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Capitulo 1

Introduccion

El impacto de la energia mecdnica inyectada por las estrellas en forma de vientos
estelares y explosiones de supernova en el medio interestelar ha sido un tema muy
estudiado en la literatura astronémica de todas las épocas. Las estrellas con masas
mayores a 8 M, son las que perturban en mayor medida el medio ambiente que
las rodea, debido a que estas inyectan masa y energia a su entorno, modificandole
drasticamente sus propiedades fisicas y quimicas. Estas eyecciones de material pro-
ducen fuertes ondas de choque que calientan, aceleran y comprimen el gas del medio
ambiente con el que interactuan. Sin embargo, las estrellas masivas también inyec-
tan una gran cantidad de fotones que ionizan y calientan el medio circumestelar.
Las regiones ionizadas, de algunos parsecs, tienen propiedades fisicas que inhiben la
formacidn estelar. Sin embargo, desde hace unas décadas, en los afos 90’s, se ha des-
cubierto que las estrellas masivas pueden nacer dentro de densos cumulos estelares
(WATSON ET AL. 1996). Es decir, decenas o centenas de estrellas con masas mayores
a las 8 masas solares nacen dentro de regiones de unos cuantos parsecs. Estos cumu-
los o asociaciones estelares se conocen como super cimulos estelares. La primera
observacién y clasificacion de estos se remonta a 1992 cuando Holtzman y sus cola-
boradores (HOLTZMAN ET AL. 1992) observaron en el 6ptico un cimulo masivo de
estrellas jévenes en el sistema NGC 1275. Posteriormente se han observados miles de
estos objetos en diferentes galaxias y con diferentes propiedades. Inicialmente estos
objetos se relacionaron fuertemente con galaxias en interaccién que tenian violentos
brotes de formacion estelar, sin embargo actualmente se ha encontrado este tipo de
cumulos en una gran variedad de entornos, por ejemplo: galaxias enanas, galaxias
irregulares o galaxias de interaccion (GALLAGHER ET AL. 2004). Incluso se han en-
contrado cimulos masivos y jovenes cerca del centro de nuestra Galaxia (RAHMAN
ET. AL 2011).

Estos supercumulos estelares son regiones con una alta densidad de estrellas masi-
vas. Cada una de estas estrellas inyecta gas al medio mediante un viento con una
velocidad que supera los miles de kildmetros por segundo, siendo esta velocidad mu-
cho mayor a la velocidad del sonido local. Asi pues, se producen ondas de choque
que barren el gas interestelar, causando a su paso el calentamiento, la aceleracion
y la compresién del gas, de tal manera que el viento estelar que es continuamente
suministrado por las estrellas va encontrando un medio con energia térmica mayor,
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pues el evento de choque previamente suscitado en esa regién es uno en el que parte
de la energia cinética de la onda supersonica es transferida al gas, quedando vigente
o actualizada en la energia térmica de este. La onda supersoénica se puede ver como
un frente de choque que se va alejando radialmente del origen del viento estelar.
Pero a su vez, si colocamos el origen de nuestro sistema de referencia espacial sobre
un punto de este frente de choque (en el que este mismo estd en reposo), se vera un
frente de choque de reversa que se aleja hacia la direccién del centro de la estrella.
Este segundo choque, que se interpreta como un choque de reversa, no necesaria-
mente se acerca al centro de la estrella, pues ird avanzando junto con el frente de
choque originalmente citado, pero a una velocidad de magnitud menor que la de la
velocidad con la que el choque principal va evolucionando. Es importante recalcar
que al inicio de la vida de un supercimulo estelar las estrellas se encuentran inmer-
sas en una nube de material frio y denso (con temperaturas ~ 10? Ky densidades del
orden de 10° cm~?), y las ondas de choque que se producen debido al movimiento
supersonico del viento inyectado por ellas calentara el material de la nube materna.
Durante las primeras etapas de la evolucion de las estrellas del cimulo, el sistema
no se encontrara en equilibirio térmico debido a que las ondas de choque de los
vientos estelares iran generando perturbaciones al gas frio, pero a medida que mas
y mds material es chocado surgirdn regiones termalizadas. Si bien en los puntos de
encuentro de multiples choques, antes que suceda la termalizacion, surge un grumo
denso por la afluencia convergente de material impulsado por las ondas de choque,
el gas anfitrién terminard por estabilizar temperaturas superiores a los ~107 K, que
vendran acompafiadas de densidades mads bajas que las que acompafan al gas frio.
Esta combinacién de circunstancias de elevacién de la temperatura y de reduccion
de la densidad del gas termalizado traerd consigo un escalamiento de la velocidad
del sonido local. Este hecho puede llevar a las velocidades de los vientos estelares a
a un régimen subsonico, lo cual dota la posibilidad de definir una zona de equlibrio
térmico entre las ondas de choque en interaccion.

Un ejemplo destacado de este tipo de cimulos masivos o super cimulos estelares,
son los que se encuentran en M 82 (MELO ET AL. 2005 y MAYYA ET AL. 2005), en
donde se han descubierto cerca de un millar de ellos. En promedio estos cumulos
tienen radios de ~ 5 pc y un namero de estrellas masivas de ~300. Cada una de las
estrellas masivas arroja una enorme cantidad de fotones “~ 10%°” capaz de ionizar
el tenue gas del medio interestelar y/o el material de su nube materna. Las regio-
nes HII son regiones de gas ionizado por los fotones emitidos por la estrella central,
yendo desde una fraccién hasta decenas de parsecs dependiendo de la densidad del
medio circumestelar.

El mecanismo de formacion de estos cumulos estelares no es claro y no es sencillo
proponer una explicacién completa. Sin embargo, durante la formacion de la region
HII, se forma un cascarén de medio interestelar que es el resultado de la expansion
supersonica del material circumestelar. Este cascaron es una regién densa que puede
enfriarse radiativamente, y podria ser el lugar ideal para formar una nueva pobla-
cién de estrellas.
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Las estrellas masivas incrementan o disminuyen la tasa de formacion estelar en el
medio que las rodea. Podriamos llamarlas constructivas cuando su inyeccion de masa
y energia propician la formacidn de nuevas estrellas, es decir cuando los vientos y los
fotones inyectados por las estrellas masivas incrementan la presion de gas circumes-
telar. El incremento de la presién del gas aunado a la disminucion de la temperatura
crea regiones gravitacionalmente inestables que comenzaran a colapsarse propician-
do la formacion de una estrella (ELMEGREEN 1998). Por lo tanto, la expansion de
regiones HII podria propiciar formacion estelar en las capas mds externas, donde el
gas y el polvo estan siendo llevados por el frente de ionizacion y el choque frontal
producido por el movimiento supersonico del gas. El gas que esta entre los fren-
tes puede volverse gravitacionalmente inestable y fragmentarse. La fragmentacion
puede desencadenar la formacién de nuevas estrellas individuales, de grupos de es-
trellas o de camulos estelares completos.

Por otro lado, en las regiones mas internas de las regiones Hil, en donde todo el gas
se encuentra completamente ionizado, la alta temperatura y la baja densidad inhi-
ben la formacién estelar. Las regiones HII que evolucionan en medios interestelares
con poca densidad y por lo tanto poca cantidad de polvo, suelen ser consideradas
como destructivas ya que van a mitigar la formacién de nuevas estrellas.

TENORIO-TAGLE ET AL. (2005) propusieron que los super cumulos estelares podian
ser el resultado de multiples eventos de formacién estelar promovidos por la apari-
cién de estrellas masivas que forman cascarones densos. Sin embargo, sus modelos
requieren tener algunas decenas o cientos de estrellas masivas en una primera ge-
neracién para disparar la formacién estelar. VAZQUEZ-SEMADENI ET AL. (2017) y
en algunos trabajos anteriores, han presentado modelos tedricos de la formacién de
cumulos estelares debido a la interaccion de nubes moleculares las cuales al cho-
car incrementan la densidad de local del gas, encendiendo la formaciéon de nuevas
estrellas. Pero sus modelos no son capaces de formar cumulos estelares de grandes
masas, como los observados en galaxias con brotes de formacion estelar (MELO ET
AL. 2005). Esto debido a que cuando se forman las estrellas masivas, estas inyectan
una gran cantidad de fotones aumentando la temperatura del medio y parando la
formacién de nuevas estrellas.

Se han observado regiones HII constructivas, es decir, que tienen cascarones en don-
de se estan formando nuevas estrellas. Un ejemplo de este tipo de regiones HiI es el
presentado por ZAVAGNO ET AL. (2007) y (2010), quienes hacen un andlisis multi-
frecuéncia de la region HII galdctica conocida como RCW 120. Esta se encuentra a
1 kpc del Sistema Solar y tiene un didmetro de 4 pc. Un cascardn estd siendo em-
pujado por los fotones y el viento de una estrella tipo O8V que se encuentra en el
centro del objeto. En estos trabajos se estudia un anillo molecular y de polvo que
rodea a esta regién, donde se detectan 8 fragmentos dentro del cascarén externo de
RCW 120, siendo el fragmento mas grande de 370 M. Ellos detectaron una gran
cantidad de objetos protoestelares jévenes (YSOs por sus siglas en inglés: Young Ste-
llar Objects), de Clases 0, I y II.
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Los objetos estelares Clase 0, I y II preceden la estapa de Secuencia Principal de
una estrella y se diferencian entre si por tener una Distribucion Espectral de Energia
(SED, por sus siglas en inglés, Spectral Energy Distribution) similar a la de un Cuerpo
Negro (como el estado ideal asociado a una estrella en Secuencia Principal) pero en
el caso de los objetos Clase I y II con un exceso de emision en el infrarrojo (IR) y
en energias mas bajas en general (LADA 1987). La SED de emisién de los objetos de
Clase 0 es mds ad hoc con la funcién plankiana de un Cuerpo Negro con una tempe-
ratura especifica de “~ 20 K” (BARSONY, M., 1994) con el maximo de emision dentro
de radio-frecuencias de longitudes de onda de 107!-10~2 c¢m. La temperatura citada
del Cuerpo Negro asociado a los objetos de Clase 0 “~ 20 K” es mayor por algunos
grados que la temperatura promedio del Universo “~ 3 K” pero es cinco ordenes de
magnitud mas frio que la temperatura de Cuerpo Negro del Sol “~ 10° K”, el cual
tiene longitudes de onda de maxima emisién en el éptico “~ 102 m”. En realidad
la emisién dptica de los objetos de Clase O es infinitamente mas pequefia que la
energia emitida por el Sol en esta parte del espectro electromanético y se piensa que
el sistema fisico asociado al SED de los objetos estelares Clase O es una envolvente
de polvo y gas cercana al nucleo protoestelar en colapso, que esta siendo calentada
homogéneamente (hipotesis necesaria para la asociacion de Cuerpo Negro) a partir
de la radiaciéon de este nucleo, el cual es dificil de observar directamente porque la
sobredensidad de la envolvente misma “~ 107 cm~3” es la circunstancia por la que se
estaria absorbiendo la radiacion creada en el interior. La evidencia del colapso que
acompafa a los objetos Clase 0 se encuentra a partir de la medicién de lineas de emi-
sién de iones moleculares como el H'*CO* (GREGERSEN ET AL. 1997), reconociendo
a través del desplazamiento y ancho de las lineas de emisidon del espectro campos
de velocidades simétricos, debidos al colapso en caida libre hacia un centro en cada
objeto. Estos tiene una diferencia marcada con respecto a los jet por la magnitud
de las velocidades, siendo mas grande para un jet, ademdas de que la amplitud de
distribucién de velocidades de estos ultimos es mas restringida por el hecho de tener
una o dos direcciones para un jet monopolar o un jet bipolar, respectivamente. El
siguiente paso evolutivo de estos objetos corresponde a la Clase I, en la que se tiene
un ntcleo protoestelar que ha despejado un poco el entorno desde el cual continta
cayendo material en caida libre, y cuya caida ha comenzado a ser contrarrestada por
el viento de la estrella y/o por los fotones que ya emite. Esta envolvente parcialmen-
te despejada a su vez es habitada por un disco de gas y polvo; se trata de un disco
protoplanetario formado por la conservaciéon de momento angular a través del cual
llega mas material al nicleo no necesariamente en caida libre sino en un proceso
propio de migracién interna de del disco y que impone su propia contribucion de
radiaciéon térmica en el SED del objeto general, siendo este disco y la envolvente atin
los responsables del exceso emision IR con respecto al perfil de Cuerpo Negro que se
distingue en el SED observado. Los objetos de Clase II siguen esta linea de evolucion,
pero estos con un menor exceso de IR debido a que se tiene una envolvente casi lim-
pia excepto por el disco protoplanetario mas evolucionado (TEREBEY ET AL. 1984)
y que incluso su superficie estd siendo calentada directamente por la radiacion que
proviene de la estrella.

ZAVAGNO ET AL. (2007) y (2010) encontraron YSOs Clases O, I y II con masas de
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entre 8 y 10 masas solares, entre el frente de ionizacién y el frente de choque de la
Region HII RCW 120. La edad aproximada de las fuentes protoestelares es de entre
mil y cincuenta mil afios. Esta edad es inferior a la edad dindmica asocia a esta re-
gién HII que es de 2.5 millones de afios. Por lo tanto, se considera que RCW 120 ha
iniciado un nuevo episodio de formacion estelar de su entorno debido a la expansion
de este cascarén. Un trabajo mds reciente sobre RCW 120 (FIGUEIRA ET AL. 2017)
reporta datos fotométricos de varias longitudes del Infrarrojo Cercano obtenidos con
el telescopio espacial Herschel, con los que produjeron mapas de densidad colum-
nar y temperatura de H, y a los que aplicaron un algoritmo para la identificacién
de fuentes compactas. Ellos complementaron estos flujos con datos infrarrojos exis-
tentes (ZAVAGNO ET AL. (2007) Y 2010). Al ajustar sus distribuciones de energia
espectral con un modelo de cuerpo negro modificado, derivaron la temperatura del
polvo y la masa de la envoltura. Reportan una variacion de las temperaturas de la
region de 15 K a 24 K, con las regiones mas calidas apartadas hacia el gas ionizado
y las regiones mas frias por fuera de éste ademas de seguir la emision del material
frio previamente detectado. El mapa de densidad de la columna de H, revela una
distribucién del medio frio organizada en filamentos altamente estructurados. Las
regiones frias observadas fuera del gas ionizado son las mas densas y el entorno
de la identificacién de una estrella huésped coincide con las densidades columnares
mads altas, superiores a 2x10?? cm?, a las que corresponderian densidades en volu-
men entre 2x 10° cm y 10® em~3 y de las cuales cinco poseen masas de envoltura
mayores de 50 M.

Igualmente RCW 79 es una region HII, localizada a 4.2 kpc de distancia, que se
encuentra rodeada por un anillo de polvo que puede ser observado en emision de
infrarrojo medio (COHEN ET AL. 2002). El cascaron externo se encuentra fragmen-
tado y los fragmentos mds grandes tienen masas entre 400 y 1400 masas solares. A
este objeto se le pueden distinguir dos grupos de estrellas muy recientemente for-
mados; uno de ellos estd formado por algunas estrellas jdvenes que parecen estar
inmersas, a su vez, en otra burbuja que esta siendo formada quiza por la retroali-
mentacion de las estrellas que ahi se observan (ver Fig. 3.5). La edad dinamica de
este cascaron es de 1.7 millones de afios y se estudia la posibilidad de que estos ob-
jetos se hayan formado debido a la alta densidad del cascarén de gas y polvo barrido.

POMARES ET AL. (2009) presentaron un estudio de CO y material neutro alrededor
de la regidn HiI galdctica RCW 82. Ellos encontraron una gran cantidad de conden-
saciones de gas molecular aunados a sitios de formacién estelar en los bordes de
RCW 82. Estas estructuras presentan formacidn estelar reciente, sin embargo parece
que por la edad del objeto, esta formacidén estelar y estas condensaciones de gas mo-
lecular, no han sido formadas por los frentes de ionizacién provenientes de la parte
caliente de la region Hil.

Nosotros queremos cuantificar la tasa de formacion estelar debida al incremento de
la densidad por la interaccidn de los choques. Saber la tasa de formacién solo como
funcién de la densidad, numérica o columnar, no es una tarea facil o trivial. Es im-
portante revisar la literatura y encontrar relaciones empiricas que nos den una idea
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de la tasa de formacién estelar como funcion de la densidad, por ejemplo. Como ya
se ha mostrado en muchos trabajos, la densidad esta relacionada directamente con
la emisién de los objetos que estamos analizando. KENNICUTT ET AL. 1994 combi-
naron mediciones H, y UV, B, V de 210 galaxias cercanas con tipo de galaxia desde
Sa hasta Sc. Comparar este tipo de galaxias es particularmente 1til para estudiar la
formacién de estrellas a escalas galdcticas en un grupo primario dentro de todos los
posibles, ya que dentro de la clacificacién de Hubble, galaxias elipticas (E), espirales
sin barra (S) y espirales barradas (SB), las galaxias S y SB poseen una tasa de for-
macion estelar mayor que la de las galaxias tipo E (en las galaxias E, la formacion
estelar esta casi extinta debido a las bajas densidades de su medio interestelar), y por
otro lado, el sistema estelar de las galaxias tipo S es mas simple que en el caso del
tipo SB por la ausencia de una estructura mas: la barra. Usando sus datos observa-
cionales y modelos de sintesis fotométrica, Kennicutt y colaboradores calcularon la
historia de formacion estelar de estos objetos. Con sus datos fotométricos de galaxias
espirales, analizaron las historias de formacion estelar de los discos independientes
de las propiedades de los bulbos. El cociente de la Tasa de Formacion Estelar SFR
presente, con la SFR pasada, incrementa desde el orden 0.01 en galaxias Sa, a 1.0
en discos Sc-Irr, lo que confirma que el cambio en las propiedades fotométricas de
las galaxias espirales a través de la secuencia de Hubble es predominantemente de-
bido a cambios en las historias de formacion estelar de discos. Ademas sefiala que
los cambios de la SFR en discos galdcticos por unidad de luminosidad, a lo largo de
la secuencia de Hubble, parece ser mucho mds grande que los gradientes radiales
en la historia de formacién estelar dentro de discos individuales. Y por otro lado,
los cambios en la densidad superficial media del disco, a lo largo de la secuencia de
Hubble, parecen ser mas pequefios que los gradientes exponenciales en la superficie
de densidad dentro de los discos. Esta combinacién de observaciones sugiere que
algin pardametro ajeno a la densidad superficial del gas, es el factor determinante
en las escalas de tiempo en que sucede la formacion estelar en discos galdcticos.
Usando esta informacidn, ellos propusieron una ecuacién que relaciona la Tasa de
Formacién Estelar con la densidad superficial de las galaxias observadas por KEN-
NICUTT (1997). El ajuste de su ecuacidn reconstruye adecuadamente los resultados
observacionales para toda su muestra de galaxias reportada, y coincide con la rela-
cién propuesta por SCHMIDT (1959), para objetos mds pequefios, contenidos en la
Galaxia.

