuando incluinlos un call1po 
magnético paralelo al eje -x el desarrollo de la SB es completan1rI1tr~ dife
rent.e. Ahora el C:rf'CiIllicnto drl cascarón se ni similar al del caso puramente 
hidrodinámico hasta qUf' la prrsi6n t.órmica SI 'a igual a la presión magnét ica 
en las fronteras del cn.."Icarón .. ya que la tensión magw;¡ ica COlllrI1Zará a "'aplas-
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tar" la SB terminando con una estructura alargada. En este caso la presión 
que ejerce el plano se encontrará con una "pared magnética" que rodea al 
cascarón 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 energía y momento, entre el disco 
y el halo para evitar el intercambio 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. 



Capítulo 5 

Conclusiones finales 

Hasta la fecha, la detección de la intensidad y dirección del campo magnético 
de nuestra Galaxia es un problema que no ha sido resuelto completamente. 
Los diferentes trazadores observacionales (la radiación de sincrotrón, la po
larización de la luz de las estrellas, la rotación de Faraday y el efecto Zeeman 
que se utilizan para detectar la intensidad y dirección de B) nos proporcio
nan informac.ión de la componente proyectada en el plano del ciclo o de la 
componente paralela a la visual. Utilizando los datos que se obtienen de estos 
diferentes IIlétodos uno encuentra que en la posición del Sol, 8.5 kpc del cen
tro de la Galaxia, la intensidad del campo magnético total es B, = 4.2 pG, 
Y la de las componentes uniforme y aleatoria Bu = 2.0 J.LG Y B, = 3.7 pG. 
respectivamente (Heiles 1996b). Para determinar su topología, uno puede 
utilizar los datos de la polarización de la luz de las estrellas, encontrando que 
cerca del plano del disco las líneas de campo siguen a los brazos espirales tal 
y como se observa en galaxias espirales externas. Estas líneas de campo pre
sentan tres cambios de dirección, o inversiones 1 en radíos galactocéntricos de 
5.5,8.1 Y 9.4 kpc (Rand & Lyrre 1994), revelados por las medidas de rotación 
a los pulsares. 

5.1 Resultados 

5.1.1 Disco Delgado 

Definimos a Ull disco ddgado como un sistCTIut plallo paralplo que contiene 
una sola C"Olll}JoHf'ntt' df'l grt..<.¡ interestelar con \1n calnpo 111agnético paralelo 
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al plano del disco, inmerso en un campo gravitacional g. Dependiendo de 
cuál es la dependencia de 9 con la altura z, se obtienen distribuciones de 
masa, exponencial y gaussiana, para aceleraciones de la gravedad constante 
y lineal, respectivamente. Al tiempo t = O el disco está en equilibrio magne
tohidrodinámico, 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 analítica cómo numéricamente, lo utilizamos para verificar que el código 
ZEUS realiza los cálculos correctamente. 

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

• Nuestros cálculos coinciden con la longitud de onda crítica para el de
sarrollo de la inestabilidad, A, = 430 pc, obtenida en el análisis lineal. 

• La evolución de nuestras simulaciones en el régimen lineal reproducen 
los valores de la longitud de onda y la tasa de crecimiento del modo de 
oscilación más inestable, fl = 0.87 (es decir, le corresponde un tiempo 
de crecimiento de 2.9x 107 aiios) 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 están relacionadas con la formación de láminas de 
gas perpendiculares al plano del disco delgado. 

• Si el tiempo oe vioa oe una nube molecular gigante es de 3x 107 aiios 
(Blitz & Shu 1980), similar al tiempo de crecimiento del modo más 
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 realizó el estudio lineal y no-lineal de la inesta
bilidad de Parker en nn disco gaseoso grueso magnetizado. A diferencia del 
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disco delgado, este es un sistema con una distribución de densidad que inclu
ye las diferentes componentes extendidas del medio interestelar, que \legan 
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 ¡.tG. 

El estudio de la estabilidad del disco grueso magnetizado, inicialmente 
fue realizado por Martas (1993) y es continuado en esta tesis. La apor
tación de este trabajo a la investigación consísitió 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 código numérico MHD-ZEUS (SantiJlán et al. 1999b). Tanto en el 
análisis lineal como en los cálculos numéricos no incluimos la auto gravedad 
del gas ni la rotación diferencial de nuestra Galaxia. La autogravedad no 
es importante en etapas tempranas de la inestabilidad, pero en la fase no
lineal podrá producir condensaciones de gas más densas y compactas. Por 
otro lado, la rotación diferencial tendrá una influencia en varias etapas de la 
inestabilidad; por ejemplo, si la fuerza diferencial radial es grande aparecerá 
una inestabilidad de "corte" (shcaring) que, combinada COll la de Parker, 
podrán transportar momento angular en el disco (Foglizzo & Tagger 1994). 
También es importante seiíalar que utilizar Ull disco isotérmico representa 
una descripción aproximada de lo que es el disco actual de nuestra Galaxia. 
En nuestro modelo no diferenciamos entre las presiones cinética y térmica, y 
ambas están contenidas en un sólo término térmico con una velocidad del so
nido similar a la dispersión de velocidaues, ~ 8.4 km S-I, de las principales 
componentes extendidas. 