Es un hecho que la SFR precisa de la condicion de colapso gravitacional, y que este
puede ser provocado por una perturbacion hidrodindmica a diferentes escalas es-
paciales, como por ejemplo: un colapso de una nube de ~100 pc de didmetro que
se desenvuelve en un colapso de tipo jerarquico global, con estructura de densidad
estratificada, con nubes cada vez mas densas al interior, siendo las mas densas, con
escalas espaciales de alguinos parsecs, las anfitrionas de la formacion de nuevas estre-
llas (VAZQUEZ-SEMADENI, ET AL. 2017). O bien, el aumento de la SFR puede darse
por la compresion post-choque de un radio-jet galadctico impactando gas molecular
y decantando con esto inestabilidades gravitacionales que deriven en colapsos por
autogravedad del gas anfitrién (Rashed et al. 2013).
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Contamos con codigos hidrodindmicos capaces de resolver las ecuaciones que go-
biernan el movimiento de los fluidos, y de incluir ademas la gravedad producida
por las estrellas masivas y el gas. En este trabajo se presenta un estudio numérico
de interaccién de las ondas de choque y de la aparicion de una sobredensiad en
la zona de encuentro entre éstas, que es del orden de las décimas de parsec, para
explorar las condiciones en las que este mecanismo de inyeccidén y compresion si-
multadnea y convergente de material interestelar puede impulsar la superacion del
limite critico de masa que lleve al colapso del grumo por su propia gravedad y por
el cual se tenga la formacion de una nueva estrella. Esta posibilidad que es inducida
por el desenvolvimiento y encuentro de los vientos estelares al impactar el Medio
Interestelar ya fue explorada en trabajos anteriores, como es el caso de Boss 1995,
quien presenta un estudio similar pero partiendo de un grumo (de ~ 1M) pre-
viamente condensado (pre-existente) que habita el espacio entre las componentes
de una estrella binaria de masa intermedia (0.5-10 M) y que es alcanzado por los
vientos de baja velocidad (~ 25 km s~!) que estas estrellas impulsan al salir de la
Secuencia Principal y entrar en la Rama Asintotica Gigante (AGB, por sus siglas en
inglés, Asymptotic Giant Branch) del Diagrama HR. Sus modelos muestran que estas
suaves ondas de choque no destruyen completamente la nube, y que por el contrario
la presion hidrodinmica puede comprimir la nube al borde del colapso gravitacional.
Pero el caso de nuestro trabajo se centra en la fenomenologia de la interaccién de
vientos de objetos estelares jévenes Herbig Ae/Be, que terminaran siendo estrellas
tipo A o B, y que poseen vientos mds fuertes (100-1000 km s™1!). Especificamente,
queremos saber bajo qué condiciones se tendra la formacién de grumos densos que
deriven gravitacionalmente inestables. Parametros como la distancia que separa a las
estrellas, la magnitud de la velocidad de sus vientos y las propiedades del medio que
les rodea, son los principales ingredientes de los modelos que hemos de presentar
aqui, y que tienen un antecedente en el trabajo de TAPIA- SCHIAVON ET AL. 2015,
en donde se plantea que estos grumos se mantendran formados en tanto duren los
vientos estelares y la zona de interaccion de sus ondas de choque no llegue al equi-
librio térmico (RODRIGUEZ-GONZALEZ ET AL. 2007), para actuar como semillas que
pueden inducir el colapso gravitacional, formar nuevas estrellas, y a su vez, segtn la
condicidn de interaccién de las ondas de choque de los nuevos vientos estelares y de
las propiedades del medio interestelar, seguir estimulando la formacion de grumos
que colapsen por autogravedad. De esta manera se contaria con un modelo de for-
macion estelar a una escala de tiempo especifica, propia de la fenomenologia de la
interaccion de vientos supersdnicos en el interior de los cimulos estelares masivos
en formacién.

1.1. Objetivo general

Proponer un mecanismo que nos ayude a enteder la formacion de camulos estelares
masivos utilizando las eyecciones de estrellas en Pre-secuencia Principal como la
semilla que dispara y permea la formacién de grandes asociaciones.




Capitulo 1. Introduccion 1.2. OBJETIVOS PARTICULARES

1.2. Objetivos particulares

1. Correr modelos hidrodindmicos que nos permitan monitorear las condiciones
de Tasa de Formacion Estelar (SFR) y Eficiencia de Calentamiento (HE) consi-
derando vientos de estrellas masivas.

2. Encontrar la distancia entre estrellas necesaria para disparar la formacion es-
telar en los cascarones alrededor de estrellas masivas.

3. Proponer las propiedades del medio interestelar minimas para que se inicie
un episodio de formacion estelar intensa promovido por la energia cinética
inyectada en el caso de los vientos de estrellas masivas, en o fuera de secuencia
principal.




Capitulo 2

Marco teorico

A lo largo de este capitulo repasaremos algunos conceptos fisicos que pueden ser
importantes para poder seguir adecuadamente el estudio presentado en esta tesis.

2.1. Radio de Stromgren

Las estrellas masivas producen fotones ionizantes, que son aquellos que tiene energia
mayor que la energia de ionizacion del hidrégeno neutro. Estos fotones ionizaran el
gas que se encuentra alrededor de la estrella. Esta region ionizada, que por sim-
plicidad supondremos compuesta tinicamente por atomos de hidrogeno, se conoce
como region HII y el modelo para describirla es considerando que la estrella tiene
una tasa de fotones ionizantes constante, S*, que permea un medio de densidad y
temperatura homogéneas, ny y T, respectivamente. Entonces esta estrella formara
una esfera de gas ionizado con radio Rs. Ademds debemos considerar que la regién
de transicion entre la regidn ionizada y la regién neutra es muy pequefia. Asi, la
ecuacion de balance para esta esfera, conocida como radio de Stomgren esta dado
por, ‘

Sx = Nyee, 2.1)

donde, N,.. el nimero total de recombinaciones por unidad de tiempo que hay en el
volumen concerniente. Podemos escribir el nimero de recombinaciones por unidad
de volumen y tiempo 7.,

Npee = nenHIIaH(T>> (22)

como funcién de la densidad numérica de electrones n., la densidad numérica de
iones de Hidrogeno nyy v el coeficiente de recombinacién del Hidrégeno oy (7). Si
se integra la ecuacion 2.2 en el volumen de una esfera, y sustituyendo en ella la
ecuacion 2.1, se obtiene:

4
Sk = gRgn%,aH(T), (2.3)
o bien,
35% 1/3
B 2.
fs {47quaH(T)] ’ (24)



2.2. TIEMPO Y DISTANCIA DE ENFRIAMIENTO RADIATIVO

donde para una regién completamente ionizada n, = nyy = ny (RAGA & CANTO
2012).

2.2. Tiempo y distancia de enfriamiento radiativo

Definimos la distancia de enfriamiento como la distancia de recorrido minima para
que una parcela de gas con velocidad inicial u, baje su temperatura de los ~ 10* K
y su pérdida radiativa entre a una fase de enfriamiento catastrofico. Para calcularlo,
es necesario saber la cantidad de energia térmica actual que tiene la parcela de gas 'y
saber, paso a paso, la tasa de enfriamiento radiativo de ella. La tasa de enfriamiento
radiativo, como se vera mas adelante, depende fuertemente de la temperatura y de
la metalicidad de la parcela de gas. A orden cero se puede estimar un tiempo de
enfriamiento considerando que la tasa de enfriamiento radiativo es constante con el
tiempo. Asi, haciendo el conciente entre la energia térmica del gas F, y la tasa de
enfriamiento radiativo L,.4, uno puede obtener el tiempo de enfriamiento radiativo

taA,
B

ty =
A Lrad
donde £, es la constante de boltzmann, E;, = (nkyT)/(v—1) es la energia térmica por
unidad de volumen y L,.; = n*A(T, Z) que es la tasa de enfriamiento radiativo, con
A(T, Z), la funcién de enfriamiento en funcién de temperatura (7') y la metalicidad
(Z). Entonces, el tiempo de enfriamiento radiativo (de la ecuacion 2.5) es,

(2.5)

1 kyT'
= ) 2.
fa v —1nNT, Z) (2.6)

En la Figura 2.1 se muestra la funciéon de enfriamiento utilizada a lo largo toda
la tesis. Podemos ver como ésta tiene un maximo de enfriamiento a temperatura
~ 10° Ky tiende a cero para temperaturas menores que 10* K (DERE ET AL., 1997).
Esta funcién de enfriamiento petenece a un regimen de inonizacién colisional (en-
tre iones y electrones libres) de un gas de composicién atomica a cuyas particulas
componentes se les asocia una funcion de distribucion de velocidades maxwelliana
bajo la cual se concreta una temperatura especificica. El mencionado campo de velo-
cidades y las secciones efectivas de area resultantes de la interaccidn entre pares de
particulas hacen posible un entorno de interaccién que estimula el desprendimiento
de electrones de los atomos. La tendencia de los sistemas fisicos de la naturaleza a
establecer estados de minima energia hara cubrir las vacancias electrénicas existen-
tes en los dtomos ionizados, iniciandoce un proceso de recombinacion de electrones
que da lugar a la emisién fotones, quedando el 4&tomo expuesto a ser nuevamente
ionizado en este bafio de particulas termalizadas. El pico de la tasa de emisién de
energia de la funcién de enfriamiento de la Figura 2.1 ubicado a T=10° K sucede
por la resonancia de una transicion dielectrénica del oxigeno cuatro o cinco veces
ionizado en la que dos electrones son capturados bajo una transicion entre los ni-
veles 2s-2p de la configuracién electrénica de este Elemento. Cabe sendlar que el
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Funcién paramétrica de enfriamiento radiativo

<212

T T T T
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Figura 2.1: Gréfica logip-logig de la funcién de enfriamiento radiativo A = A(T), para el
régimen de ionizacion colisional de una porcién de gas con metalicidad solar.

rango de la temperatura en esta funcién de enfriamiento (10*-10% K) estd impuesto
por la composicién atémica y la metalicidad solar del gas considerado, y que no es
la 6ptima para modelar el entorno de objetos estelares jovenes porque en realidad
este presenta temperaturas mas frias que a su vez estan acompafiadas por magni-
tudes mas altas que la densidad numérica de particulas que estaremos utilizando
(nigm=10* em*). Sin embargo, contando con la disponibilidad de esta funcién de
enfriamiento en el cddigo hidrodindmico utilizado (GUACHO), decidimos proceder a
la realizacion de nuestro estudio con esta misma funcién como una aproximacion:
partiendo de un entorno mas caliente y menos denso que el esperado. En realidad,
el entorno esperado, por sus bajas temperaturas y altas densidades, posee una com-
posicioén ya no atdmica sino molecular para la que es meritorio el uso de una funcion
de enfriamiento propia, ya no solo bajo procesos de ionizacién colisional sino incluso
de transiciones vibracionales y rotacionales de las estructuras moleculares.

Los modelos de choques radiativos de HARTIGAN ET AL. 1987 utilizan una funcion
de enfriamiento como la que nosotros usamos (ver Fig. 2.6), que tiene el maximo de
emisién cuando el gas posee una temperatura de 10° K. Es decir, cuando esta sea la
temperatura de una porcién de gas recien chocada, este gas presentard el maximo
enfriamiento posible promovido por los procesos colisionales de un gas de composi-
cién atdmica y metalicidad solar. Los modelos de HARTIGAN definen una distancia de
enfriamiento como la distancia de recorrido necesaria para que la temperatura del
choque caiga a una temperatura de 10* K, de tal manera que el enfriamiento radiati-
vo de esta funcion (Fig. 2.6) tome sus valores de emision mds bajos. La mencionada
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2.3. VIENTOS ESTELARES DE OBJETOS EN PRE-SECUENCIA PRINCIPAL

distancia de enfriamiento se da en los términos de la velocidad del viento estelar
y la densidad numérica inicial del gas n,. Esta distancia puede expresarse como,

100 cm 3 u 64 u o0
do= [ —2 ) x|[3x10%m] [ ——2 ) +[8x 10"8cm] [ ——2
i 100 km s 100 km s

2.7)

Por ejemplo, un choque radiativo que evoluciona en un medio monoatémico con me-
talicidad solar y con densidad de 10* cm~3, que tiene una velocidad de 1000 km/s
o una temperatura postchoque de ~ 107 K tiene un enfriamiento de (ver Figura 2.1)
~ 10722 erg s~ cm?, asi que el tiempo de enfriamiento es de, ty= 65 afios. Este
tiempo puede ser mucho mas chico si el choque se encuentra mucho mas cerca del
maximo de la funcion de enfriamiento, es decir, si los vientos que estamos tratando
son mas lentos, en el orden de las centenas de km/s.

2.3. Vientos estelares de objetos en Pre-secuencia Prin-
cipal

Los vientos estelares aceleran gas desde el interior de una estrella hasta alcanzar
velocidades supersonicas que chocan contra el material interestelar. La tasa de in-
yeccién de masa, M,,, estard determinada por la razén entre la fuerza centrifuga y
la fuerza gravitacional del nucleo estelar,
Q23

- GM,’
donde, k es el pardmetro adimensional, (2, es el momento angular del ntcleo estelar
de masa M, y radio r,. Dado que el nucleo tenderd a la estabilidad de una estrella
en Secuencia Principal (SP), £ < 1 hasta el final de su vida como estrella de SP. Al
tener presente que la densidad de una estrella decrece hacia el exterior, se puede
ver que el caso de k = 1 facilita la expulsién de material desde regiones mas densas,
resultando en un viento con una tasa de inyeccién de masa M,,. Mientras que para
rotaciones mas lentas, el valor de k ird decreciendo junto con el valor de M,,, dado
que el soporte gravitacional se impone sobre la fuerza centrifuga del momento an-
gular (STRAFELLA ET AL., 1998).

k

(2.8)

Estamos interesados en modelar vientos de objetos en PSP debido a que estos ob-
jetos tienen vientos lentos con altas tasas de inyecciéon de masa y ellos arrojan una
pequefia cantidad de fotones ionizantes calentando muy poco el medio con el que
interactua. Ademads estos se encuentran embebidos en la nube sobredensa que les
ve nacer, y que serd impactada por vientos que comienzan a abrirse paso dentro de
ella. Se tienen identificados los objetos estelares jovenes en nubes interestelares, ta-
les como Herbig Ae/Be y estrellas T-Tauri, cada uno dentro de diferente rango de
masa.
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2.4. Objetos jovenes estelares tipo Herbig Ae/Be

El nombre de estos objetos se debe al apellido del astronomo que los diferencié por
primera vez como objetos PSP mas masivos que las estrellas T Tauri, George Herbig.
Sus espectros presentan rasgos propios de los de una estrella tipo A o B de la secuen-
cia principal (HERBIG 1994), pero que se diferencian de estos ultimos objetos en SP
por poseer vientos mas fuertes que lo que podria soportar la presion de radiacion
de su luminosidad H, (linea de emision del dtomo de hidrégeno, consecuencia de
una transicion electréonica hacia el segundo nivel orbital desde uno superior) que
es la luminocidad de mayor energia en el interior de un gas interestelar excitado o
ionizado compuesto en su mayoria por hidrogéno que sufre decaimiento electrénico
desde niveles superiorores incluso a patir de un nivel superior que haya sido anfi-
trion de una recombinacion electronica. Al tratarse de (1) la radiacion del atomo
mas abundante del Universo que (2) a su vez es el a&tomo que posee el potencial de
atraccién electro-nuclear mds fuerte, serd la energia radiativa que podra ofrecer el
mayor reforzamiento de la presion bolométrica que terminara por expulsar gas hasta
alimentar un viento estelar. Los objetos Herbig Ae/Be evolucionaran a la Secuencia
Principal como estrellas tipo A o B (HERBIG 1994) cubriendo un rango de masas de
entre 2y 18 Mg.

STRAFELLA ET AL. (1998) realizaron un estudio sobre vientos de objetos Herbig
Ae/Be, en el que atribuyen la fuerza de sus vientos a la presencia de ondas alfveni-
cas causadas por el campo magnético del ntcleo estelar en rotacion, cuya interac-
cién con el gas turbulento de la superficie excita ondas magnetohidrodindmicas que
transportan momento hacia los exteriores y que terminan por aumentar la tasa de
inyeccién de masa en el entorno.

Las velocidades tipicas de este tipo de vientos varian entre 100 — 1000 km s~! (mien-
tras que la velocidad del sonido en el gas interestelar es de 1-10 Km s™!, ver célculo
explicito en la Sec. 2.6.3 “Ondas de choque”), con tasas de inyeccién de masa entre
1078 —107% Mg, yr~! (NISINI ET AL. 1995). Suponiendo que estos vientos tienen una
velocidad v,, = 300 km s~! y una tasa de inyeccién de masa M,, = 1076 M, yr*, les
corresponderia una tasa de inyeccion de energia cinética,

1 .
Ey, = §vafv =45x 102 Mg yr *kms™". (2.9)

La magnitud de esta inyeccion de energia es un orden de magnitud menor que el va-
lor inyectado por una estrella tipo BO.5 (STERNBERG ET AL. 2003). Esta comparacién
es importante para tener un referente de inyeccién de energia por parte de objetos
mas evolucionados, pero que no necesariamente corresponderd a la evolucién PSP
— SP del objeto en observaciéon debido a que, por ejemplo, el paso a la secuencia
principal conlleva una disminucién de la magnitud del campo magnético, y con ello
la reduccidén de su tasa de inyeccién de masa.
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2.5. Colapso por gravedad

Para saber si una parcela de gas sufrird un colapso gravitacional, uno puede recurrir
al criterio de la Masa de Jeans,

3
T | 3k 3\?
M2 > b < ) : (2.10)

4r

donde M es la masa total contenida en una esfera de gas homogéneo necesaria para
que inicie el colapso, p densidad de masa, k; y GG, son las constantes de Boltzmann
y de la gravitacion universal, respectivamente, y m;, es la masa promedio de las
particulas que componen al gas. Este criterio es el resultado de la consideracién de
equilibrio entre la fuerza de autogravedad del gas que siempre apunta a la direc-
cién central de la nube, y la fuerza de soporte de la presién bolométrica de esta. En
la ecuaciéon 2.10, la superacién de la igualdad representa el valor critico de masa
necesario para que ocurra el colapso. En esta ecuacién se puede ver que el limite
necesario para el colapso disminuird conforme baje la temperatura o aumente la
densidad en la esfera de gas, pero siendo particularmente sensible a los cambios de
temperatura, dado el exponente cuibico de ésta, en contra del exponente lineal de la
densidad.

La formacion de las sobredensidades causadas por el encuentro de dos o mas cho-
ques dentro del volumen de un camulo estelar, estd sujeta a varios parametros, tales
como la magnitud de los vientos estelares, las propiedades del ISM y la distancia en-
tre las estrellas. El efecto de los vientos en la formacién de sobredensidades durara
el tiempo que a los vientos les lleve expulsar el material del interior del cimulo y
llegar a un estado de equilibrio térmico.

Para estudiar el posible colapso por la interaccion de vientos de estrellas jovenes
Herbig Ae/Be, contemplamos una distribucion espacial de cuatro vientos estelares
de este tipo, en la que los origenes de cada uno de estos cuatro equidistan entre si
por 0.25 o0 0.5 pc. La interaccion de los vientos en la parte central termina por crear
un grumo denso en el punto de encuentro (que coincide con el centro de sistema de
vientos estelares) después de un tiempo ~ 10* yr de evolucién, que es practicamente
el tiempo que le lleva a los vientos estelares llegar a encontrarse el punto central.
Este tiempo es dos 6rdenes de magnitud menor que el tiempo de vida de un Cimulo
Estelar Masivo en Formacion (YSMO), 7y sao = 10° yr, lo que abre la posibilidad de
que este fendmeno de formacién de sobredensidades pueda replicarse 102 veces en
el tiempo de vida de un YSMO siempre y cuando haya disponible cada vez al menos
una distribucion estelar de vientos Herbig Ae/Be como la que estamos proponiendo.
La intencién de usar este arreglo de vientos estelares como mecanismo de formacién
de un grumo central, es que podremos evaluar el posible colapso gravitacional de
dicho grumo, viendolo como una esfera de gas interestelar cuya densidad promedio
es aumentada por los vientos de las estrellas que lo han formado, y que terminara
por formar una estrella al sufrir colapso. Tal vez este tipo de fenomenologia esta pre-
sente en las redes filamentarias sobredensas observadas por ANDRE (2017), quien
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reporta estudios recientes de observaciones submilimétricas del Observatorio Espa-
cial Herschel, en nubes de galaxias cercanas, que muestran una intrincada red de
estructuras filamentarias en cada nube interestelar del campo de visién. El reporta
que estos filamentos exhiben anchos alrededor de una décima parte de un parsec
(como sera el caso de nuestros grumos, ver los perfiles de densidad obtenidos, en
la Fig. 5.4), pero que solo los mds densos contienen nucleos pre-estelares, lo cual
sugiere que estos filamentos sean en realidad las semillas de futuras estrellas.

2.6. Ecuaciones de la Dinamica de Gases

Para estudiar un sistema de ecuaciones que resuelven la dindmica de gases impon-
dremos las siguientes condiciones,

= el camino libre medio A\ de las particulas es mucho menor que la distancia
caracteristica . de las variaciones espaciales de las variables macroscépicas
del gas,

= el tiempo entre colisiones de particulas t.,; es mucho menor que la escala de
tiempo que caracteriza a los cambios en el flujo (macroscépico) de particulas

tflow:

» la distancia media entre particulas vecinas es | ~ n~'/3, siendo n igual al nime-

ro de particulas por unidad de volumen, y dicho volumen, uno de magnitud
~ [3, valga la redundancia, pues si no fuera asi, es decir, si la distancia media
entre particulas fuera mucho menor que este valor, se tendria la posibilidad de
que una particula interacttie con otra no como particula (con cantidad de mo-
vimiento y posicion bien definidos) sino como dos funciones de onda o campos
de probabilidad de energia, saliendo asi del regimen de interaccién particular
que a nosotros nos interesa modelar.

La deduccién de las ecuaciones de la dindmica de gases se ha presentado en muchos
trabajos, nosotros nos hemos basado en las notas "The physics of the interstellar me-
dium”, de RAGA & CANTO 2012.

La condicidon A <« L implica que las particulas ven, en efecto, un ambiente infinito
y homogéneo en el que (siempre que t.,; < ty,,) se alcanza un equilibrio termo-
dindmico local (LTE, por sus siglas en inglés). Esto significa que en un sistema de
referencia que se mueve con el flujo de particulas, tiene una distribucién de veloci-
dades tipo Maxwell-Bolzmann, con una temperatura local, 7', bien definida.

Ademads de estas tres condiciones, es necesario contar con un espacio total de didme-
tro L, n~'/3 <« L, para que en su interior sea posible abarcar muchos voliimenes
pequeiios, tanto, que las variables de flujo sean aproximadamente constantes dentro
de ellos, pero que gracias a la condicion A < L, posea un numero muy grande de
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particulas, es decir, siendo significativa también su descripcion como fluido clasico
(con observables macroscépicos concretados o bien definidos) dentro de estas esca-
las espaciales.

2.6.1. Flujos

Dividiendo el espacio en elementos de volumen V' delimitados por una superficie
S, donde cada elemento de volumen fijo (rodeado por una superficie inmaterial) es
llamado volumen de control “Euleriano”, a partir del cual se plantean las ecuaciones
de la Dinamica de Gases, también conocidas como Ecuaciones de (Leonhard) Eu-
ler, por haber desarrollado esta forma matematica del movimiento de un fluido con
énfasis en las propiedades de conservacion de masa, momento y energia dentro de
estos volumenes de control y su flujo a través de las superficies de frontera de dichos
voltimenes.

Consideremos un elemento de superficie fijo AS, a través del cual fluye el gas con
una velocidad u= u,, (con n=1,2,3, las componentes del vector de velocidad), de tal
manera que el volumen del fluido que atraviesa el mencionado segmento de super-
ficie (AV)estd dado por,

AV = u, AtAS, (2.11)

donde u, es la velocidad que fluye normal al elemento de superficie que pasa a través
de AS en un tiempo At. Por tanto, si se tiene una cantidad volumétrica A del flujo
(por ejemplo, A = p, la densidad de masa del gas), el flujo de esta cantidad a través
de la superficie contemplada es,

AAV

Fa=NiAg

Para el caso A = p, F4 corresponde a la masa por unidad de area y tiempo que esta
atravesando a una superficie orientada de tal forma que u,, es la velocidad normal.
Asi, es posible definir un vector de flujo

Fy = Au. (2.13)

La masa que atraviesa una superficie con vector normal 7 (por unidad de area y
tiempo) esta dada por
Fa=Au-n, (2.14)

estard implicita en las Ecuaciones de Conservacién de la Dindmica de Gases.
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2.6.2. Ecuaciones de conservacion

Las ecuaciones de conservacién de masa, momento y energia de un fluido se derivan
a partir de contemplar el cambio de estas variables de conservacién dentro de un
paso de tiempo para cada celda o volmen de control. Estos cambios se deben al flujo
neto de material, lo cual puede ser influido por un campo de fuerzas externo, por
ejemplo un campo gravitacional cuya presencia aumente la cantidad de movimiento
de las particulas del gas. Este tipo de campo externo actuaria como una fuente o
sumidero de las variables de conservacién de momento y de energia. Por otro lado,
por ejemplo, el hecho de que el gas presentara enfriamiento radiativo, significaria
un sumidero en la ecuacién de conservacion de la energia.

Ecuacion de continuindad

Dentro de un volumen de control como el previamente citado, la densidad de gas, p,
y su velocidad, u cumplen la condicion de conservacion,

ap
I v = 2.1
ot (pu) =0, (2.15)

donde el primer término de izquierda a derecha representa el cambio en el tiempo
de la densidad, y el segundo término representa el cambio en el espacio de la densi-
dad que estara siendo causado por un desplazamiento de gas con velocidad w.

Ecuacion de conservacion del momento

El momento a lo largo de la i-ésima direccion esta dado por,

W 49 (o) + g—i = fi (2.16)
donde el primer término del lado izquierdo representa el cambio en la cantidad de
momento por unidad de tiempo en la direccién i, el segundo término es el cambio
en el espacio de esta misma debido al flujo flujo de materia, el tercer término es el
cambio de la presién del gas, y el término derecho representa una fuerza externa
(por unidad de volumen) f; actuando a lo largo del flujo en la i—ésima direccidon
(esta podria ser resultado de la interaccién con un campo gravitacional).

Ecuacion de conservacion de la energia

Se trata de una ecuacion de conservacién de energia cinética + térmica por uni-

dad de volumen, F,
1 P
E = —pu2+—, (2.17)
2 v —
donde u es la velocidad del flujo y v = C,/C, es el cociente de calores especificos

(5/3 para un gas monoatomico, e igual a 7/5 para un gas diatémico molecular con
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estados de rotacion termalizados).

Consideremos el flujo de energia E u, el trabajo Pu de la fuerza de presion en la
superficie del volumen de control, el trabajo f - u de posibles fuerzas externas (por
unidad de volumen), y la energfa neta ganada menos la perdida por unidad de vo-
lumen I"' — L,,; debido a emision/absorcién de radiacion,

oF

donde el primer término del lado izquierdo es el cambio en el tiempo de la energia
del gas y el segundo término es el cambio en el espacio de esta misma debido a
un desplazamiento o flujo incluyendo el trabajo realizado por una fuerza de pre-
sion. El primer y segundo términos del lado derecho representan el balance entre la
energia ganada y perdida de forma radiativa, y el tercer y ultimo término representa
la influencia de un campo de fuerzas externo tal y como podria ser un campo gravi-
tacional.

Las ecuaciones de “dinamica de gases” o de “Euler” (ecuaciones 2.15 - 2.18), junto
con la ecuacién de estado del gas ideal, forman un grupo cerrado de ecuaciones di-
ferenciales a partir del cual se puede derivar p, u y P como funcion de la posicion y
del tiempo, para cualquier conjunto de valores iniciales y condiciones a la frontera.

2.6.3. Ondas de choque

El movimiento supersénico de un fluido se propaga como una onda de choque, que
se define como una zona de transiciéon con una distancia caracteristica dentro de la
cual cambian discontinuamente las propiedades fisicas del gas que es barrido por
la estructura del choque, y que avanza como un espacio de transicion entre el gas
inicial y la zona postchoque. En esta seccion presentamos las condiciones de sal-
to del gas a partir de las ecuaciones de conservacion y de una ecuacion de estado,
suponiendo que la zona de transicién es muy delgada (de algunas veces el camino
libre medio de las particulas). Si bien existe una zona de transiciéon postchoque y
prechoque, por simplicidad serd tratada como una zona de discontinuidad, como se
representa en la Figura 2.2, expresando a esta zona de transicion como una mera
frontera de las propiedades fisicas del gas antes y después del choque.

En un punto ubicado sobre la discontinuidad, cuando el volumen V' — 0, es decir
con un volumen muy delgado y préximo a cubrir sélo la delgada zona de transicion,
se tiene un flujo estacionario con dp/dt = 0, y asi la ecuacion de continuidad en una
dimension se reduce a la siguiente forma,

PLUL = Pols. (2.19)
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ZONA ZONA
POST-CHOQUE PRE-CHOQUE
uz | = S — '

7]
P2 |8 — P
P2 Z P4
T2 F T4

c

o

>

o

Figura 2.2: Esquema de la transicion de las propiedades fisicas del gas al se barrido por
el frente de una onda de choque.

Ahora, en la ecuacion de momento, (2.16) en ausencia de fuerzas externas, el caso
unidimensional es,
Pﬂﬁ + P = ,02u§ + P, (2.20)

Y finalmente la ecuacion de conservacion de la energia (2.18) sin fuentes/sumideros,
cuando V' — 0, se tiene que la derivada del miembro izquierdo es igual a cero, y asi,
para un fluido moviendose en una sola direccién, se tiene que,

pruy | Hy + 5= paug | Hy + 5 ) (2.21)
donde H, y H, son la Entalpia H = y(y — 1)~ Pp~! de uno y otro lado de la discon-
tinuidad del choque.

Las ecuaciones 2.19, 2.20, y 2.21, conforman las Condiciones de Salto antes y
después del choque, que serdn ttiles para derivar el salto de la densidad p;/p, bajo
ciertas circunstancias, que tomaremos en cuenta a continuacion.

Para obtener el salto en densidad en funcién del Numero de Mach, M., = vina/Cs,
donde v ;4 €s la velocidad del viento y ¢, es la velocidad del sonido (ver Ec. 2.25),
combinamos las ecuaciones 2.19 y 2.20, para obtener:

PPt (1-2)). (2.22)
2

con soluciones,

p1 (v = 1)MZ,_, +2 ’

M2 414 /(Mg — 1)
@ . ,y ch—1 + ( h—1 ) (2.23)

7 7

con po/p; = 1 para el caso ”-”, y para el caso "+,

P2 _ (v + )Mz,
P1 (7 - l)Mc2h71 +2

(2.24)
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2.6. ECUACIONES DE LA DINAMICA DE GASES

Es importante sefialar que el salto de la densidad de la Ec. (2.24) se derivo a partir
de las condiciones de salto (2.19), (2.20), y (2.21) que fueron derivadas de manera
expresa a partir de la conservacion del fluyjo de masa, momento y energia antes y
después del choque, o dicho de otra forma, fueron derivadas bajo la suposicién de
adiabaticidad, por lo que esta expresion del salto en la densidad es también exclusi-
va de un choque adiabatico, es decir, un choque que no presenta perdidas radiativas.

Cada viento estelar, al impactar el gas del medio con velocidades supersonicas, cau-
sara una compresion, calentamiento e impulso del gas anfitrién del impacto. La evo-
lucién colectiva de esta zona de transicién continuard propagandose en la direccion
del impacto auin con velocidades supersénicas como sobredensidad de alta tempera-
tura debido a que su velocidad es superior a la velocidad del sonido c,. La velocidad
del sonido puede expresarse en funcién de la densidad y la presién del gas,

P
>
Para el medio interestelar con temperaturas entre 100 y 10* K, su velocidad del so-
nido es,

Csrsm ~ 1 —10 kms™ . (2.26)

La velocidad del viento (u,, = 300 Km s~!) es orden y medio veces la velocidad del
sonido en el entorno (con Trgy = 5 x 103, nygp = 10* em—3 ymy, = 2.16 x 107 g),
es decir con un numero de mach M., ~ 50, razén por la cual la energia del viento
continuara propagandose como onda de choque: no necesariamente con la misma
materia en el frente de choque, sino con una zona de transicion que va dejando a su
paso una compresion y una elevacién de la temperatura del gas en la zona postcho-
que, cada vez mas cerca de la homogeneizacion de las variables que hace posible la
migracion de gas de un volumen de control hacia los volimenes contiguos. El frente
de choque ira reduciendo su velocidad hasta haber transferido, al gas chocado, la
energia suficiente para bajar su velocidad a valores menores que el de la velocidad
del sonido, momento a partir del cual la perturbacion continuara propagandose co-
mo una onda mecanica subsdnica que no perturbara drasticamente en las variables
de conservadas.

El salto en densidad causado por una onda de choque adiabdtica, en funcién del
numero de Mach M., esta dado en la ecuacién 2.24, en donde se puede ver que
para choques fuertes, con M., >> 1,

pa_w _ o+l
pr uy  y—1
La maxima diferencia de densidad entre el gas atras y enfrente del choque adiabdtico

para un gas monoatémico (y = 5/3) es po/p1 = 4y us/u; = 1/4, cuando se calcula

(2.27)
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la velocidad tomando como marco de referencia la onda de choque (donde ) y )
son la velocidad del gas en el sistema de referencia donde se considera a la onda de
choque en reposo).

Ahora bien, cuando la temperatura atras y enfrente de la onda de choque es igual,
T2 = Tla

En la ecuacién 2.24, mediante el uso de un cociente de calores especificos v = 1 se
impone, incluso antes que la adiabaticidad, la condicidn del caso isotérmico, para
obtener,

% = M2, (2.28)
es decir, el cociente de densidad post/pre-choque de un caso isotérmico puede ser
tan grande como el nimero de Mach al cuadrado. Cabe mencionar que el caso
isotérmico es totalmente opuesto a la condicién de adiabaticidad, porque en la eta-
pa post-choque del caso isotérmico la energia inyectada o suministrada por la onda
supersonica se pierde mediante procesos radiativos en el corto tiempo de transicion
pre/post-choque incluso hasta retomar la temperatura inicial del gas (T,=T;). La di-
ferencia entre los saltos de densidad de los casos adiabatico e isotérmico es notable,
pues al contemplar las correspondientes ecuaciones de salto de densidad para cada
caso, ecuaciones (2.24) y (2.28), respectivamente, se pude ver que mientras el salto
del primer caso varia entre 1 y 4 (siempre que M., > 1), el segundo lo supera por
un factor de M2, /4 (siempre que M., > 2), lo que nos lleva a sefialar que las signi-
ficativas perdidas radiativas del gas durante la etapa de transicion pre/post-choque
posibilitan una compresiéon de material mas efectiva, siendo el caso de mayor efecti-
vidad posible el extremo isotérmico.

2.7. Tasa de Formacion Estelar

La Tasa de Formacion Estelar (SFR, por sus siglas en inglés: Star Formation Rate),
se basa en una relacidon empirica, observada entre la densidad superficial de gas in-
terestelar, Y5/, y el nimero de estrellas en secuencia principal que se encuentran
embebidas en él. Las estrellas de baja masa poseen tiempos de vida tan largos co-
mo la propia edad del universo, es decir, no devolveran nunca su material y seran
marcadores de la SFR pasada. Se considera una funcion de distribucién de lumino-
sidad inicial ¢)(M,) en funcién de la Magnitud Absoluta M, de las componentes de
la poblacién estelar. Se cuenta con una expresidn analitica de la SFR en funcién de
la densidad superficial de gas, llamada Ley (o Relacidon) de Schmidt, que contempla
una Funcién de Luminosidad Inicial ¢)()/,) constante, regulada por una tasa de for-
macidén f(t) que carga consigo la escala temporal en la que se concreta la poblacion
en estudio (SCHMIDT 1959).