Comenzamos nuestro estudio realizando un análisis lineal (Kim et al. 
1999) para obtener las relaciones de dispersión del modo ondular. Dado que 
la" ecuaciones no pueden SPf resueltas analíticamente\ las relaciones de dis
persión se obtienen numéricanlente pitrH. dif('rcntcs valores de los parámetros 
involucrados. Los resultados encontrados son los siguientes: 

• Los valores ele la longitud de onda y la tasa de crecimiento del modo 
ondul"r más inestable, son de ~ 3 kpc y Gx lO' "ños, respectivamente . 

• El valor ele 1.1. longitud de uIlcia es """ 4 vpces IW:ÍS grande que el ohtenido 
en el disco dclgrtdo. micnt.ras que el tiempo de crecimiento solament.e 
aUlllentó \lB factor d(~ 1.:>. EstaA ciif(~rprH:¡as muestran que un ciisco 
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grueso juega un papel importante en la estabilidad y evolución del 
medio interestelar. 

• La inestabilidad de Parker en el disco grueso podría ser nn posible me
canismo para explicar la formación de la estructura vertical observada 
en el brazo espiral de Carina, ya que la A del modo más inestable es 
aproximadamente igual a la distancia entre los máximos de densidad 
observados (Alfaro, Cabrera-Caño y Delgado 1992). 

Después procedimos a realizar los experimentos numéricos con el código 
ZEUS. Utilizamos dos tipos de perturbaciones: una aleatoria y otra sinu
soidal, con una amplitud de 0.01 km S-l. Los resultados que obtenemos 
son: 

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

• El modo de crecimiento más rápido, como lo predicen las relaciones de 
dispersión en el caso lineal, tiene una longitud de onda ~ 3 kpc y una 
tasa de crecimiento de ~ 60 millones de años para un punto nodal de 
i5kpc. ------------. - ---__ 

• Las condiciones a la frontera de la malla computacional juegan un pa
pel importante en la evolución de la inestabilidad. Cuando se utilizan 
condiciones cerradas o reflejantes, la masa del sistcma se conser\'a 
y los resultados obtenidos en los cálculos numéricos corresponden de 
fonna satisfactoria con los predichos por el análisis lineal. Sin elnbargo, 
cuando utilizamos fronteras abiertas las líneas de campo no pueden ·ser 
contenidas por las "paredes" de la malla y la inclinación de su deforma
ción aumenta produciendo flujos de gas de alta velocidad que generan 
choques y estructuras como las que se muestran en la Fig.(3.1O). 

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

N uestra 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 propagación de ondas MHD en el disco galáctico. De
pelldiendo de las características de estas ondas podrán, o no, desestabilizar 
el medio donde evolucionan. 

Primero presentamos las simulaciones de la interacción de una Nube de 
Alta Velocidad (N AV) con el disco gaseoso multicomponente magnetizado. 
Para redondear el trabajo también realizamos experimentos numéricos pura
mente hidrodinámicos (HD) Y comparamos los resultados. En los dos casos, 
HD y MHD, variamos la posición inicial, el ángulo de incidencia y la velocidad 
de la nube (Santillán 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 vórtices, y una pluma, o cola, muy pro
nunciada. Si la colisión es oblicua, la cola es más pronunciada adqui
riendo un movimiento oscilatorio que produce un campo de velocidades 
muy caótico y turbulento a lo largo de la trayectoria de interacción. Las 
dimensiones de las estructnra, que obtenemos son más 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 interacción. Ahora la tensión magnética juega un papel 
importantísimo: inhibe cualquier pcnetración de la masa original de la 
llube en el disco, ya que detiene al gas chocado y produce un flujo en 
reversa. 

• Continuando con la evolución encontramos que a una distancia de 
~ 3 kpc del lugar de la colisión se cmpiezan a formar láminas de gas 
perpendiculares al plano del disco. Es decir, la colisión excita modos 
de oscilación capaces de disparar la inestabilidad de Parker. 

Para cOlllpktar nupstras simulaciolles realizalllos los mismos ci:ilculos que 
{'ll d caso de la llllbes pero ahora con llIla SB. La forma de modelar las 
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SB's es inyectando en la malla computacional cantidades constantes de ma
sa y energía en cada paso de tiempo, durante los primeros lO' años. Estos 
cálculos se hicieron para SB's de diferentes tamaños, energías y masas inicia
les, colocando su centro a diferentas alturas, obteniendo lo siguiente: 

• El crecimiendo de la SB's en el caso RD 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 presión del disco es capaz de 
constreñir, la expansión. 

• Cuando los cálculos incluyen el campo magnético B la estructura fi
nal es completamente diferente al caso sin B. El crecimiento de la SB 
en la dirección~z se verá afectado por las líneas de campo que evitan 
que se expanda en esa dirección, dando como resultado una estructura 
alargada en la dirección~x. 

• Por completez, también incluimos modelos combinados con NAV y SE. 
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 energía y momento, sin 
permitir el intercambio de masa. 

5.2 Trabajo a futuro 

El trabajo que acabamos de presentar está restringido a: 

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

2. LaB simulaciones nUllléricas son en 2~D. 

3. Los procesos son isotérmicos o adiabáticos, no se inclnye ningún 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 cálculos nos permitirán investigar si el modo 
ondular de la inestabilidad de Parker es capas de sobrevivir bajo esta to
pología. El incluir esta componente en el disco grueso afectará la evolución 
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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 líneas de campo deformadas presencia 
del campo B sin presentar resistencia y penetrar el plano del disco. 

Por otro lado, es necesario realizar todo los cálculos que se muestran en 
esta tesis en tres dimensiones para estudiar de manera más realista el efecto 
del campo magnético galáctico en: la inestabilidad de Parker, la evolución 
de N AV y SB. Estas simulaciones estarán 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 cálculos. 



Apéndice A 

Emisión Sincrotrón 

La información del campo magnético de todos los sistemas cósmicos se ob
tiene a través de la radiación que emiten las partículas cargadas (electrones 
libres, iones atómicos y moleculares, o todo un plasma en su conjunto), cuan
do interaccionan con un campo magnético. 

El ejemplo más simple de dicha interacción es la aceleración de una 
partícula cargada en un campo electromagnético. Comencelnos con las ecua
ciones de movimiento relativistas para un electrón, de masa me y carga e, 
cuando interacciona con un campo magnético uniforme B (Rybicki & Light
man 1979): 

d e 
--(ovm. v) = -v X B dt I e e 1 

d 
dt (,,(m.e e2

) = ev . E = O, (A.!) 

I 

donde "( = (1 - ~) -, , e es la velocidad de la luz, v la velocidad del electrón 

y E el vector de campo eléctrico (que suponemos nulo). De la segunda 
ecuación podcmoR ver que "( es constante, por lo que Ivl es constante y la 
primera ecuación dc la eco (A.!) se puede escribir como: 

dv e 
"(medi = ~v x B. (A2) 

Descomponiendo el vector velocidad en dos componentes; una a lo largo de! 
campo magnét.ico. VII' y la otra sobre Ull plano perpendicular al C;UlIpo, v ~. 
Entonces, 

dv:: = O 
di . 
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(A.3) 
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Figura A.l: Movimiento helicoidal de un electrón en un campo magnético 
uniforme 

De la ec.(A.3) encontramos que VII es constante y también sabemos que 
la magnitud de V es constante, por lo tanto, I V.L I permanecerá constante. 
La solución de esta ecuación es claramente un movimiento circular uniforme 
en el plano perpendicular al campo magnético (ya que la aceleración en este 
plano es normal a la velocidad) y manteniendo su magnitud constante. La 
combinación de este movimiento circular y el movimiento uniforme a lo largo 
del campo magnético da como resultado una trayectoria helicoidal para el 
electrón (Fig.A.l ), donde la frecuencia de rotación del movimiento está dada 

--,---, ~._--- -,------- -- --- ----

por: 
eB 

WB=--· 
"(mec 

Para el caso no-relativista "( ~ 1 (1J « e) y pür lo tanto, 

eB 
WB = --o 

Tnec 

(A.4) 

(A.5) 

En las ecuaciones anteriores no se ha considerado la radiación, pero las 
partículas cargadas aceleradas radían. La potencia total emitida por una 
partícula cargada que está acelerada es (Rybicki & Lightman 1979): 

2e2 
4 2 2 2 

P = 3c3 "( (a.L + "( all) = (A.6) 

donde a,L es la aceleración centrípeta y tiene una magnitud igual a WBV,L Y 
al! es igual a cero porqué el movimiento en esa dirección es uniforme. 
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Esta radiación es conocida como bremsstrahlung magnético ó, en el 
caso relativista, radiación de sincrotón, y es típica en muchos objetos 
astrofísicos (como por ejemplo en los pulsares y jets de los centros de las 
galaxias). La radiación no-térmica ocurre predominante en radio, en el ran
go de longitudes de onda de centímetros a metros, y puede estar polarizada 
linealmente hasta en un 75%, 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 radiación de sincrotón porque comunmente la energía del electrón es 
desconocida. Sin embargo, la intensidad del campo puede obtenerse estu
diando propiedades más específicas de la radiación, cómo son el espectro y 
la polarización. 