Schmidt propuso esta relacién en 1959, como una dependencia de potencias sobre
la densidad superficial del gas del medio interestellar. Su estudio en una vecindad
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solar cilindrica, -con base en el Plano Galdctico-, restringié a 2 el valor de tal poten-
cia:

FO)U(My) = A x %2 (2.29)

gas?

siendo f(¢)¥(My) el nimero de estrellas formadas por unidad de tiempo, bajo una
Funcién de Luminosidad (o de Masa) Inicial W(My).

Dicha relacion fue aplicada a regiones de formacidn estelar -no solamente en cumu-
los estelares dentro de la Galaxia-, sino incluso sobre discos de galaxias completas,
como sucediod con el trabajo de KENNICUTT ET AL. (1998), quienes a partir de datos
de distribuciéon de luminosidad H,, HI y CO de discos, independientes del bulbo,
derivaron la densidad del gas observado e hicieron un ajuste de datos para esta mis-
ma ley de potencias, con un coeficiente y un exponente propios de ésta para discos
galdacticos con y sin brotes de formacion estelar, llamada Ley de Kennicutt-Schmidst,
o Ley Global de Schmidt:

Sgas )"
Ysrr=A (#) Mg yr*1 kpc 2 (2.30)

donde, 8 = 1.44+0.15y A = (2.5 £ 0.7) x 10~%. Utilizamos esta férmula para mo-
nitorear el cambio de la SFR dentro de nuestros modelos. La distribucion espacial
que los vientos guardan entre si permite una region de interacciéon de los choques
supersonicos, en donde después de un tiempo, termina por formarse una nube densa
por la acumulacién de gas impulsado por ellos.

2.8. Eficiencia de calentamiento

La Eficiencia de Calentamiento, (HE, por sus siglas en inglés, Heating Efficiency), es
un pardmetro que mide la fraccion de la energia cinética inyectada por las estrellas
y que continua presente en el medio en forma de energia térmica. El valor de HE
requiere dos momentos de observacion del sistema debido a que se obtiene de com-
parar la energia presente en el sistema con la energia de un tiempo pasado. Asi pues
HE=1 cuando la energia presente sea igual a la energia pasada, y HE=0 cuando se
agote la energia inyectada en el sistema debido a la radiacion, y los valores inter-
medios sucederan en la medida en que el gas tenga mas o menos perdidas radiativas.

Los modelos hidrodinamicos que aqui presentamos funcionan con una funcién de
enfriamiento radiativo sustentada por procesos colisionales (ver 2.1). Esta funcion
de enfriamiento es paramétrica y depende solamente de la temperatura del gas. Los
choques suspersdnicos de los vientos estelares se propagaran como ondas de choque,
generando la compresion, el calentamiento y la aceleracién del gas que dejan a su
paso, por lo que la mera presencia de los vientos y cascarones formados por estos
incrementara el enfriamiento radiativo a lo largo del tiempo de simulacion. Bajo esta
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circunstancia, se tendrd un HE<1, siempre que se tenga un enfriamiento. Asi pues,
se tendrd un HE<1, dado por la ecuacién,

HE _ Eprasente

Epresente

- AEﬂcoo in,
bing (2.31)

donde E, cscnte, €5 1a energia total presente en el sistema de observacion; y AE. uing
es la energia perdida por medio del enfriamiento radiativo.

Ademads del impacto en el HE por parte del enfriamiento causado alrededor de los
choques individuales, estamos interesados en ver el efecto de la nube sobredensa
que se forma por la interaccion entre éstos. Dado que en el grumo se concentrara
cada vez mas gas, la probabilidad de colisién de sus particulas se hace también mas
grande, causando un aumento de la energia irradiada por unidad de tiempo. Estas
pérdidas de energia conllevan una disminucion de la temperatura del gas en cues-
tidén, o dicho de otra manera, se trata de un enfriamiento que a su vez posibilita una
mayor densidad de particulas por volumen y refuerza el fenémeno de la emisién por
procesos colisionales. Esta inhomogeneidad sobredensa, al enfriarse, sera todavia
victima de fluctuaciones de temperatura dado el impacto de los vientos estelares
sobre ella. Cabe decir que la inclusion de una mayor metalicidad en el gas abriria
nuevas posibilidades de procesos de recombinacidn electrénica y con esto la funcion
de enfriamiento propia de este gas tendria nuevas y mayores contribuciones en par-
tes un poco mas bajas del rango de temperatura (~ 1000 K). La inclusién de especies
quimicas, moleculares, seria meritoria para rangos de temperatura de menor magni-
tud debido a que su formacion es posible en entornos frios, con temperaturas entre
10 y 100 K. Como las moléculas poseen sus propios orbiltales electronicos, similar
a los d4tomos pero ahora teniendo como centro no solo un nucleo atémico sino una
variedad de estos, la funcion de enfriamiento tendra contribuciones por transiciones
electrénicas, pero a temperaturas mas bajas, ademas de que a la fenomenologia de
emisién radiativa de este gas se suman las posibles transiciones vibracionales y rota-
cionales de los iones moleculares.

2.9. Funcion de Masa Inicial

La Funcion de Masa Inicial (IMF, por sus siglas en inglés) es una funcion de proba-
bidad construida a partir de datos empiricos observacionales de la distribuciéon de
luminosidades, que se traducen a masas de una poblacion estelar en secuencia prin-
cipal. Actualmente se cree que la funcion es universal, pero existen varias versiones
de esta funcién, con ligeras variaciones entre si, dependiendo del entorno de la po-
blacién y de errores sistemdticos de las observaciones.

La forma de esta funcion es una ley de potencias sobre la masa. Nosotros haremos
uso de la Funcién segmentada de Kroupa, que posee dos puntos especificos de la
masa en los que cambia dicho exponente. La introduccién de esta variacion permite
reproducir bastante bien la dispersidon observada en la determinacion del indice de

23



2.10. EL CICLO CLASICO DE LA FORMACION DE ESTRELLAS MASIVAS

la ley de potencias (KROUPA ET AL. 2001) y estd definida como,

¢(m) = pom™?, (2.32)

a = 0.3, para m < 0.08,
a = 1.3, para 0.08 < m < 0.5,
a = 2.3, param > 0.5.

2.10. El ciclo clasico de la formacion de estrellas ma-
sivas

Como ya hemos mencionado, las estrellas masivas arrojan fuertes vientos al medio
interestelar y cuando mueren todo el material que las forma es aventado a su entorno
modificando drasticamente las propiedades de ese gas, lo cual incrementa la tasa de
pérdida de energia porque se aumentan los procesos que enfrian radiativamente al
gas, desexcitacion colisional y recombinacién. Sera mds inestable, gravitacionalmen-
te hablando, y por lo tanto promovera la formacién de una, o varias, nuevas estrellas.

En la Figura 2.3 presentamos el ciclo clasico de la formacidn estelar en donde hemos
enumerado todas las etapas que intervienen y que se decriben a continuacién.

(1) Formacion estelar: Hemos empezado el ciclo con la formacion estelar. Este es
el momento en el que se forma la estrella masivas. Los procesos que intervie-
nen en la formacidén de las estrellas masivas son aun poco entendidos, ademas
de no ser el objetivo de este trabajo. En este punto se considera que la accre-
cion de gas ya no es importante y que un objeto estelar o proto-estelar ha sido
formado. Este objeto estd embebido en el gas y polvo de la nube que lo formo
y tardard algunos cientos de miles de afios en entrar a la secuencia principal.

(2) Estrella masiva en secuencia principal: Una vez que una estrella masiva (con
masa mayor a las 8 M®) entra a la Secuencia Principal, esta comenzard a aven-
tar un gran flujo de fotones ionizantes. Estos fotones son muy energéticos y
pueden llegar a ser flujos con tasas de entre 10*® a 10*° fotones ionizantes por
segundo, que calientan el gas al ionizar incluso los &tomos de hidrogeno, que
es el elemento mds abundante en el Universo, a la vez que es el que posee un
potencial de ionizacion mas alto por tener solo un electrén ligado al nucleo, sin
que este tenga efecto alguno de apantallamiento de otros electrones en capas
inferiores. La presencia de estos fotones causara el calentamiento del gas que
se encuentra alrededor de las estrellas porque el desprendimiento electronico
de los d&tomos del medio interestelar conlleva la depositacidon de electrones li-
bres en el entorno, y estos aun con una energia cinética no nula terminaran
por aumentar la energia térmica del gas. Este proceso de ionizacion lograra
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(3)

4

)

penetrar incluso los cascardénes densos barridos por los vientos estelares. El ca-
lentamiento de estas regiones densas, como se ve en la ecuacion 2.10, inhibira
la formacién de nuevas estrellas. Las estrellas masivas pasan entre 3 y 10 mi-
llones de afios en la secuencia principal, con una tasa de ionizacidon constante.

Recombinacion de la region Hil: Una vez que la estrella acaba con el hidrégeno
de su nucleo, saldra de la secuencia principal y disminuira notablemente su
tasa de produccién de fotones ionizantes. Es entonces cuando el gas de los cas-
cardénes ha alcanzado el tiempo de recombinacién y comenzard a convertirse
en gas neutro. La estrella estara fuera de la secuencia principal en aproxima-
damente 1 millon de afios.

Explosion de supernova: Como es bien sabido, la vida de una estrella masiva
(> 8M,) termina cuando en su nucleo se forma hierro. La fusién de nucleos
menos pesados que hierro es exotérmica, es decir que liberan energia. Sin em-
bargo, la reaccion termonuclear de hierro es endotérmica y asi, en vez de depo-
sitar energia en el entorno, absorve energia, con lo que mitiga el soporte que
la presion térmica tiene sobre la fuerza de autogravedad de la estrella. Esto
hace inestable al nucleo estelar produciendo un colpaso y una posterior explo-
sion conocida como Supernova. Las supernovas son eventos que arrojan toda
la masa remanente de la estrella masiva predecesora (0.5-5 M, CHEVALIER
1977) al medio interestelar. La velocidad con la que este material es aventado
es del orden de los miles o decenas de miles de kilémetros por segundo, sien-
do estos flujos supersénicos. Como anteriormente hemos visto, el movimiento
supersoénico del gas produce ondas de choque que barren el medio ambiente
donde evolucionan. Estas ondas de choque forman cascarones que ahora no
estan expuestos a la radiacion estelar, ya que la estrella se ha muerto, y estos
cascarones densos se enfriardn después de unos cientos de miles de afios y
produciran regiones inestables gravitacionalmente. De manera similar a como
se plantea la existencia de una tasa de formacion estelar, se puede construir
la tasa de explosiones de Supernova de un brote de formacién estelar dado
(LEITHERER ET AL. 1995) y contar a través de su uso con una herramienta pa-
ra modelar el impacto estas explociones en el medio interestelar a lo largo de
las escalas temporales especificas de sus tiempos de aparicién y de vida.

Inestabilidades gravitacionales: Como se expuso en la seccién 2.5, el colapso
gravitacional de una parcela de gas es funcién de la densidad y de la tempera-
tura del medio. Una parcela de gas que se encuentra mas fria se colapsara con
mayor facilidad que una que se encuentra expuesta a un campo de radiacién.
Asi mismo, una parcela mas densa, por ejemplo aquella que ha sido barrida por
una onda de choque, es mas propensa al colapso que el tenue medio interes-
telar difuso que rodea a las estrellas. Por lo tanto, se espera que a medida que
evolucionen las ondas de choque producidas por la supernova, estas promue-
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van el colapso gravitacional de una nube promoviendo la formacion de nuevas
estrellas.

El ciclo clasico de la formacion estelar de estrellas masivas

@ Formacion estelar

Figura 2.3: Ciclo clasico de la formacion estelar

Cabe decir que el mecanismo de formacidn estelar que este trabajo tiene por objeto
esta relacionado con el impacto de los vientos estelares supersénicos de los vientos
estelares de objetos jovenes tipo Herbig Ae/Be en el medio interestelar. Siendo mas
especificos, mds que el impacto de los vientos aislados, precisaremos de una con-
dicén de interaccion entre varios de estos vientos, no solo con el fin de promover
una mera perturbacion hidrodindmica en la zona de interaccidn, sino ademads con el
fin de promover la formacién de una sobredensidad o grumo que crezca en masa y
que sea suceptible de colapso gravitacional, para formar asi una estrella en su seno.
Se plantea esta posibilidad como un mecanismo de formacién estelar paralelo al es-
timulado por las explosiones de Supernova.
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Capitulo 3

Antecedentes astronomicos

El viento de un cimulo estelar es el efecto combinado de los vientos de las estrellas
masivas que lo conforman. Se han realizado una gran cantidad de trabajos en don-
de se estudia el efecto de la interaccidon de los vientos estelares, no radiativos en la
formacion del viento global del cimulo (CHEVALIER & CLEGG 1985, CANTO ET AL.
2000, RAGA ET AL. 2001, ROCKEFELLER ET AL. 2005, RODRIGUEZ-GONZALEZ ET AL.
2007) y otros trabajos en donde se considera enfriamiento radiativo en estas inter-
acciones (SILICH ET AL. 2004, TENORIO-TAGLE ET AL. 2005, CASTELLANOS-RAM{REZ
ET AL. 2015). En estos trabajos se ha mostrado que la interaccién de los vientos de
estrellas masivas, con tasas de pérdida de masa de ~10~7 M, yr! y velocidades
terminales de ~1000 km/s, dentro de los cimulos estelares compactos (~30- 10 pc,
con centenas o miles de estrellas masivas) que resultan en interacciones adiabatica
de sus cascarones.

Las observaciones infrarrojas y de radio frecuencias, de regiones con formacién este-
lar, por ejemplo la mostrada por VIG ET AL. (2007), muestran complejas estructuras
con grumos y filamentos densos que tienen una gran extincion infrarroja. Estos gru-
mos y filamentos se pueden ver en escalas de algunos parsecs, es decir parecen haber
sido formados debido a procesos estelares, por ejemplo de vientos estelares.

TESTI ET AL. (1997, 1998 y 1999 y también ver HILLENBRAND 1995, CARPENTER
ET AL. 1997, CAULEY & JOHNS-KRULL 2015), realizaron buisquedas en infrarrojo de
cumulos de estrellas Herbig Ae/Be. Estas protoestrellas tienen fuertes vientos este-
lares y muy pocos fotones ionizantes. Ellos encontraron regiones con tamafos de 1
o 2 pc con ~100 estrellas Herbig Ae/Be, es decir con una separacién media entre
las estrellas de un décimo de parsec. Durante estos articulos mostraron una gran
cantidad de objetos que parecen tener estas propiedades. Mas recientemente YASUI
ET AL. (2016) hicieron observaciones en el cercano infrarrojo del cumulo estelar
galactico Quartet, que es un camulo estelar joven con una masa de 1000 M, donde
se observa un campo de radiacién ultravioleta que viene de estrellas masivas, con
tipo estelar OB. La edad de este cimulo estelar es de entre 3 y 4.5 Myr. Dentro de
esta region detectaron estrellas Herbig Ae/Be, las cuales representan el 40 % de la
masa total del cimulo. Este es uno de los cimulos jévenes con mayor cantidad de
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Figura 3.1: Imagen de Serpens Main observada con el Very Large Array. Estrellas repre-
sentadas con circulos (circulos azules para las mas tempranas y circulos rojos para las
menos, desde B7 hasta G0). Los contornos violetas representan la emision de N2H+ y
los contornos negros y la escala de grises corresponden a la emision térmica de gas y
polvo en el lejano infrarrojo detectada por el telescopio espacial Herschel. Tomado de
FERNANDEZ-LOPEZ, 2013.

objetos tipo Herbig Ae/Be. Anteriormente se habian presentado estudios en M 17
(HOFFMEISTER ET AL. 2006) en donde se estima que solo el 4% de la masa de las
estrellas de este cimulo tiene edades menores que 1 Myr. Ademds PEREZ-BLANCO
ET AL. (2018) han presentado decenas de protoestrellas tipo Herbig Ae/Be en el
Complejo de Orion, que se ven relacionadas con los cascarones formados por la in-
teraccion de los vientos con el medio interestelar.

En 2008, Rodriguez-Gonzdalez y sus colaboradores estudiaron un pardmetro cono-
cido como PARAMETRO DE ENFRIAMIENTO, k = d..,/D, que es el cociente entre la
distancia de enfriamiento y la separacion media de las estrellas. La distancia de
enfriamiento, como se ha visto en otras secciones de esta tesis (seccion 2.7), es la
distancia que recorre una parcela de gas para que su temperatura caiga a ~10* K que
es el momento en el que el enfriamiento radiativo se vuelve maximo. Si la distancia
de enfriamiento es al menos la mitad de la distancia entre dos estrellas, x = 0.5, los
cascarones empujados por los vientos estelares interactuaran formado una region
densa y fria con propiedades que podrian llevarla a producir mds estrellas. Cuando
x > 1 la interaccién de los vientos no forma estructuras frias y para x < 1 se espe-
ra que haya estructuras de gas frio entre las estrellas, siendo estas regiones lugares
donde la formacion estelar puede comenzar a suceder.

En la Figura 3.3 se muestran los isocontornos para «’s para valores entre 0.08 y
20, donde la linea sélida es cuando x = 1. Como es de esperarse, a medida que la
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Figura 3.2: Imagen del complejo de Orion en infrarrojo (WISE) presentada por HERNAN-
DEZ ET AL. 2018, Las cruces azules muestran la posicién de objetos que son candidatos
a protoestrellas Herbig Ae/Be.

velocidad del viento sea mds rapida, la distancia de enfriamiento es mayor, y para
alcanzar a tener regiones con x < 1 es necesario tener estrellas o bien con una in-
tensa pérdida de masa o mas separadas para que el gas se logre enfriar entre ellas.

RODRIGUEZ-GONZALEZ 2018 hicieron estudios numéricos de muy alta resolucién
en los cuales consideraron 75 objetos, como los reportados por VIG ET AL. (2007),
con vientos estelares con velocidades de 300 km/s y tasas de pérdida de masa de
~107" M, yr!, dispuestos en un cumulo estelar esférico. La Figura 3.4 muestra la
estructura del gas de medio interestelar barrido que ha sido depositado en filamen-
tos entre las estrellas. En ese trabajo, se mostré que la opacidad de los filamentos
obtenidos en la simulacién numérica reproduce de manera adecuada las observacio-
nes presentadas por VIG ET AL. (2007).