Apéndice B 

Efecto Zeeman 

B.l Efecto Zeeman normal 

En este apéndice se describen el efecto efecto Zeeman normal y el anómalo 
(de la Peña 1980). En el caso del efecto Zeeman normal no se toman en 
cuenta los efectos debidos al espín electrónico y por lo tanto los resultados 
son aplicables sólo a átomos cuyo espín electrónico total es nulo (esto excluye 
automáticamente al átomo de H). Cuando el átomo posee espín eledronico 
diferente de cero, las líneas espectrales se descomponen en forma muy com
plicada, dando lugar al efecto Zeeman anómalo; que será descrito después 
del efecto Zeeman normal. 

Para derscribir éste efecto se parte de la ecuación de Schriidinger para un 
átomo inmerso en un campo magnético. En general, un cuerpo con propie
dades electromagnéticas puede poseer, además de carga eléctrica, toda una 
serie 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 <1> y A del campo electromagnético, mientras que los momentos 
superiores se acoplan al campo a través de las derivadas de los potenciales. 
Por ejemplo, la energía de interacción entre una carga e y el potencial escalar 
<1> del campo electromagnético es e<l>, mientras que la energía de interacción 
entre un momento magnético l' eDil el campo A es -{L' \l x B = - /" B. 
etc. 

Cuando d aCClpla111irnt.o entre la partícula y el campo ~(' rcaliza sólo (t 

travl~S de tOS potenciales, se dice que el acoplamiento ('8 mf¡¡imo o mini
mar. Es un hecho empírico. rple la."i partículas cleI1lcntale~ {Pll particular el 

111 
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electrón) se acoplan minimalmente al campo magnético. 
Utilizando este principio para generalizar la ecuación de Schr6dinger al 

caso electromagnético. En presencia de la interacción con el campo A, el 
momento de la partícula es 

e 
p=mv+-A; 

c 
(B.1) 

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

e 
P =p- -A. 

c 

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

"]'>2 1 ( e)2 H = - + eil> = - p - -A + eil>; 
2m 2m c 

con este hamiltoniano la ecuación estacionaria de Schr6dinger es 

1 ( e)2 E..p = - P - -A ..p + eil>..p 
2m c 

(8.2) 

(8.3) 

(B.4) 

El principio de acoplamiento minimal permite postular esta expresión como 
laecl!..a_ción<:le_~cI!r6dil!ge~ra el~aso gue_exJst~_~n~ampo_electromagnéti~o 
externo. 

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

p . A¡f; = Ap</; - ili(\7 . A)¡jJ, (8.5) 

por otro lado, si se trabaja en la norma de Coulomb 

\7·A=U (B.6) 

los operadores p y Á conmutan y la ec.(BA) se puede escribir entonces como 

p2 e e2 

E¡jJ = -¡jJ + eiP..p - -A· p¡jJ + __ A 2¡jJ. 
2m me 2mc2 

(B.7) 

Si Ha representa el hamiltoniano del problema en ausencia de campo magnético, 
es decir, A=O, 

"2 , p 
Ha = -2 + eil>, 

m 
(8.8) 
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tendremos finalmente que 

[ 2] A e e 2 
E,p = Ho,p + --A· P + --2 A ,p. 

me 2me 
(B.9) 

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

Si en la ec.(B.9) hacemos la sustitución e<I> -t iñ!);f- para pasar al caso 
dependiente del tiempo se obtiene la densidad de corriente j 

j = !!!:(,pW' -,p'W) - ~,p'A,p, 
2m me 

(B.I0) 

o bien, en una forma que exhibe el principio minimal ec.(B.2) 

j = _1 [,p'(p _ :A).p - .p(p - :'A).p']. 
2m e e 

(B.11) 

Con los resultados anteriores se esta en condiciones de pasar al estudio del 
efecto Zeeman. Salvo para el caso en que el campo externo es extraordinaria
mente intenso, pI efecto Zeeman cuadrático es lTIUy debil c0111parado con el 
lineal, por lo que en lo sucesivo el estudio de este efecto se limitará al estudio 
de los efectos lineales. 

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

(B.12) 

y por lo tanto, 

A· P = ~(B x r)· p Ce ~B . (r x p) = ~B . L, (13.13) 

donde i es el operador de momento orbital. y la ecuación de Schrodinger la 
escribimos como 

(B.14) 

El último término en esta ecuación lo POdPlIlOS interpretar como debido a un 
lllonH~llto magnético orbital¡! aSQciadtl allllOllleJlto orbital L, quP. al acoplarse 
"'\ campo magllf.t.icn 13 pru(hwc In ('Ilngíii 

(1315 ) 
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Figura B.l: Transiciones permitidas por la regla de selección !:1m = O, ±l 
entre estados s, 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 !:1m generan la misma línea espectral, por lo que el espectro consiste en 
series de tripletes. 

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

en • 
{i. = -L. 

2me 
(B.16) 

·La· comp"Onente· z- de este-momento-magnétieo·tiene-los-eigenvalores 

en 
/1z = -2-m, (B.17) 

m,e 

en donde m es la proyección Jel momento orbital sobre el eje z. Este resul
tado, entre otros, justifica el nombre de número cuántico magnético dado a 
m. 