Asi como los ciumulos de protoestrellas Herbig Ae/Be, las estrellas masivas, que
aun habitan en su nube materna, barren material de la nube y forman cascarones
densos que muestran indicios de estar en colapso gravitacional. RCW 79, RCW 82 y
RCW 120 son regiones HII formadas por una o varias estrellas masivas que se en-
cuentran inmersas en su nube materna. En las Figuras 3.5, 3.6 y 3.7 se muestran
los objetos estelares jévenes RCW 79, RCW 82 y RCW 120 en una composiciéon de
imagenes infrarrojas. En azul y verde (para las 3 imdgenes) se muestran observacio-
nes a 3.6 y 8.0 um, del Spitzer-GLIMSE, respectivamente. En rojo se muestra una
imagen de Spitzer-MIPS a 24 pm. En el rectdnglo se muestra la posible fuente, o
fuentes, ionizante.

La densidad del medio interestelar en estos objetos es del orden de 103 — 10* cm 3 y
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Figura 3.3: El PARAMETRO DE ENFRIAMIENTO, k = d.,,;/D, donde D es la separacién
media entre estrellas y « es funcién de la tasa de pérdida de masa M, de la velocidad
del viento v,, y de la distancia D entre las estrellas. Esta Figura fué presentada en
(Rodriguez-Gonzalez et al. (2008) y la linea mas gruesa es la que representa el valor
de k = 1, es decir cuando la distancia media entre las estrellas es igual a la distancia de
enfriamiento. Cada una de las lineas representa un ~ con un factor de 2 entre cada una
de las lineas

los cascarones alrededor de estos objetos muestran trazas de moléculas, como se ven
en las Figuras 3.5, 3.6 y 3.7. Asi mismo se pueden observar regiones mas esféricas
en los cascarones moleculares que parecen estar formando una nueva generacion
de estrellas. Hay dos posibles mecanismos que impulsan la formacién del cascarén
observado:

(1): La expansion del medio interestelar alrededor de la estrella masiva. Esto debi-
do a que el gas ionizado caliente se expandira supersonicamente formando un
cascaron de medio interestelar barrido que se mueva a unas decenas de km/s.

(2): La formacion de un cascardon de medio interestelar debido a los fuertes vientos
de las estrellas masivas que impactan con el ambiente. Estos vientos suelen ser
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Volume

Figura 3.4: Mapa tridimensional de densidad para una simulacién con una inyeccién
de masa debida a 75 estrellas masivas con una distribucién homogénea en un volumen
esférico. La densidad del medio interestelar con el que fue llenada la caja de simulacion
es de 10* cm™3. Las estrellas sintéticas inyectan un viento con una velocidad terminal
de 1000 km/s y una inyeccién de masa de 10~7 M, yr— .

muy rapidos, del orden de los cientos de km/s, pero en el caso de que evolu-
cionen en regiones muy densas, el medio ofrecera una presién mayor, lo cual
traerd como consecuencia un menor gradiente de presién entre el viento y el
gas del entorno, de tal manera que la onda de choque sera frenada mas efecti-
vamente. En este caso uno no descarta la presencia de los fotones que ionicen
parte del cascardn externo, pero es el viento el principal mecanismo el que pro-
duce esta estructura. Una forma de distinguir un mecanismo del otro mediante
recursos computacionales es con el uso de modelos de fotoionizaciéon que dan
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seguimiento a las localidades especificas en las que hubo fotoionizacién. Este
tipo de modelos permite ver el fondo alcanzado por la fotoionizacién a partir
de una fuente emisora de los rayos de luz, es decir a partir de la estrella io-
nizante, logrando contar asi con una herramienta de discernimiento entre la
parte ionzada dentro de la sobredensidad causada por el choque.

<61:40:00
«61:42:00
~61:44:00
-61:46:00

-61:48:00

13:41:00 13:40:30 13:40:00

Figura 3.5: Composicion de imagenes infrarrojas en RCW 79, en 3.6 y 8.0 um de Spitzer-
GLIMPSE, azul y verde respectivamente y en 24 um de Spitez-MIPS. El rectdngulo da la
localizacién de la fuente ionizante.

SANCHEZ-CRUCES ET AL. (2018) presentaron resultados observacionales y numeéri-
cos de las propiedades del viento y el medio interestelar del objeto RCW 120. Usando
los cocientes de [SII]A6717 y A6731 encontraron la densidad promedio del medio
interestelar de la parte sur-oeste de la region ~ 3000 cm~3. La Figura 3.8 muestra
a RCW 120 vista en emisién Ha y [SII]. Como se puede observar, hay un incremen-
to en la emision de ambas lineas en direccion sur-este de la imagen. En la esquina
izquierda abajo se ve mucho mas intensidad en el cascarén de gas, es decir hay gas
acumulado debido a un choque que esta apilando el gas y concentrandolo en esta
region.

Ellos usaron las velocidades obtenidas de su observacion de Fabry-Perot y obtuvieron
que la velocidad de expansién del cascarén denso es de unos 30 km s~!. Ellos realiza-
ron modelos para reproducir las restricciones observacionales, densidad electrénica,
tamafo del cascaron, ancho del cascardén y la velocidad de expansién del cascaron.
Concluyen que el cascarén observado de RCW 120, parece mas bien ser resultado del
impacto de un viento rapido, como el de una estrella masiva (>8M;)con el medio
interestelar y no resultado de la expansion del gas calentado por los fotones ionizan-
tes arrojados por al estrella masiva, como se creia anteriormente.
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=61:20:00

=61:22:00

-61:24:00

=61:26:00

14:00:00 13:59:40 13:59:20 13:59:00

Figura 3.6: Igual que en Figura 3.5, pero para RCW 82

=30:20:00

-38:24:00

-39:28:00

=38:32:00

17:12:40 17:12:20 17:12:00

Figura 3.7: Igual que en Figura 3.5, pero para RCW 120

La historia completa de la formacién de estrellas masivas en cimulos o en asocia-
ciones puede verse en la nebulosa M 17 y M 17 SWex, en donde se puede observar
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Figura 3.8: Imagen directa de RCW 120. En el panel izquierdo se muestra la emision
Ha 'y en el panel derecho se muestra la emisién [SII]AA6717,6731 A. Una flecha blanca
muestra la posicion de la estrella ionizante, Sh2-3.

una nube en una etapa muy temprana de la formacién de estrellas masivas. M17 es
una nebulosa brillante que cuando se ve en emision dptica se observa que tiene una
importante emision optica producida por la regidon HII asociada a ella, ademas de
una emision en rayos X producida por los vientos estelares (ver Reyes-Iturbide et al.
2009). La Figura 3.9 muestra una imagen del HST del complejo M 17. Una decena
de estrellas tipo O iluminan la regién mas brillante de esta nube (en el centro abajo)
que es conocida como M 17.

Figura 3.9: Imagen 6ptica del HST del complejo estelar conocido como M 17. El re-
cuadro interno resguarda la regién de formacidn estelar activa a la que hace referencia
nuestro trabajo. RA: 18" 20™ 47° (ep=J2000) DEC: -16° 10’ 18” (ep=J2000).

Cuando se observa esta misma nube en infrarrojo se ven cientos de estrellas dentro
de sus caparazones polvorientos. La Figura 3.10 muestra una imagen compuesta de
3 colores, el azul es la emisiéon de 3.6 um, el verde es a 8 ym y rojo de 24um del
complejo M 17. En la imagen se pueden contar 488 estrellas jévenes que se encuen-
tran alimentadas por los filamentos de polvo (las regiones oscurecidas). Una gran
cantidad de estas estrellas se convertird en estrellas tipo B y otras tantas pueden
resultar en estrellas tipo O.
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Figura 3.10: Imagen compuesta de 3 colores, el azul es la emision de 3.6 um, el verde
es a 8 um y rojo de 24um., de M 17. El recuadro interno sefala la region de formacion
estelar activa a la que se hace referencia en el presente trabajo. RA: 18" 20™ 47%
(ep=J2000) DEC: -16° 10’ 18” (ep=J2000).

La pregunta es cual onda fue la precursora de esta regidn es quiza una de las estrellas
O, o quiza una explosion de una estrella masiva el que hizo inestable gravitacional-
mente a la nube, desencadenando la formacién estelar en la region.

En este trabajo tenemos el interés de mostrar que los vientos de las estrellas ma-
sivas -cuando son muy jovenes y no han establecido un flujo de fotones ionizantes-
pueden desencadenar intensa formacion estelar por causa de las inestabilidades gra-
vitacionales causadas por los choques supersénicos que sus vientos estelares causan,
resultando en la formacién de los cumulos estelares masivos que son observados y
mostrados en la naturaleza.
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Capitulo 4

Modelos numeéricos

Los codigos hidrodinamicos son las herramientas fundamentales para estudiar el
movimiento de fluidos en regiones en donde se desea estudiar como se perturba
el medio interestelar debido a flujos supersonicos. En la actualidad el grupo de as-
trofisica de plasmas de ICN trabaja con cddigos hidrodindmicos tridimensionales con
y sin malla adaptiva. Los cédigos de malla adaptiva, como el Walicxe 3D o Walicxe
2D nos ayudan a explorar con mas detalle y usando menor ntimero de celdas cémo
es la evolucion de un fluido. Sin embargo, adaptar subrutinas que estudien una ma-
yor cantidad de procesos fisicos es dificil en este tipo de malla y nosotros hemos
decidido utilizar el cédigo GUACHO que es una malla fija tridimensional que pue-
de resolver el enfriamiento atémico y es el codigo donde se tienen implementadas
rutinas que agregan la fuerza debida al potencial gravitacional de las estrellas y del
gas a la ecuacién de momento (ESQUIVEL ET AL. 2009, VER TAMBIEN CASTELLANOS
& RAMIREZ ET AL. 2018 & RAGA ET AL. 2009). Los cddigos hidrodindmicos en una,
dos o tres dimensiones resuelven las ecuaciones de dindmica gases en un espacio
discretizado en "celdas”.

Para completar los céddigos hidrodindmicos hemos implementado 2 rutinas, una que
calcula la eficiencia de calentamiento y otra que calcula en cada paso temporal la
tasa de formacion estelar. Ambos escriben un archivo con sus resultados temporales.

no [em™]  w, [km s™'] d. [pc]
104 300 1.09 x 10~4

Cuadro 4.1: Valor de la densidad numérica inicial del medio interestelar, ng, de la
velocidad de cada viento estelar, u,,, y de la distancia de enfriamiento d. correspondiente
a estos dos valores (evaluacion de la Ec. 2.7).

Como se explico en la Sec. (2.2), para que en nuestro caso suceda el enfriamien-
to del frente de choque que los vientos estelares causan, es necesario asegurar una
condicion sobre la distancia del camino recorrido por los choques. De no superarse

36



4.1. PARAMETROS FISICOS DE LOS MODELOS

esta condicién de distancia minima de recorrido posible por parte de los choques,
no habrd enfriamiento radiativo, y asi la Efienciencia de Calentamiento HE siempre
serd del 100 %, o dicho en los términos convenidos para este pardmetro (ver Sec.
4.3), siempre serd igual a la unidad. El Cuadro 4.1 tiene la densidad numérica de
particulas n, del gas, la velocidad de los vientos estelares v,, y el correspondiente
valor de la distancia de enfriamiento d,. segun la expresion de esta en funcién de ng
y v, (ver Ec. 2.7). Los valores de esta tabla se conservan en todos nuestros modelos.

La Figura 4.1 contiene una representacion esquematica del arreglo de 4 vientos es-
telares que usamos en cada uno de nuestro modelos, se trata de una distribucion
espacial de vientos que guarda la misma distancia a entre pares de estrellas, o dicho
de otra forma, se tiene un viento por cada vértice del tetraedro de lado a. Dicho
arreglo estd inmerso en una caja de simulacién ctbica de lado L = 4a llena de gas.

Arreglo de 4 vientos estelares inscrito en la caja de simulacion

Figura 4.1: Esquema de nuestro arreglo de vientos estelares: un viento en cada esquina de un
teatraerdro de longitud a, el cual esta centrado en una caja de simulacién de L parsecs por lado,
L=4a. La interaccion de los vientos al centro de este arreglo serd causa de la formacién de un
grumo que podria verse colapsado por autogravedad.

4.1. Parametros fisicos de los modelos

Todos los modelos que presentamos poseen los valores iniciales de densidad, n = 10*
cm 3, temperatura, T= 5 x 10® K; asi como de los pardmetros de inyeccién de masa
por vientos estelares: v,,= 300 km s~ y M, = 10-® M, yr~'. Es importante sefialar
que estos pardmetros de densidad y temperatura del medio interestelar son carac-
teristicos de una region HII, es decir de regiones con densidades mas bajas y tempe-
raturas mas altas que las de zonas de formacién estelar, la decisiéon de tomar estos

37



4.1. PARAMETROS FISICOS DE LOS MODELOS

valores en el gas de nuestros modelos corresponde a una manera de aproximar-
se al estudio de la formacién de filamentos densos por interaccién de vientos que
derive en un colapso gravitacional y en la formacién de una estrella, pues como
mencionamos en la Sec. (2.2), hemos procedido con el presente estudio a partir de
la disponibilidad de recursos numéricos especificos del cédigo GUACHO, en particular
una rutina de enfriamiento radiativo que corresponde a una funcion de enfriamiento
para un gas de composicidon atémica con metalicidad tipo solar. El trabajo presente
se centra en el monitoreo de la eficiencia de calentamiento y de la tasa de formacion
estelar de la caja de simulacion, teniendo presente que las propiedades fisicas aso-
ciadas al gas significan una aproximacion mediante densidades un poco mas bajas
y temperaturas un poco mas altas que las deseadas, quedando siempre presente la
necesidad de completar el estudio con el uso de otros valores de densidad y tempe-
ratura en los que esté activa una funcién de enfriamiento adecuada, especificamente
de tipo molecular para poder confrontar de forma mds directa el problema de la
formacion estelar que, en realidad, sucede en entornos mas frios en general.

Las simulaciones fueron hechas con el cédigo hidrodinamico GUACHO resolvien-
do las ecuaciones de Euler discretizadas en tres dimensiones mediante una malla
computacional fija (en la que la distancia fisica asociada entre los puntos de esta
permanece constante). Ademas, nuestro sistema de ecuaciones contempla la fuerza
debido a un potencial gravitacional de 1 M, debido a una sobrendesidad central de
esta magnitud en masa. La masa total de gas en los modelos es de M.=320 M, para
un caso y de M.=630 M, para otro (ver Cuadro 4.3).

Dada la densidad numérica del medio interestelar y la velocidad de los vientos este-
lares, calculamos la distancia de enfriamiento, d., de acuerdo a las predicciones de
los modelos de choques radiativos de Hartigan (ver ecuacién 2.7), para saber cudl
es la distancia minima necesaria que los choques deben tener para poder enfriar-
se antes de su interaccién. Dada la densidad numérica del gas de nuetros modelos,
n = 10* em™3, y la velocidad de los vientos estelares, v,,= 300 km s~!, se tiene una
distancia de enfriamiento d.= 1.1x10~%. Este valor se impone como una cota infe-
rior al valor de la diatancia entre los vientos estelares.

El Cuadro 4.2 muestra el nombre genérico de los modelos, la longitud a entre las
estrellas, la distancia de enfriamiento d., una comparacién entre estas tltimas dos, y
la longitud total de la caja de simulacién, L, columnas 1, 2, 3, 4 y 5, respectivamente.

Como podemos ver, la distancia entre las estrellas es mayor que la distancia de en-
friamiento y por lo tanto los choques de los vientos de nuestros modelos tendran
interaccion con temperaturas inferiores a los 10° K, que es un rango en el que la
funcién de enfriamiento es particularmente activa (con altas tasas de emision radia-
tiva), de tal manera que la region anfitriona del encuentro de los choques vera un
aumennto de densidad de gas por la convergencia de la presién hidrodinamica de
estos, y que dicho aumento de la densidad estard siendo reforazado por causa del
alto enfriamiento radiativo, pues al perder energia de esta forma, la energia térmi-
ca disminuye y se hace posible tener mas gas en el mismo espacio. Por lo tanto se
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4.1. PARAMETROS FISICOS DE LOS MODELOS

puede decir que la existencia de un alto enfriamiento radiativo en el momento del
encuentro de los choques lleva a la formacion de estructuras frias que se mantendran
alimentadas por el material que van inyectando las estrellas a través de sus vientos,
posibilitandose asi el surgimiento de una sobredensidad mayor.

Modelos a [pc] d. [pc] (a/2)/d. L [pcl]
M, 0.5 1.1x10~* 2.3x103 2
Mg 0.25 1.1x107* 1.15x10° 1

Cuadro 4.2: Distancia de enfriamiento d. de los modelos, para una densidad del medio
innterestelar, ny = 1x10* cm~3, y vientos estelares con velocidades, v,, = 300 [km s~'].
Se indica la longitud a entre las estrellas, y la longitud total de la caja de simulacion, L.

4.1.1. Condiciones a la Frontera

La escala de tiempo de cada simulacion depende esencialmente del tiempo que le
lleva a las ondas de choque llegar a la frontera de la caja de simulacién en cada
modelo. Bajo Condiciones a la Frontera (CF) de tipo Periddicas (P), el tiempo de
evolucion puede extenderse aun mads, pues el gas es simplemente confinado, salien-
do por un lado de la caja de simulacién y entrando por la frontera opuesta de la caja.
Este tipo de frontera permite simular un entorno periddico, auto similar, por ejem-
plo, para nuestras simulaciones uno puede imaginar que existe un grupo de estrellas
con una distribucion igual en todas las direcciones que contribuyen agregando masa
debido a los vientos que hay en todas direcciones.

Ademas de esto, presentamos modelos con CF de tipo salida libre (OF: Outflow),
para el caso un grupo de 4 estrellas que estan aisladas y asi poder estudiar a pe-
quena escala como se induce la formacion estelar de manera local.