Para simplificar la escritura, se usa el magnetón de Buhr 11-01 definido 
como 

eon 21 1 
/10 = -2- = 9.27 x 10- erg gauss

nlcC 

en donde eo es el valor absoluto de la carga del electrón. 
que 

/1, = -/1om 

y la ecuación de Schriidinger queda 
• /10 • E.,p = Ho.,p + ¡¡B. L.,p. 

(B.18) 

Se tiene entonces 

(B.19) 

(B.20) 
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La forma más simple de resolver esta ecuación se obtiene al elegir el eje z en 
la dirección del vector magnético B con lo que la ec.(B.20) se transforma en 

(B.21) 

Cuando Ho corresponde a un potencial central (que no necesariamente se 
reduce al del átomo hidrogenoide), las funciones de onda'" pueden tomarse 
como eigenestados de Lz con eigenvalorñm (recuérdese que [L" H]=O). En 
esta base la ecuación anterior se reduce a 

El{! = Hol{! + /loBml{!, (B.22) 

de donde sigue que las eigenfunciones H y Ho coinciden, pero no sus eigen
valores, que estan relacionados mediante la ecuación 

E = Eo + 1'0 Bm, (B.23) 

en donde Eo es el eigenvalor de Ho. A partir de esta exprcslOn podelllos 
derivar las frecuencias de la líneaB emitidas por transiciones espontáneas en 
presencia del campo magnético B. Tendremos para transiciones entre dos 
niveles que llamamos 1 y 2: 

_ E I -E2 _ Eol -E02 poB( _ }. 
W - ñ. - ñ + ñ mI m2, (B.24) 

si llamamos Wo a la frecuencia de la línea espectral correspondiente en ausen
cia del campo B, que finalmente que 

1'0B 
w = Wo + -¡¡-ll.m. (B.25) 

De las reglaB de selección para el problema cent.ral se sab(' qnr tlrn = O. ± 1: 
por lo tanto, el campo transforma cada línea del espectro íní('íall'n nn tríplel" 
eDIl frecuencias Wo, Wo ± I!...~¡B 1 es decir. lrt frecuencia original lll,lS \lila pareja 
de linea.') simétricamente desplazadas respecto a la primcra por la cantidad 
~. Es preclsamcntc la regla de selección d(~ .,,1 la que asegura que. illllH.jUC 
cada nivel se descompone en 2l+ 1 líllcas, eH el espectro filial aparecen sólo 
triplotes COlllO se IJIleele v('r en la F'í¡;.I3I. 
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B.2 Efecto Zeeman anómalo 

Los átomos cuyo espín electrónico total es cero tienen momento angular j = L 
y podemos aplicarles el formalismo desrito en la sección anterior. Sin embar
go, si un átomo posee un espín electrónico diferente de cero, éste se acoplará 
también al campo magnético externo y contribuirá al efecto Zeeman, ha
ciendo que las líneas espectrales se descompongan ya no en tripletes, sino 
en multipletes de estructura más complicada: éste caso denominado efecto 
Zeeman anómalo. 

Supongamos un átomo, cuyo hamiltoniano es Ho, en un campo magnético 
uniforme y débil; la ecuación estacionaria de Schriidinger se puede escribir 
llamando z a la dirección del campo, 

(8.26) 

Esta ecuación es muy complicada, pues aquí Sz representa el operador de 
espín electrónico total, que puede ser O, 1/2, 1, 3/2, ... ; la función de onda 
'IjJ deberá tener el número correspondiente (28 + 1) de componentes. Si B 
no es excesivamente grande, podemos tratar el término magnético como una 
perturbación. Y por lo tanto, se obtiene la correción a la energía debida al 
efecto Zeeman: 

-g E :;;/l~IJgmj, 

en donde el factor 9 de Landé está dado por 

j(j + 1) +8(8+1) -1(1 + 1) 
g=1+ 2j(j+l) . 

(8.28) 

(Los detalles de la solución de ia ec.B.26 pueden consultarse en De la Peña 
1979). 

Como para los diferentes estados atómicos (eigenestados de (j2,i,2 y 
S2), 9 toma valores diferentes, el corrimiento de los niveles varía de estado a 
estado, por lo que cada línea espectral puede descomponerse en multiplctes 
muy complicados. 

Como ejemplo, veamos el caso más simple, que corresponde a s = 1/2. 
En este caso, podemos tener dos estados diferentes de L2 para j y 8 dadas, 
que corresponden a j = I + 1/2 Y j = I - 1/2; sustituyendo estos valores 
de I y 8 = 1/2 en la ec.(B.28) obtenemos que ambos conducen a la misma 
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expresión final para el factor de Landé, que es 

j + 1/2 
9 = 1 + 1/2' 

117 

(8.29) 

Este es el caso del átomo hidrogenoide; si denotamos como 90 el factor de 
Landé del estado inicial y 9 el del estado final, las frecuencia de la radiación 
emitida resultan 

(B.30) 

en donde Wo es la frecuencia de emisión en ausencia del campo magnético, 
WL = 1-'0B/h es la frecuencia de Larmor y los números cuánticos mi y mJ 
están relacionados por las reglas de seleccón mi - mJ = O, ± l. 