La Figura 4.2 contiene un esquema de los diferentes entornos que las condiciones a
la frontera OF o P nos permitirdn modelar, se trata de los alrededores de las regiones
HII para los modelos tipo OF, y de cimulos estelares para los modelos tipo P.
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4.1. PARAMETROS FISICOS DE LOS MODELOS

Arreglo de vientos alrededor Arreglo de vientos replicado muchas veces
de una region HIl a lo largo de un cumulo estelar
L
| —

A

Figura 4.2: Representacién esquemadtica de los entornos que nos permitirdn modelar las dife-
rentes condiciones a la frontera en los modelos. Izquierda: casacarén sobredenso alrededor de
una regién HII, los modelos con CF tipo OF se pensardn inmersos en dicho cascarén. Se puede
apreciar la representacién de la caja de simulacién de la Figura 4.1 dentro del cascarén sobreden-
so. Derecha: distribucion redundante de estrellas en el interior de un cimulo estelar, los modelos
con CF tipo P se pensardn replicados a lo largo y ancho del ciimulo, con las cajas de simulacién
contiguas una de la otra.

40



4.2. LA RELACION GLOBAL DE SCHMIDT

4.1.2. Tipologia de los modelos

Para esta tesis hemos realizado modelos con una variacién en las Condiciones de
Frontera, tipo Outflow (OF) o Periddica (P), ademas de una variacion en la longitud
a que separa a las fuentes estelares, teniendose un caso corto, con a = 0.25 pc, de-
signado con la letra S; y el caso L cuando a = 0.5 pc.

Estos valores de a para las distancias entre los vientos estelares fueron expresa-
mente determinados para los modelos con condiciones a la frontera tipo P, que son
los que nos serviran para modelar la interaccion de vientos dentro de un ciumulo
estelar. Una muestra de candidatos a super cimulos estelares jovenes (MELO ET AL.
2005) presenta radios de ~ 5 pc 'y masas estelares (totales) de 10° — 10° M. Para un
brote de formacidn estelar de 2.5x10° bajo la IMF de Kroupa (ver Sec. 2.9) se tienen
~ 300 estrellas masivas acompafiadas de ~ 4 x 103 estrellas tipo A o B (cada una con
masa entre 2 y 8 M). El volumen (esférico) correspondiente a estos supercimulos
estelares en formaciéon con radios ~ 5 pc, es de ~ 5 x 10? pc3. Si dividimos este
volumen entre el nimero de estrellas A 0 B (~ 4 x 10%), obtenemos 0.125 pc? por
estrella. Si pensamos que cada una de estas estrellas estd en un cubo de 0.125 pc?, la
separacion entre una y otra seria de 0.5 pc. He aqui el motivo para elegir este primer
valor de a = 0.5 pc para uno de los casos de nuestros modelos (caso “L”). El caso
“S”, al tener una distancia a mas pequefia (a = 0.25 pc) corresponderia a un estado
mas evolucionado del cimulo en el que el ntero de estrellas A o B haya escalado a
~ 3 x 104,

El Cuadro 4.3 muestra el valor de a para cada uno de los cuatro modelos, incluyendo
las Condiciones a la Frontera (CF) en cada caso, asi como el valor de la densidad
numérica inicial del medio interestelar n;g), y la masa inicial M. de las respectivas
cajas de simulacion.

Nombre a [pc] CF njgy [em™3] Masa inicial M, [M]

Mr_or 0.5 OF 10* 6.3x10?
M;_p 0.5 P 10% 6.3x10?
Ms_or 0.25 OF 10* 3.2x10?
Mg p 025 P 10¢ 3.2x102

Cuadro 4.3: Asignacion de nombres a Modelos, segtin la escala espacial corta, S (con
a = 0.25 pc), o larga, L (con a = 0.5 pc), y segtin las Condiciones a la Frontera (CF) tipo
Outflow (OF) o Periddica (P). El cuadro también contiene la masa inicial de la caja de
simulacién M, para cada modelo.

4.2. La Relacion Global de Schmidt

La forma en que obtenemos la tasa de formacidn estelar en el cédigo es usando la
Relacion de Schmidt para un grupo de celdas. El resultado de cada paso temporal
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4.2. LA RELACION GLOBAL DE SCHMIDT

esta escrito en forma matricial utilizando desde 1 pixel por lado, hasta 256 que es la
resolucion maxima de las simulaciones realizadas para este trabajo.

1. El lenguaje de cémputo paralelo que estamos utilizando, FORTRAN-MPI, per-

mite designar una tarea conjunta a varios procesadores de forma simultdnea.
En nuestro caso se hacen modelos hidrodinamicos de un espacio cubico de si-
mulacion de “L” parsecs por lado, repartido en ocho procesadores, cada uno
encargado de un cubo de 1/2 L por lado, por lo que la caja de simulacién que-
da dividida en ocho subpartes iguales, cada una con tres superficies de flujo
entre procesadores, y tres superficies con condiciones a la frontera.

. Cada procesador resuelve 128 pixeles por lado para resolver las ecuaciones

de Euler, la eficiencia de calentamiento y la tasa de formacién estelar, de tal
manera que en cada paso temporal hay una malla flotante de (128 pixeles)
al cubo por procesador, con el valor presente de la densidad de gas en cada
pixel ctbico. El calculo de la SFR en varias escalas, corresponde al conteo de la
masa sobre una linea de vision, desde un sdlo pixel cuadrado, hasta la de 128
pixeles cuadrados, pasando por los divisores de 128, ¢ = 64, 32, 16, 8, 4y 2,
al cuadrado.

. En cada uno de los puntos de densidad superficial de las matrices, se calcula la

SFR segun la Relacién Global de Schmidt (ver ecuacién 2.30), pero en vez de
evaluarla con la densidad superficial promedio de toda la caja de simulacion,
se hace en segmentos cubicos de esta. Este cdlculo se produce varias veces en
cubos de diferente dimensién espacial, de tal manera que se obtienen matrices
Y §FR_local » UNa para cada dimensién espacial ¢, en cada uno de los intervalos
de tiempo de salida de datos de los modelos (103-10* afios). Usando ¢ =1, 2,
4, 8, 16, 32, 64 y 128, se tendrfan matrices con 12, 22, 42 ... y 1282 entradas,
respectivamente, en las que cada elemento de las matrices representa la tasa
de formacion estelar local (para cada indice ¢, local a diferentes escalas espa-
ciales).

. Al finalizar el tiempo de computo, se cuenta con un conjunto de matrices

Y srR-tocal Para cada tiempo. Nosotros tomamos cada matriz para obtener
un valor promedio de la SFR, Ygp R—global ¢> €N cada intervalo temporal. La Tasa
de Formacion estelar global, es un promedio de las tasas de formacién locales,
se puede escribir como,

¢2

— 1

Y SFR—global ¢ = = Z Y SFR—local i 4.1)
i—1

con ¢ = 1,2,4,8,16,32,64,128. Donde Ys5rr_iocali> S€ puede escribir como una
funcion de potencias aplicada a los promedios locales de densidad,

2 B
1<
ZS’FRflocali =A <Z_2 Z Egasj) ) (42)
j=1
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4.3. LA EFICIENCIA DE CALENTAMIENTO, HE

con i = 128/¢, y los parametros A y /3, son las constantes de la Relacién Global
de Schmidt (ver ecuacion 2.30).

Usando la ecuacién (4.2) en la ecuacion (4.1), se obtiene que,

¢2 ’i2 /B

— 11

YSFR—global ¢ = o Z A (Z ZgasJ) , (4.3)
=1 =1

Al evaluar los casos extremos ¢ = 1y ¢ = 128 en la ecuacién (4.3), obtenemos,
iS'FR—global 1= A (igas)ﬁ (44)

Y SFR-_global 128 = A(Egas)ﬁ (4.5)
Las ecuaciones (4.4) y (4.5) seran iguales en tanto la densidad superficial del
medio interestelar modelado sea homogénea, dicho de otra manera, las des-
viaciones de la igualdad serdn consecuencia de las variaciones de la densidad
a lo largo de la caja de simulacién. Y estas variaciones seran consecuencia de
la compresién de gas por parte de los vientos supersénicos, asi como de la es-
tructura sobredensa que emerge de la interaccién entre ellos.

4.3. La eficiencia de calentamiento, HE

La eficiencia de calentamiento, HE, se calcula de la siguiente manera,

1. Se obtiene el promedio de la diferencia de la energia térmica y cinética antes
y después de cada paso temporal (AE = E,,ies — Epresente, F€Spectivamente),

2. Se calcula la energia pérdida en el intervalo temporal para cada celda compu-
tacional durante el paso de tiempo que se esta estudiando.

3. Cada uno de los procesadores escribe en sus datos de salida el valor solucion
de la ecuacion 2.31.

Usando las salidas de la pérdida de energia por procesador se puede obtener un
promedio de la HE que sera

HE =) —, (4.6)
donde, n, es el nimero de procesadores usados en la simulacion.

Es importante sefialar que la ecuacion 2.31 es valida mientras el gas inyectado por
las estrellas permanezca embebido o contenido en la caja de simulacidn. Si el vien-
to estelar sale de la caja de simulacidn, el valor de E,,¢sc..c decaerd drdsticamente,
quedando vigente una fraccion cada vez mads chica de la energia original, alejandose
de un HE genuino.
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4.4. EL LIMITE DE JEANS PARA EL GRUMO

4.4. El limite de Jeans para el grumo

Los cuatro vientos estelares que componen nuestras simulaciones pueden formar un
grumo denso en la zona de interaccién a partir del centro de la caja de simulacion,
el cual coincide con el centro del arreglo de estrellas y a su vez con el centro de
masa del sistema. A partir del centro de la caja de simulaciéon usamos un volumen
de control de diez pixeles de radio, en donde se calcula la Masa de Jeans para los
valores promedio de la densidad y la temperatura de las celdas. Si la masa de Jeans
obtenida usando la ecuacién 2.10 es menor que la masa en el grumo, se considera
que este gas se colapsara.

De ser asi el grumo existird durante el tiempo que le lleve a la densidad pasar de
su valor maximo alcanzado, hasta retomar el valor inicial de la simulacién.

El radio estd limitado superiormente por la distancia que hay entre el centro de
la distribucién estelar y el radio de los vientos estelares. Esta distancia es ligeramen-
te mayor a la mitad de la distancia que hay entre las estrellas del arreglo estelar.
La proporcién entre la distancia entre las estrellas, a, y la longitud de la caja de si-
mulacidén, L, es 1/4. Es decir, si la caja de simulacion tiene 256 pixeles por lado, la
separacién entre una estrella de otra es a =64 pixeles. Nosotros elegimos arbitraria-
mente un radio de 10 pixeles para definir la zona de monitoreo de la sobredensidad.
Una vez definido el valor de a, se tendra una longitud del cubo hidrodinamico de
L = 4a. Esta misma relacién es guardada por los diez pixeles que cubren el radio del
grumo 7 ump, POT lo que se tiene 7 ym,= (10/64) a. Si a = 0.5, como en el caso de
los modelos tipo L, entonces 7 ,,,=0.08 pc; y si a = 0.25, como en el caso de los
modelos tipo S, entonces 7 4y, =0.04 pc.
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Capitulo 5

Resultados

En este capitulo se presentan los resultados de la Tasa de Formacién Estelar (SFR) y
de la Eficiencia de Calentamiento (HE) para nuestros modelos numéricos. El analisis
de la posibilidad de colapso por autogravedad mediante el uso del criterio de la Ma-
sa de Jeans del grumo se hace en la Seccién (6.3).

5.1. Modelos tipo L

Como se ha mencionado anteriormente, hemos realizado modelos en donde el ta-
maio de la caja es de 2 pc por lado. Para ellos la separacién media de las estrellas
es de 0.5 pc. El Cuadro 5.1 reune los parametros libres de estas simulaciones.

Nombre a CF TISM Nrsm Vuw Mw
[pcl [K] [cm™®] [kms™'] [Mgyr']

M; or 0.5 OF 5x103 107 300 106

M; » 05 P 5x10% 10 300 10-6

Cuadro 5.1: Valores de distancia entre estellas a, condiciones de frontera, la temperatu-
ray la densidad del medio interestelar inicial (T;ss ¥ nysas, respectivamente, velocidad
del viento del viento estelar (v,,) y la tasa de inyeccion de masa (M,,).

Las Figuras 5.1, 5.2 y 5.3 muestran la evolucion de los cascarones de gas produ-
cidos por la inyeccién de vientos de las estrellas masivas a t=3.5 x 10%, 4.0 x 10ty
4.5 x 10* afos, respectivamente. Como podemos ver, el choque de los vientos forma
estructuras densas entre cada par de estrellas y en el centro de la distribucion estelar.
La regién central, en donde interactuan los vientos de todas las estrellas, la llama-
mos “grumo” y como se puede observar este tiene una densidad mayor a medida
que mds material es inyectado en la simulacién numérica.

En la Figura 5.4 mostramos los perfiles del corte de la densidad numérica n del in-
terior de los grumos densos de todos los modelos, se trata de perfiles de longitud
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5.1. MODELOS TIPO L

Corte central al cubo de datos de la densidad numérica
Modelo Mce, t = 3.5 x10¢ anos

n[ecm-3]

10410
. i

0 kB 100 0 0 3

pixeles

10330

10250

10170

pixeles

10090

10040

8930

Figura 5.1: Comienzo de la interaccién de los choques.

Corte central al cubo de datos de la densidad numérica
Modelo M..r, t = 4x10% afios

n[em-3]

. 10410
o)
il
13
1]
il
1

0 kB 100 0 0 3

pixeles
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10250

10170
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10090

10040
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Figura 5.2: Momento cuspide de la formacién del grumo.
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5.1. MODELOS TIPO L

Corte central al cubo de datos de la densidad numérica
Modelo Mcr, t = 4.5 x10¢ afos

n[ecm-3]
10410

- 10330

10250

10170

pixeles

10090

10040

9930

0 5 100 50 250
pixeles

Figura 5.3: Momento posterior a la formacién del grumo, cuando la zona alrededor de este
comienza a ser despejada.

d = 2r (donde r es el radio medido en parsecs a partir del centro de la sobredensi-
dad) de orientacidén arbitraria. Este corte cubre 30 pixeles centrado en la mitad de la
caja de simulacidn. Esta Figura 5.4 presenta los perfiles de densidades de las 4 simu-
laciones realizadas para este trabajo, en tiempos diferentes: ¢, = 1.875 x 10* afios
para el modelo Ms_or, teump = 2 % 10* afios para el modelo Mg_ p, tjump = 4.25 x 10*
afios para el modelo M;_or ¥ teump = 4 x 10* aflos para el modelo Mg_ p. Estos tiem-
POS t.ump corresponden al momento en el que se presenta el valor de mayor densidad
del gas del grumo, y a partir del cual la densidad comienza a decaer por la expulsion
final del gas de este hacia los exteriores de la zona de interaccion de los vientos
estelares.

La Figura 5.5 muestra la tasa de formacion estelar como funcién del tiempo para
el modelo con M, op. La figura muestra la SFR calculada en diferentes escalas de
area, cubriendo toda la superficie de proyeccién del gas del modelo, como se explico
en la seccién 4.2, segun la ecuacidn 4.3. Dado que la densidad inicial del medio
interestelar del modelo es homogénea, todos los calculos iniciales de la SFR seran
iguales, y se iran diferenciando segun se vuelva inhomogénea la distribucion de la
densidad del gas. En todas las graficas SFR que seran reportadas tanto en esta como
en la siguiente seccidn, la linea continua en las figuras de la SFR correspondiente al
caso ¢ = 1 representado en la ecuacién (2.30) y como se puede ver, es casi siempre
la cota inferior de los valores de la SFR del resto de valores del indice ¢. En el otro
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5.1. MODELOS TIPO L

Perfiles de densidad del interior de los grumos
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Figura 5.4: Gréfica del perfil de densidad n de los grumos a lo largo de la distancia diametral
d, medida a partir del centro de cada uno.

extremo, como cota superior, estd el calculo de la SFR correspondiente a ¢ = 128. En-
tonces en esta figura se muestra la evolucion de todos los promedios Xszr—giobai—g-

Asi mismo obtenemos la eficiencia de calentamiento para este modelo y la grafica-
mos como funcién de tiempo en la Figura 5.6. Como se puede ver en esta figura el
enfriamiento comienza en 1, cuando inicia la simulacién y a medida que el choque
producido por los vientos estelares barre el medio interestelar formando cascarones
alrededor de las estrellas, estos empiezan a perder su energia por el enfriamiento
radiativo del gas. En aproximadamente 40000 afios se observa un incremento en la
eficiencia de calentamiento debido a la interaccién de los cascarones al comenzar a
formar el grumo central. A este tiempo lo hemos denominado ¢, y desde ese mo-
mento y hasta que se forme un cascarén comun a todas las estrellas, es el momento
en el que el grumo debe de colapsarse para poder formar estrellas en su interior. Una
vez que se forme el viento comun de las estrellas, este calentard cualquier estructura
inhibiendo la formacién estelar dentro del volumen del cimulo.

Este modelo con condiciones de salida libre tiene un minimo de eficiencia de ca-
lentamiento que es de 0.39, es decir que solo el 39 % de la energia inyectada por las
estrellas masivas sigue impulsando la formacién de la burbuja, y el otro 61 % de la
energia que se inyecta serd radiada y no contribuird a la dindmica del gas en esta
region. La eficiencia de calentamiento para tiempos mayores a los que presentamos
no puede seguirse debido a que el gas comenzara a escaparse por las caras de la
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00020 22:107 __ SFR, M, ,,(a=0.5 pc, n=10" cm™)

0.0015
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Figura 5.5: Tasa de formacién estelar como funcién de tiempo para el modelo My, _or. En la
figura se muestra la tasa de formacién estelar para cada valor de ¢(= 1, 2, 4, 8, 16, 32, 64y
128), donde una linea sélida es la tasa de formacion estelar para ¢ = 1 que es la cota inferior.

caja de simulacién. Sin embargo, la interacciéon de los vientos de muchas estrellas
tendera a formar un cascarén comun a todas las estrellas conocido como superbur-
buja y esta tiene muy alta eficiencia de calentamiento, como el caso de las burbujas
individulales (para ¢ < tejump)-

Ahora bien, otro caso para tratar es que la idea de que la distribucion de 4 estrellas
respresenta una unidad que se repite en el volumen de un ctimulo, en donde cien-
tos de estrellas se estan formando. Para estudiar el comportamiento de la dindmica
del gas, la tasa de formacidn estelar y la eficiencia de calentamiento en este tipo
de sistemas uno puede activar las fronteras periddicas y seguir la evolucién de los
cascarones por 2 tiempos de cruce. Para esto hemos corrido un modelo que hemos
nombrado como M, _p y como se puede ver en la Figura 5.4, el perfil de la densidad
numérica, cruces magenta, la densidad después de 2 tiempos de cruce (2x10° afios),
tiene un maximo menor que en el modelo donde hay una sola interaccion. Esto es
debido a que una vez que llega el segindo frente de choque, el que viene de las
caras de la simulacion, el gas chocado se calienta y el grumo central comienza a
desvanecerse.