En el caso en el que el espín electrónico se anula, 82 = O, se tiene que 
í.2=j2 y el factor de Landé, ec.(B.28), se reduce a la unidad; la fórmula 
(B.27) se reduce a la ec.(B.23) del efecto Zeeman normal y las líneas espec
trales se descomponen en los tripletes usuales. 
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Rotación de Faraday 

Consideremos un plasma en un medio con un campo magnético Bo que no 
varía con el tiempo. Supongamos una onda electromagnética que se propaga 
en el medio y que la intensidad de Bo es mucho mayor a la intensidad del 
campo magnético de la onda. La ecuación de movimiento para un electrón 
del plasma es aproximadamente 

dy e 
m - = -eE - -y x Bo 

e dt e 1 
(C.l) 

donde E es el vector eléctrico de la onda y v la velocidad del electrón. Supon
gamos que la onda que se propaga tiene una polarización definida, aunque 
se puede descomponer en la superposición de dos componentes con polari
zaciones circulares inversas. Entonces l su campo eléctrico se puede escribir 
como 

E(t) = Ee-iW'(í<:¡:: iy), (C.2) 

donde x y y son los vectores unitarios a lo largo de los ejes x y y respecti
vamente, el signo negativo corresponde a polarización circular derecha y el 
signo positivo a polarización circular izquierda. Además supongamos, por 
simplicidad, que la.s ondas se propagan a lo largo del campo Bo: 

TI = Boz, (C.3) 

donde z es ('\ \'Petor unitilrio a lo largo del eje z Sustituyendo las ecs.(C.2) 
y (e.3) en la cc.(C.l) cll<'Ontramuo: 

dv e 
/TI, - c. -eEe i"'(í<:¡:: iy) - -y x Boz 

d! (' 
(Cl) 
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Si v = Vi'X: + V2iy Y WB == ~c' la ec.(CA) se puede escribir como un sistema m, 
de dos ecuaciones diferenciales ordinarias acopladas 

dVl e E -iwt - = -- e -WBV2, 
dt me 

dV2 ie . t 
- = ±-Ee-'w +W v dt me B 1, 

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

(C.5) 

(C.6) 

(C.6) 

(C.7) 

(C.8) 

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

-ie 
v(t) = (± )E(t), 

mw WB 
(C.9) 

dond~ wll_ esJalre<:uenc~ade.ciclotrón. 
La densidad de corriente j es: 

(C. 10) 

donde ne es la densidad de electrones y a la conductividad. De manera que 
la conductividad del plasma satisfase la ecuación: 

zne2 

a = ---'----
m(w ±Wll)' 

La constante dieléctrica €, está definida como 

y nos queda 

47ra 
€::= 1- -.-, 

!W 

W 2 

€D,l = 1 - (±P ) , 
W W WB 

(c.n) 

(C.12) 

(C.13) 
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donde D,I corresponden a los signos positivo y negativo, respectivamente. 
wp está definida como la frecuencia del plasma 

2 4rrne2 

Wp =-
m, 

(C.14) 

La ec.(C.13) indica que las ondas con diferente polarización viajarán con 
velocidades diferentes porqué su índice de refracción, ,1/2, no es el mismo. Por 
lo tanto, una onda plana polarizada linealmente, que es una superposición 
lineal de ondas polarizadas circularmente de lado derecho y otra de lado 
izquierdo, no podrá conservar un plano constante de polarización, y tendrá 
que rotar conforme la onda se propaga en el medio. Éste efecto es conocido 
cómo rotación de Faraday. 

El ángulo <1> que rota el vector eléctrico cuando una onda ha viajado una 
distancia d es simplemente, k·d. Más general, si el número de onda k, no es 
constante a lo largo de la trayectoria, el ángulo es, 

(C.15) 

donde 
w 

kD,/ = 7;,fiD7 . (C.IG) 

Consideremos nna onda plana polarizada que rota un ángulo 6.8, igual a la 
mitad de la diferencia entre <l>D y rP¡, como se muestra en la Fig.C.l. Si 
suponemos que w ~ wp y W ~ WB, el número ne onda kD,I es: 

[ 2] W Wp Wp 
kD,I "" - 1 - - (1 't' -) e 2w2 w 

(C.17) 

Entonces, el cambio en el águlo 8 es 

(C.IB) 

Mediciones de la ro{.ación de Faraday eH seilalf's polarizada8, por pjcm
]llo las detectadas en pulsares d" l1uestra galaxia (I1amilton & Lyne 1987; 
Hilad ,í¿ Kulkarni 1%9: LYll" &: Slllith 1989: Ralld &: Lync 1994) junto COIl 

la densidad rspacial lllpdia de electrones libres, pernütc calcular la compo
nente dd campo magllt"! ien que PS paralela a la visual, entre la fuentp y el 
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C)(:,C) -¡ 
C).®)~~ 

(b' 

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

observador. Los pulsares presentan señales altamente polarizadas, general
mente a bajas latitudes, y sus distancias pueden ser calculadas. Estos objetos 
son muy útiles para caracterizar la estructura del campo magnético a través 
de la determinación de sus medidas de rotación (MR) y de sus medidas de 
dispersión (MD). 