La tasa de formacion estelar del modelo M;_p (Fig. 5.7) es mas grande que la del
modelo M;_or (Fig. 5.6) debido tnica y exclusivamente a que el tiempo de evolu-
cién total del modelo con condiciones de forntera periédicas M;_p es mayor que el
tiempo de evolucién de su modelo opuesto M;,_or. Esto se puede corroborar al ver
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Lo HE, M;_op (a;O.S pc, n= 10* cm|*3)
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Figura 5.6: Eficiencia de calentamiento, HE, como funcién del tiempo para el Modelo M;,_ .
Se marca el momento de la formacién del grumo, t j,mp, ¥ €l valor final de la eficiencia de
calentamiento, HE; para cuando el gas abandona la caja de simulacién que corresponde a la
formacion de las superburbuja.

la grafica de la Figura 5.9, que contiene las graficas SFR de ambos modelos M;_p y
M;_or,y en donde se ve que hay un mero empatamiento de su evolucion, claro, con
el tiempo de uno mas limitado que el de otro (ver valores de t,,,,4., €n €l Cuadro 6.1).

Por otro lado, la eficiencia de calentamiento disminuye un poco mas debido a que
el material incrementa su enfriamiento en las diferentes regiones de la simulacion
debido a que el material que va saliendo de la caja de simulacion regresa a esta por
la condicién de periodicidad impuesta. Entonces la eficiencia de calentamiento tiene
un segundo maximo local en el momento que el el choque reingresa por las fronte-
ras, continua su desarrollo y vuelve a encontrarse con el grumo central a 1.36x10°
afios. Finalmente después de dos tiempos de cruce de este frente, la simulacion solo
conserva 25 % de la energia inyectada por las estrellas como energia mecdnica.

La Figura 5.8 muestra la eficiencia de calentamiento como funcion de tiempo. En
ella se ha incluido una linea vertical, indicando el momento de la formacién del
grumo denso causado por la interaccion de los vientos. La identificacion de dicho
momento se puede hacer de forma visual con un corte bidimensional sobre el cen-
tro de la caja de sumulacién , aunque un criterio especifico para para identificar el
momento del colapso se logra al monitorear la masa del grumo central en la caja de
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Figura 5.7: Tasa de formacién estelar como funcién de tiempo para el modelo M;,_p. En la
figura se muestra la tasa de formacion estelar para cada valor de ¢(=1,2,4,8, 16, 32, 64 y 128),
donde una linea sélida es la tasa de formacidn estelar para ¢ = 1 que es la cota inferior.

simulacién y estudiar si la masa de este grumo supera la masa del criterio de Jeans
haciéndolo gravitacionalmente inestable y comenzando su colapso gravitatorio.

5.2. Modelos tipo S

Para completar nuestros modelos, nosotros hemos realizado simulaciones hidro-
dindmicas con menor distancia entre las estrellas. El Cuadro 5.2 muestra las pro-
piedades de los modelos tipo “S”.

Al igual que para los modelos tipo L hemos graficado el perfil de la densidad, del
grumo denso central al final de la simulacién. En la Figura 5.4 mostramos estos per-
files de la densidad numérica, para los modelos “S”, con cuadrados amarillos para
el modelo con salida libre y asteriscos azules para los modelos con condiciones pe-
riodicas en las tapas de la caja de simulacion. Claramente se puede observar que los
modelos en donde la distancia entre las estrellas es de 0.25 pc, la densidad de gru-
mo central es mucho mayor que para el caso en donde la distancia entre las estrellas
es de 0.5 pc. El maximo de la densidad del modelo Mg _or es ~1.35 veces mayor
que la densidad del medio interestelar original de las simulaciones. Esto impacta
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HE, M, ,(a=0.5 pc, n= 10" cm™?)
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Figura 5.8: Eficiencia de calentamiento, HE, como funcién del tiempo para el Modelo My,_ p.
Se marca el momento de la formacién del grumo, tymyp, ¥ €l valor final de la eficiencia de
calentamiento, HE; para cuando el gas abandona la caja de simulacién que corresponde a la
formacién de las superburbuja.
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Figura 5.9: Graficas SFR-tiempo de los los modelos M;,_or (lineas continuas) y My, p(cruces).
Se observa un mero empatamiento de sus valores durante la evolucién en durante sus respectivos
tiempos de duracion total.
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5.2. MODELOS TIPO S

Nombre a CF Trsy Nism Vi M,
[pc] [K] [em™@] [kms™'] [Mgyr']

Ms_or 0.25 OF 5x10° 10* 300 10-°

Mg_p 025 P 5x10? 10* 300 10-¢

Cuadro 5.2: Valores de distancia entre estellas a, condiciones de frontera, la temperatu-
ray la densidad del medio interestelar inicial (T;s)s ¥ nysas, respectivamente, velocidad
del viento estelar (v,,) y la tasa de inyeccion de masa (M,,).

fuertemente en la tasa de formacidén estelar y en la disminucién de la eficiencia de
enfriamiento.

Asi mismo podemos ver que los modelos donde se consideran las fronteras periodi-
cas, tenemos un grumo formado que tiene una densidad de 12500 cm 2 que es 1.25
veces la densidad del medio original. Al igual que para los modelos “L”, el modelo
con las condiciones periddicas calienta mas el gas del grumo central, debido a que
el material que entra por las caras de la caja de simulacién es supersénico y choca el
material del grumo central disminuyendo la densidad de esta estructura.

Las Figuras 5.10 y 5.11, muestran la tasa de formacion estelar contra el tiempo para
los modelos “S” presentados en esta seccion. La Figura 5.10 contiene la grafica SFR
del modelo Mg_or (con condiciones a la frontera tipo Outflow), con un incremento
de ~ 7 x 107 [M, yr! pc~2], en contraste con la grafica homologa para el modelo
con condiciones a la frontera tipo periédicas Mg_p (ver Fig. 5.11) con un incremento
en la SFR de ~ 3x 1073 [M, yr~! pc~2]. La variacion entre estos dos valores de la SFR
se debe a la mera diferencia que hay entre los tiempos de evolucién total de cada
modelo, 5 x 10* afios para el primero y 2 x 10° afios para el segundo, con un factor de
4 como intermediario para la igualacién, que es casi el mismo para esta diferencia de
la sFRr. Cabe recordar que la escala del tiempo de evolucion de cada modelo depen-
de de sus condiciones a la frontera, pues un modelo con condiciones tipo periddicas
(P) podra extender su evolucién mas alld del tiempo en el que el desenvolvimiento
de los choques llegue a la frontera, mientras que cuando esto mismo suceda para
los modelos con condiciones a la frontera tipo Outflow (OF), la densidad del medio
interestelar comenzara a decaer estripitosamente al ser expulsado gas de la caja de
simulacion, dejando de ser significativo el uso de este modelo por causa de que esto
también hard decaerad el valor de la tasa de formacion estelar. Esto mismo sucedid
con los resultados de la SFR de los modelos tipo “L”, solo que en ese caso el factor
de diferencia entre sus tiempos de evolucion es de 2 (ver recoleccién de datos en el
Cuadro (6.1). La grafica de la Figura 5.14, que contiene las graficas SFR de ambos
modelos M;_p y M;_or, v en donde se ve que hay un mero empatamiento de su
evolucion, claro, con el tiempo de uno mas limitado que el de otro (ver valores de
timodelo €N €l Cuadro 6.1).

Al igual que para los modelos anteriores, hemos hecho modelos de la eficiencia de
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Figura 5.10: Tasa de formacidn estelar como funcién de tiempo para el modelo Ms_or. En la
Figura se muestra la tasa de formacién estelar para cada valor de ¢(=1, 2, 4, 8, 16, 32, 64y
128), donde una linea sélida es la tasa de formacidn estelar para ¢ = 1 que es la cota inferior.

calentamiento para Ms_p (Figura 5.13) y Ms_or (Figura 5.12). Como podemos ob-
servar en la Figura 5.13, el enfriamiento es mucho menos eficiente en estos modelos
que en los modelos “L” ya que solo 40 % de la energia mecanica inyectada se pier-
de de sistema en forma de enfriamiento radiativo. En el caso del modelo “L” esta
eficiencia era de ~0.6 para el modelo con fronteras abiertas. Para Ms_p se puede
observar, en la Figura 5.13, que la eficiencia de calentamiento tiene importantes va-
riaciones a lo largo de la simulacion, es decir las ondas de choque que interactuan
con el medio, lo calientan y confinan repetidas veces a lo largo del tiempo de la
simulacion. Esto es principalmente debido a que al permitir que la simulacién evo-
lucione por 2x10° afios, las ondas de choque que impactan con las fronteras de la
caja de simulacion calientan el gas y lo compacta repetidas veces.

La eficiencia de calentamiento maxima de este modelo, Ms_p, es mayor que el valor
HE del modelo con condiciones homdlogas (periddicas) del caso “L”, por un factor
de 1.4.
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Figura 5.11: Tasa de formacién estelar como funcién de tiempo para el modelo Mg_p. En la
figura se muestra la tasa de formacién estelar para cada valor de ¢(= 1, 2, 4, 8, 16, 32, 64y
128), donde una linea sélida es la tasa de formacion estelar para ¢ = 1 que es la cota inferior.
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Figura 5.12: FEficiencia de calentamiento contra tiempo de evolucién para el modelo modelo
Mg or. Se marca el momento de la formacién del grumo, t ump, ¥ €l valor final de la eficiencia
de calentamiento, HE;.
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Figura 5.13: Grafica HE-tiempo, modelo Mg p. Se marca el momento de la formacién del
grumo, t j,mp, y €l valor final de la eficiencia de calentamiento, HE .
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Figura 5.14: Gréficas sFR-tiempo de los modelos Mg_p (lineas continuas) y Mg_or (cruces).
Se observa un mero empatamiento de sus tasa de formacidn etelar en sus respectivos tiempos de
evolucién total.
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Capitulo 6
Discusion

Para analizar globalmente los resultados que hemos obtenido de nuestros modelos
numeéricos, hemos puesto los resultados de nuestras simulaciones en tablas (o cua-
dros) que analizaremos a lo largo de este capitulo.

El Cuadro 6.1 contiene la tasa de formacion estelar inicial SFR;, asi como el tiem-
po de evolucién total de cada modelo, t,,.q.0, €]l aumento de la tasa de formacion
estelar ASFR, y este mismo aumento dividido por el tiempo t,,.q4.1, COrrespondiente,
cociente al cual llamaremos: tasa de cambio de la SFR. En particular esta tasa de
cambio servird para hacer una comparacién entre las SFR’s de modelos con diferen-
tes longitudes espaciales (ya sea “L” o “S”) para completar la comparacion ya hecha
en las secciones 5.1 y 5.2, de modelos que comparten la misma escala espacial pero
que varian en sus condiciones de frontera (“OF” o “P”) y que resulté en un mero
empatamiento dentro de la escala temporal de evolucién comun entre los modelos.

Modelo SFR; tmodelo ASFR ASFR/t0delo
[Mo yr'pc?]  [yr] [Mgyr'pc?l [Mgyr?pe?]
Ms_or 0.7987 5x10% 7.4x107% 1.5x10°8
Ms_p 0.7987 2x10° 2.8x1073 1.4x10°8
M;_or 2.1083 1x10° 4.0x10~* 4.0x107°
M;_p 2.1083 2x10° 8.0x10~* 4.0x107°

Cuadro 6.1: Datos de la tasa de formacidn estelar inicial, SFR;, de la variacion de la SFR,
ASFR, del tiempo de evolucién total de cada modelo,t,,,4c10, ¥ de la tasa de cambio de
la SFR, ASFR/t0deio-

En el Cuadro 6.1 se puede ver que los modelos “S” y “L” tienen un aumento de la
tasa de formacion estelar ASFR menor para el caso de salida libre que cuando la
condicidn de frontera es periddica. Es decir, los modelos con fronteras periddicas, en
los que suponemos que hay un cumulo de estrellas, se tendra una formacion estelar
mas acelerada debido a que hay mucho mds material disponble para el colapso gra-
vitacional y la formacion de estrellas en general.
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Es importante notar que el tiempo de evoluciéon de los modelos con fronteras de
salida libre esta limitado por el tiempo que le lleva a los choques llegar a la frontera,
asi que estos estan mas restringidos que el caso de modelos con condiciones a la
frontera tipo P. La diferencia de la tasa de formacidn estelar final dentro de modelos
con la misma escala espacial, se debe a la extensién de tiempo que posibilita las
condiciones de frontera OF y/o P.

En un caso de comparaciéon directa entre las tasas de cambio ASFR/t,,,4ci0 €NtTE
los modelos con escalas “S” y “L”, se puede ver que es mayor para los modelos “S”
que para los modelos “L”, por el simple hecho de que los modelos “S” poseen la
misma tasa de inyeccién de masa que el modelo “L” pero distribuida en un espacio
menor, elevando asi la densidad superficial de gas, y consecuentemente la tasa de
formacién estelar.

Para el caso aislado (con condiciones a la frontera tipo OF) los modelos Mg_or v
M, _or, con tamafo de 1 pcy de 2 pc, respectivamente, pueden simular condiciones
de formacion estelar dentro de un fragmento del cascarén sobredenso que se forma
alrededor de una regién Hii, como fue reportado por MARTINS ET AL. (2009), en
el cascaron de la Regién Hil Ultracompacta RCW 79 (ver Fig. 6.2). En el cascarén
denso formado por el frente de ionizacion y el frente de choque de la estrella io-
nizante, hay una region de ~ 1 pc de diametro, que contiene tres objetos estelares
en pre-secuencia principal. Nosotros asociamos este escenario al de los modelos con
condiciones a la frontera tipo OF, con escala espacial S y L, de 1 y 2 pc de tamafio,
respectivamente, pero que a su vez contienen un arreglo de cuatro vientos estelares.

Los modelos con condiciones a la frontera tipo P, sirven para modelar la forma-
cion estelar dentro de un cumulo completo, en el que haya una distribucion estelar
autosimilar en el espacio, en la que se pueden enmarcar nuestros modelos tipo P,
replicados muchas veces en el interior del cumulo estelar.

Dado que las propiedades de los vientos de nuestros modelos corresponden a es-
trellas que seran tipo A o B de la secuencia principal, nacidas siempre en racimo de
estrellas de diferentes masas, estariamos hablando de un Camulo Estelar Masivo en
formacién.

La Figura 6.1 comtiene tabulada la evlucion de la eficiencia de calentamiento de
los cuatro modelos, cada uno durante sus respectivos tiempos de evolucién. En ella
se puede ver que la evolucién del HE de los modelos que comparten la misma escala
espacial (ya sea L. o S) es escencialmente la misma, salvo que en los modelos con
condiciones a la frontera tipo Outflow (OF), queda truncada al llegar el fin de sus
tiempo de evolucidn total.

En el Cuadro 6.2 se presentan los valores finales de la eficiencia de calentamiento,
HE/, para cada modelo, asi como el valor HE .., seleccionado a un tiempo especifico
para poder comparar el valor HE de los modelos entre si.
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Grafica comparativa de los valores HE de los cuatro modelos
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Figura 6.1: Gréficas del HE contra el tiempo de los modelos con condiciones de frontera
periodicas (en azul) y de los modelos con condiciones de frontera tipo Outflow (en rojo). Se
indican los tiempos de la formacién del grumo ts_ciump ¥ to—ciump de los modelos S y L,
respectivamente.

Como ya se dijo en la seccién 2.8, la Eficiencia de Calentamiento es una medi-

Modelo  tiyodetc HE;  HE ope
[yr]
MS—OF 5><104 0.63 0.63
Ms_p 2x10° 0.34 0.60
MLfOF 1X105 0.39 0.55
ML,p 2X105 0.24 0.54

Cuadro 6.2: Valor final de la Eficiencia de Calentamiento, HE ¢ al final del tiempo de
evolucién de cada modelo, asi como el valor HE 4, a t=5 x 10* yr.

da de la fraccién de energia inyectada que prevalece en un sistema hidrodindmico.
Nuestros modelos tienen funcién de enfriamiento radiativo, asi que pierden energia
mediante mecanismos estimulados por el aumento de la temperatura y la densidad
dejado a su paso las ondas de choque producidas por los vientos estelares. Una efi-
ciencia de calentamiento igual a 1, tendrd toda la energia inyectada disponible para
la expansidn del cascarén o cascarones del cumulo. De verse reducido su valor, el sis-
tema tendrd menos energia disponible para su expansion, pues parte de ella habra
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6.1. SFR Y HE ALREDEDOR DE UNA REGION HII ULTRACOMPACTA

estimulado y sostenido procesos de emisidn colisional a través del tiempo. Si uno su-
pone que la nube es transparente a esta radiacién, se tendrd un proceso que inhibira
la expansién de la nube de gas.

De la misma manera que separamos los resultados SFR, el HE de los modelos tipo
OF sera asociados al entorno de una region Hil, y los modelos tipo P, a un cimulo
masivo en formacion. Al proceder de esta forma, al tener dos modelos con la mismas
condiciones a la frontera pero difernetes longitudes espaciales, podremos identifi-
car si la condicion de escala de distancia entre los vientos estelares anfitriones tiene
efecto en la variacion de la eficiencia de calentamiento de cada sistema.

6.1. SFRYyHE alrededor de una Region HiI Ultracompacta

El Cuadro 6.3 presenta la tasa de cambio de la tasa de formacion estelar ASFR/t,,,04e10
de los modelos tipo OF, ademds se incluye la eficiencia de calentamiento final HE ; de
cada modelo. En ella se puede observar que la tasa de cambio de la tasa de formacion
estelar es mayor en el modelo Short (S), que para el modelo Large (L), mientras que
la eficiencia de calentamiento final HE ;, también es mayor para el modelo donde las
estrellas estan mas cercanas una con la otra. El sentido de esta diferencia se guarda
al comparar las eficiencias de calentamiento al tiempo de corte, HE .., que sucede
a la mayor escala temporal comun entre los modelos, es decir, al tiempo mayor del
modelo mds rapido. Con estas dos premisas en mente, se puede decir que a menor
distancia interestelar la tasa de formacion estelar crecerd mds rdpido impulsada por
los vientos estelares, pero esto vendra acompafiado de un mayor potencial de expan-
sion de la parcela de gas de la nube original.