La MR se define como, 

. ·····-v·· .. 
MR = 0.81 10 neB · di rad m-2 (C.19) 

donde D (pc) es la distancia al pulsar, ne (cm -3) es la densidad electrónica, 
y B . d 1 es la componente del vector campo magnético (en ¡tG) a lo largo de 
la visual multiplicada por un elemento de longitud de la distancia al pulsar. 
J unto con la MD, dada por, 

(C.20) 

el promedio de la componente de B a lo largo de la visuaL pesado por la 
densidad electrónica, puede ser determinado utilizando la siguiente relación, 

BII=1.232(~~) IlG. (C.21 ) 

Las mediciones de M R, o de la componente EI/, realizadas en pulsa
res pueden utilizarse para conocer la estructura tridimensional del campo 



123 

magtlético de nuestra Galaxia. 
El modelo más reciente que se ha utilizado para determinar la estructura 

del campo magnético galáctico, utilizando una selección completa de pulsares, 
fué realizado por Rand & Lyne (1994). Ellos encuentran que la intensidad de 
la componente uniforme del campo magnético galáctico es: 1.4 pG cerca del 
Sol, ~ 3.4 pG en el intervalo 5.5 ~ Rgal ?: 8.1 kpc, mostrando un cambio de 
dirección, y finalmente, ~ 6.5 pG dentro de la segunda inversión del campo, 
en RgaJ ~ 5.5 kpc (Heiles 1996 ver fig1). 



Apéndice D 

Polarización de la luz de las 
estrellas 

Las observaciones de la polarización óptica 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 polarización óptica de la luz de las estrellas se incrementa 
con la distancia a través del plano galáctico y está fuertemente correlacionada 
con la extinción producida por el polvo interestellar (Matthewson & Ford 
1970; Reiles 1976). Los granos de polvo que se encuentran entre nna 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 Illagnético de la Vía Láctea es el vehículo para alinear los granos 
de polvo. A partir del trabajo realizado por Spitzer (1968), se pueden tratar 
por separado dos fenómenos que contribuyen al mecanismo de alineación de 
los granos de polvo. 

1. Supongamos que los granos de polvo elogados. como granos de arroz, se 
pueden reprr1:'cntar como ~sfcroidcs pro latos rOIl ejes principales al > a2 = a3 

(Fig.D.1). En equilibrio tcrtnodmánrico. el vector de momento angular L 
tiende a estar paralelo al eje menor del grano. Esto puede verse de la siguiente 
[anua: si los lHotnl'utos de inercia alrpdedor de lus ejes son 11 , 12 Y 13 , el 
momento dr incrcia al n'eledor del rje mayor. JI, será menor qnc los lllomentos 
de illercia 11 y /3' S(,(t 

1, " [3 = -,1,. (D.1 ) 

dOllde "1 > 1. En eq\lilibrio. (~S ciPcir. eH all.'-'('llcia dp cllalquier torca externa. 
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a 2 

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

la orientación de los granos de polvo es completamente aleatoria, y por el 
teoréma de equipartición, la energía asociada a la rotación en torno a cada 
eje principal es la misma 

(D.2) 

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

_ _ -1/2 
W, - Wa - "1 ... - -WI, . _~ __ _ (D.3) 

por lo tanto, la magnitud del momento angular alrededor de cada uno de los 
ejes principales es 

(D.4) 

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

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 partículas del gas interestelar, esta interacción lo hace gi
rar alrededor de un eje arbitrario. Supongamos que el grano está formado 
de un material paramagnético. Cuando éste es introducido en un campo 
magnético Bo, el campo ejercerá una torca sobre cada momento magnético 
de los átomos que componen el grano (r = ¡.t x B o). Estas torcas tratrán de 
alinear los momentos magnéticos en la dirección del campo Bo induciendo un 
campo magnético Bg paralelo al campo externo dentro del grano (Fig.D.2). 
Sin embargo, el campo magnético Bg no puede cambiar su dirección ins-
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So 

Figura D.2: Mecanismo de alineamiento de un grano de polvo elongado. 
Proceso de relajación paramagnética. 

tantáneamente. Si el grano rota con una velocidad w alrededor de un eje 
perpendicular al campo B o, el campo interno será forzado a cambiar su di
rección relativa a un eje fijo en el grano. Ya que este ajuste de dirección no 
sucede instantáneamente, ocurrirá un pequeño desalineamiento en las direc
ciones de los campos (Fig.D.2). Entonces, la interacción del campo interno 
inducido, con el campo externo tratará de que los vectores sean paralelos 
por oposición del movimiento rotacional. Por lo tanto, el alineamiento será 
debido a la torca de arrastre que se opone a la rotación de un grano pa
ramagnético alrededor de un eje perpendicular al campo magnético. Este 
luecanisrno es conocido como relajación pammagnética. 

La combinación de estos uos efectos es tal que granos eJangadas rotan 
con su eje menor paralelo a la dirección del campo magnético. Por lo tanto. 
el vector eléctrico de la radiación transmitida es paralelo a la dirección deJ 
campo magnético. Entonces. si los granos de polvo son semejantes a agujas 
COIl una temperatura interna más baja que la temperatura del gas, los vec
tores de polarización observados podrán estar en la misma dirección que el 
campo magnético proyectado en el cielo. 

Matthewson & Ford (1970) estudiarán las propiedades de polarización de 
aproxilllitdaIllentc GODO estrellas y realizanrón un mapa eOIl los vectores de 
polctnzación (Fig.D.3). En este mapa se puede observar qIle la dirección del 
campo lllagn{~tico es predominantemellte paralela al plallo galáctico pero que 
tiene.: t.cIH1encirts en t.octas las escalas. H,ecientrmente 1 Heilcs (1996) utiliza las 
dalas de polarización de la luz de las estrellas compilados por Matthewson 
& Forcl (1970) y encuentra qne la intensidad de la componente uniforme del 
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Figura 0.3: Polarización de la luz de las estrellas como una función de las 
coordenadas galácticas dentro de una esfera de 3 kpc de radio en torno al 
Sol. La magnitud de los vectores indican la intensidad de la polarización y 
la dirección del vector proporciona el plano de polarización 

campo magnético es de 1.4 ±O.2 p,G en la dirección 1 = 88° ± 5°. 
Para calcular la magnitud del campo magnético, utilizando únicamente 

polarización óptica, se requiere de una teoría detallada del mecanismo de 
alineamiento la cual depende de la composición química de los granos de 
polvo. 



Apéndice E 

El Código ZEUS-3D 

El código ZEUS-3D (versión 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
hidrodinámica (MHD) de fluidos ideales (es decir, fluidos con conductividad 
infinita, esto es, el flujo magnético se conserva y por lo tanto las líneas del 
campo lnagnético no pueden reconectarce, no viscosos, no relativistas) que 
gobiernan la evolución de una gran cantidad de sistemas Mtrofísicos (los de
talles numéricos pueden consultarse en los artículos StoBe & Norman 1992a, 
1992b). 

El sistema de ecuaciones diferenciales parciales acopladas, corno función 
del tiempo y del espacio, que resuelve ZEUS-3D es el siguiente: 

8p - + \1 . (pv) = O 
at 

as 
" + \1. (Sv) = \1 I~,,", - p\1<P + J x B 
ut 

ae at + \1. (ev) = . P".",,\1· v 

OB 
DI -~ \' " Iv x B) 

(E.I) 

(E2) 

(E.3) 

(E.·1 ) 

donde (J es la densidad de Ill,ll,'na. v la velocidad del gas. S = (p v) el vector 
d(~ 11l0mentlllll. Ptrrm la pw.si('m trrlllica. tI> el potpIlcial gravitacional, J 1Ft 

129 



130 APÉNDICE E. EL CÓDIGO ZEUS-3D 

densidad de corriente, B la inducción magnética y e la energía interna por 
unidad de volumen. 

Algunas de las principales características del código se enumeran a con
tinnación (para una descripción en español, ver Gómez 1998): 

1. Resnelve problemas en 1-0, 2-D Y 3-D. 

2. Los cálculos pneden realizarce con diferentes geometrías: cartesiana, 
cilíndrica y esférica. 

3. Puede inclnir autogravedad, así como campos gravitacionales externos. 

4. 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 físicas escalares se 
mantienen continuos. 

• Periódicas. Todas las variables físicas, 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. 

....... Flujode entraaa {mflow): TodOS los valores·de·las variables enlii 
frontera donde se aplica esta condición, son iguales a nn conjunto 
de valores predeterminados. 

• Flujo de salida o abiertas (outflow): Debido a la complejidad que 
presenta la implementación de esta condición de frontera se utiliza 
una aproximación simple; todos los valores de las variables físicas 
se mantienen exactamente igual una vez que han atravesado la 
frontera. 

5. La evolución dinámica del fluido puede ser isotérmica o adiabática. 

G. La presión térmica la considera isotrópica. 

7. El algoritmo qne utiliza el código para resolver el sistema de ecuaciones 
MHD es el de diferencias finitas explicito en el tiempo. 

8. El paso de tiempo es controlado por la condición de Courant. 
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9. La malla computacional es euleriana ortogonal, es decir, permanece fija 
en el espacio. 

10. Las cantidades escalares (como la densidad, energía 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. 

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