Modelo ASFR trmodelo ASFR/t 1modelo HE; HE copte
[Mo yr ' pc®]  [yr] [Mgyr'pc?yr']

Ms_or 7.4x107* 5x10* 1.5x107°8 0.63 0.63

M. _or 4.0x107* 1x10° 4.0x107° 0.39 0.55

Cuadro 6.3: Calculo de la tasa de cambio de la tasa de formacion estelar inducida por los
vientos, ASFR/1t ,0del0, d€ l1os modelos con condiciones a la frontera tipo OF. Se incluyen
los valores finales y de corte intermedio de la eficiencia de calentamiento, HE ; y HE corte,
respectivamente.

El Cuadro 6.4 contiene el tiempo de duracion total de cada modelo, y el namero de
masas solares transformado a estrellas, N;, segin la Relaciéon de Schmidt, a partir
de la tasa de formacién estelar inicial de la simulacién, SFR;. Como se puede ver en
el cuadro los dos valores de N; predicen la formacion de entre 50 y 200 estrellas en
total, de las cuales 10! serian estrellas tipo A o B (usando Funcién de Masa Inicial
de Kroupa, de la ecuacion 2.32).
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6.1. SFR Y HE ALREDEDOR DE UNA REGION HII ULTRACOMPACTA

Podriamos pensar que este tipo de brote a partir del colapso del cascarén sobre-
denso de una regién HII, sucede varias veces durante el intervalo de tiempo que una
estrella estd en Pre-secuencia Principal. Dicho intervalo es de ~ 10° afios, lo cual
permitiria replicar dos veces el colapso de un cascarén con el estado inicial del mo-
delo S, y una vez el caso del modelo L, dados sus respectivos tiempos de evolucion,
utilizados para calcular los valores de N;. Estos valores de N; son mas de 50 veces
menores que el nimero de masas solares disponible en cada caja de simulacion (ver
Cuadro 4.3), por lo que estariamos hablando de la disponibilidad de un reservorio
de masa para ocuparse en varios hipotéticos brotes de formacién estelar regulados
por la Relacién Global de Schmidt. Esta posibilidad daria un brote estelar de 70-200
estrellas, de las cuales algunas serian tipo A o B. Estas estrellas comenzarian como
objetos Herbig Ae/Be que evolucionarian a estrellas de Secuencia Principal, convier-
tiendose en fuentes de fotones ionizantes que inhibirdn la formacién de las nuevas
estrellas alrededor.

Modelo Cnodelo SFR; Acascaron N i
[yr] [Mgyr'pc? [kpc’]  [Mg]

Ms_oF 5x104 0.7987 3.1x107* 12

M;_or 1x10° 2.1083 3.1x107* 66

Cuadro 6.4: Calculo del nimero de masas solares de gas del cascaron que puede seria
transformado a estrellas bajo la Relacién Global de Schmidt.

El Cuadro 6.5 contiene el cambio de la tasa de formacion estelar ASF'R, el drea pro-
yectada por la caja de simulacion de cada modelo, asi como el nimero masas solares
que se se pueden transformar en estrellas gracias a este cambio, N 5, bajo la Rela-
cién Global de Schmidt. Se tienen menos de 10~* masa solares para cada caso, por
lo que la aportacién a causa de los vientos estelares resulta insignificante en este ca-
so. Pensar en un escenario en el que nuestros modelos estén replicados varias veces
dentro del cascarén de una Region Hil, es inviable pues para tener un aumento de
1 M, en el brote estelar, se requeririan 10%-10° réplicas de nuestros modelos tipo OF.

MOdelO ASFR tmodelo Amodelo Nplus
[Mo yr'pe 2]  [yr]  [kpc?] [M,]

Ms_or 7.4%x107*4 5x10* 1x107% 3.7x107°

M;_oF 4.0x1074 1x10° 4x107% 1.6x107*

Cuadro 6.5: Calculo del numero de masas solares de gas de la caja de simulacién de
los modelos OF, que seria transformado a estrellas bajo la Relacién Global de Schmidt
debido a la inyeccion de gas por parte de los vientos.
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Figura 6.2: Imagen compuesta en colores infrarojo, de la Regién HiI Ultracompédcta RCW79.
Azul y verde provienen de imagenes a 3.6 and 8.0 um, respectivamente. Rojo es a 24um. El
rectangulo central de color azul contiene varios candidatos a estrella ionizante, mientras que en
el cascardén verde se han identificado objetos estelares jovenes, es decir, estrellas en presecuencia
principal. Del lado izquierdo, sobre el cascarén, hay tres objetos estelares jévenes, dentro de un
diametro de ~1 pc. MARTINS ET AL. 2013.

6.2. SFR Yy HE en un Camulo Estelar Masivo en forma-
cion

Supongamos que la distribucion estelar de nuestros modelos tipo P estan replica-
dos una y otra vez en el interior de un cumulo estelar esférico de 5 pc de radio. La
descripcidn del célculo de la tasa de formacion estelar global serd conforme a una
linea de vision que pasa por el centro del Cimulo Estelar, y va entretejiendo pilas de
modelos de longitud (2rA/2)/L alineados. Se eligi6 este radio limitrofe porque asi se
trataria de un cubo inscrito en la esfera de radio r que cubre al entorno global.

Al pasar cada vez por las hileras de este arreglo, se tendrdn+/2r/L modelos repli-
cados, cada uno con una densidad superficial de masa ¥, = (\/§r /L) Zism—modelos
que bajo la Relacion de Schmidt, reflejaria una tasa de formacidn estelar,

b
2r b V2r
ZSFR = az?sm =a (EZISMmodelo> = (T) azl;SM—modelo
var\’
T
Y.sFr = (T) Y.SFR—modelo- (6.1)

Esta tasa de formacion estelar seria homogénea dentro del area de proyeccion cua-
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6.2. SFR YHE EN UN CUMULO ESTELAR MASIVO EN FORMACION

2
drada del arreglo de modelos compilados, A = (*%) . Para proceder al calculo de

datos, expresamos la ecuacion 6.1 en términos del aumento de la tasa de formacién
estelar de los modelos, ASFR,

b
2
AS-FRcumulo - \/% ASF’Rmodelo- (62)

El Cuadro 6.6 contiene la acelaracion de la tasa de formacion estelar ASRF cymuio/tmodelo
de los modelos tipo P, calculada con la ecuacion 6.2 y la eficiencia de calentamiento
final HE ;. Estos dos valores son menores en el caso L que para el caso S. Esto mismo
sucedi6 en la previa discusion de los modelos tipo OF, solo que ahora se trata el ca-
so de un cumulo estelar masivo en formacién. Una distancia interestelar promedio
mayor, reduce el crecimiento de la tasa de formacién estelar, y reduce también las
posibilidades de expansion del gas del camulo.

El Cuadro 6.7 contiene el numero de masas solares del gas inicial que seria transfor-

Modelo A SFRcumulo tinodelo A SFRcumulo/tmodelo HEf
[Mo yr'pe®]  [yr] [Mgyr ' pe?yr ']

Ms_p 7.4x1074 2x10° 2.3x107% 0.33

M_p 4.0x10~*  2x10° 2.1x1077 0.24

Cuadro 6.6: Tasa de cambio de la tasa de formacion estelar de un cimulo masivo en
formacion, ASFR .muio/tmoedelo, ¥ SUS Tespectivas eficiencias de calentamiento finales
HE f-

mado a estrellas, N;_....u0, bajo la Relacién Global de Schmidt dentro de un cimulo
estelar en formacién. Con N;_ .y mue = 1.2x10? [My], se tendria un brote de forma-
cién estelar de 400 estrellas, de las cuales 3 serian tipo A o B. Este tipo de brote
puede replicarse varias veces, hasta que surja una estrella ionizante que inhiba el
colapso gravitacional en los alrededores debido a sus fotones ionizantes. Para tener
al menos una estrella ionizante, se requiere de un brote de 2750 estrellas, con una
masa total de 900 masas solares. La masa de este brote seria ~ 8 veces mds grande
que el valor N;_..,mu0 derivado de nuestro arreglo cibico de modelos P, lo cual pre-
cisaria de ocho veces mds tiempo, es decir, de 1.6x10° afios.

Suponiendo que después de este tiempo nace una estrella ionizante, la futura for-
macion estelar alrededor de esta estaria inhibida hasta que esta estrella salga de la
secuencia principal y reduzca su tasa de emisidon de fotones ionizantes, abriendose
una ventana de oportunidad para la formacién de estrellas a su alrededor debido a
la cesacion del sistema de calentamiento de la fotoionizacion de los atomos que com-
ponen al gas. Mientras los fotones ionizantes de estas estrellas existan, los ntucleos
estelares de estrellas j "venes tipo Herbig Ae/Be existentes, continuaran inyectando
masa en el medio interestelar, aumentando la tasa de formacion estelar y ejecutando
un brote cuando el ambiente sea suficientemente frio.
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6.2. SFR YHE EN UN CUMULO ESTELAR MASIVO EN FORMACION

En el momento en que la estrella ionizante anfitriona explote como Supernova, se
inyectard gas de manera expontanea en la region, con una gran velocidad, arras-
trando y redistribuyendo las sobredensidades de los alrededores, generando nuevas
posibilidades de colapso gravitacional debido a la compresion que la onda de choque
va dejando a su paso.

Modelo tnodelo SFR; cumulo A arreglo N i—cumulo
[yr] [Mgyr'pc?  [kpc’] [Mc]

Mg_p 2x10° 1.24x10* 5.0x107° 1.2x10?

M;_p 2x10° 1.24x10! 5.0x107° 1.2x10?

Cuadro 6.7: Numero de masas solares del gas inicial transformado a estrellas en el
arreglo cubico inscrito en un cimulo estelar esférico de 5 pc de radio, N; cumulo-

El Cuadro 6.8 muestra el nimero de masas solares del gas inicial que es transfor-
mado a estrellas debido tinica y exclusivamente a la inyeccién de masa por parte de
los vientos en un contexto de condiciones a la frontera tipo periddicas, N ,us—cumulo
calculado a partir del crecimiento de la tasa de formacién estelar ASFR 010, €D €l
area de proyeccion del arreglo cubico correspondiente (Short y Large), durante el
tiempo de evolucién de cada uno. Los modelos tienen un valor de N s cumuio de
107! o 10°. El comportamiento lineal observado en las graficas SFR-tiempo 5.7 y
5.11, nos permite extender en el tiempo a manera de multiplos del valor del tiempo
de nuestras simulaciones, hasta cubrir, por ejemplo, 1.6x10° afios, que es el tiempo
que le llevaria a la densidad inicial (no intervenida por los vientos) proveer un brote
de formacion estelar con al menos una estrella masiva mayor que 10 M., esto, segin
la reflexion hecha para el valor N; ..o €n el Cuadro 6.7. Teniendo en mente que
este tiempo es un multiplo de 8 del tiempo de los modelos tipo P (ver t,,o4c0 €N
el Cuadro ??), multiplicamos por este factor el valor N ,,s_cumuio, Para obtener un
orden de magnitud de 10°-10! para los dos modelos tipo P. Este valor es 102-10°
veces menor que el valor correspondiente para el caso extendido del gas inicial del
cimulo, es decir, 102-10° veces menor que 8N;_cumulo-

Para tener contribuciones mayores por parte de los vientos, seria necesario un siste-
ma con mayor densidad de estrellas, es decir, un cimulo con distancia interestelar
promedio menor, en donde la distribucién del gas serd mds cercana a una red fila-
mentaria que a una distribucién homogénea. Esto trae como consecuencia la inhibi-
cién del colapso global del gas del cumulo, quedando ahora como tnica posibilidad
los colapsos locales, en puntos con un flujo convergente del gas que es impulsado
por los vientos estelares a lo largo de toda la red filamentaria.

66



6.2. SFR YHE EN UN CUMULO ESTELAR MASIVO EN FORMACION

Modelo ASFR cumulo Lnodelo Aarreglo Nplus—cumulo

[Me yr—! pc2]  [yr] [kpc?] [Mg]
Ms_p 4.3x10°2 2%x10° 5.0x107° 2.7
M;_ p 4.7%1073 2x10° 5.0x107% 2.9x10°!

Cuadro 6.8: Numero de masas solares de gas que es transformado a estrellas debido a
la inyeccién de masa por parte de los vientos, N s, durante el tiempo de evolucién de
los modelos tipo P.
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6.3. PARAMETROS DE JEANS Y COMPORTAMIENTO DE LAS SOBREDENSIDADES

6.3. Parametros de Jeans y comportamiento de las
sobredensidades

El Cuadro 6.9 contiene la masa de Jeans M, correspondiente a las condiciones de
temperatura y densidad del grumo de cada modelo, la masa total que lo habita,
M_iump, asi como la densidad nimerica promedio 7,,,,. A esta dltima cantidad le
asociamos la linea superior de promedio y el subindice “max” porque se trata de la
densidad maxima promedio alcanzada por el grumo a lo largo del tiempo de evolu-
cién de cada modelo (ver el criterio de definicion de grumo en la Sec. 4.4), y que
se diferencia de los valores del perfil de densidad de los grumos reportada en la
Fig. 5.4, en que 7,,,, es en realidad la densidad promedio méxima alcanzada y en
cuyo calculo tienen mas peso las densidades de los puntos del grumo mas alejados
del centro (que son los que tienen menor densidad) debido a que, al tratarse al
grumo como una regién geométrica esférica, estos puntos son mayoria, quedando
finalmente diluida la diferencia de densidades del perfil de grumo observada entre
los modelos con diferentes condiciones a la frontera (pero misma escala espacial) en
la Figura (5.4).

Al comparar los valores de M., y M; de todos los modelos en el Cuadro 6.9, nota-
mos que la masa del grumo es hasta cinco ordenes de magnitud menor que la masa
necesaria para el colapso gravitacional, M ;. Para poder reducir el limite M;, como
se puede ver en la ecuacién 2.10, es necesario reducir la temperatura, ya que esta
tiene una intervencién con una potencia de 1.5. Al aumentar la densidad también se
reduce el valor de M ;, aunque en menor proporcién que la reduccién de la tempe-
ratura debido a que el exponente de la densidad es menor que 1.

Modelo ﬁmax Tclump M clump MJ
[cm~— ] [K] [Mo] [Mo]
Ms_or 1.112x 10* 4.2x 10° 2x 107t 2.2x 10*
Mg_p 1.112x 10*  4x 103> 2x 107t 2.2x 10*
M;_or 1.017x 10* 3.5x 103 1.4 1.9x 10*
M;_p 1.017x 10* 3.5x 10? 1.4 1.9x 10*

Cuadro 6.9: Parametros de Jeans de los grumos.

El Cuadro 6.10 contiene los datos del tiempo de aparicion de la densidad maxi-
ma del grumo, t,,,, de cada modelo, asi como el tiempo que este dura como tal,
t .ump, hasta antes de decaer su densidad y retomar el valor inicial de la simulacion,
n = 10* cm~3. Este cuadro también incluye el tiempo de evolucién total de cada
modelo, t,,.4.10, asi como el intervalo de tiempo que hay entre los datos de salida
para cada uno, dt;e.
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Modelo tclump Atclump rclump dttime tmodelo
[yr] [yr] [pc] [yr] [yr]
Ms_or 1.875x 10* 1.25x 10* 4x 1072 1.25x 10° 5x 10*
Mq_p 2x 10* 1x 10*  4x 1072 5x10% 2x10°
M;_or 4.25x 10* 1.75x 10* 8x 1072 2.5x 103 1x 10°
M;_p 4x 104 2x 104 8x 1072 5x10% 2x 10°

Cuadro 6.10: Pardmetros de tiempo de vida de las sobredensidades de cada modelo.

En el Cuadro 6.9 se ve que nuestros modelos presentan un aumento de densidad de
1072- 107! a partir de la densidad numérica inicial de 10* cm—3. Este aumento de
densidad es modesto comparado con las posibilidades vislumbradas en cualquiera
de los dos casos de salto en densidad que presentamos explicitamente en la Sec.
2.6.3, con un un salto de densidad de 4 veces la densidad inicial del gas para el
caso adiabdtico (ver Ec. 2.27); y saltos de densidad incluso mas altos, proporcio-
nales al nimero de Mach al cuadrado, para el caso isotérmico (Ver Ec. 2.28). El
caso adiabdtico, que es uno en el que no entra ni sale calor de la onda de choque,
sucederia para un choque mucho mas fuerte, esto es, con un un nimero de mach
mayor al que nuestros modelos presentan (de ~10 veces la velocidad del sonido del
gas); y el choque isotérmico seria uno en el que la temperatura antes y depsues del
choque se mantuviera igual por causa de que el tiempo de enfriamiento (ver Ec.
2.5) fuera mas largo que el tiempo de transito del frente de choque. Pero antes de
pensar bajo qué circunstancias se pueden tener este tipo de de saltos de la densidad,
es prioritario resolver como bajar a temperaturas de ~ 10 K. El estado presente de
nuestros modelos tiene una limitacion en este sentido, porque el limite inferior del
dominio de la temperatura en la funcién de enfriamiento utilizada (ver Fig. 2.1), es
de 10° K. Dicha funcién sirve para modelar un equilibrio estadistico entre los proce-
sos de excitacion y des-excitaciéon colisional de un gas de composiciéon atémica con
metalicidad solar, es decir, compuesto casi en su totalidad por atomos de hidrégeno.
Para extender este estudio a regiones un poco mas frias, seria necesario: (1) incluir
gas con una mayor metalicidad que la de tipo solar, que es la que la que nosotros
utilizamos, debido a que una mayor abundancia de metales trae consigo el reforza-
miento de las tasas de emisidon que les corresponden, como se menciond en la Sec.
2.10); y para entornos aun mas frios, (2) usar una funcion de enfriamiento propia
de una configuracién molecular de las particulas del gas, que existe para régimenes
de temperatura de entre 10 y 100 K.

Para obtener una masa de Jeans M;=1.4 M., que es la masa del grumo de los
modelos tipo L (ver Cuadro 6.9) con densidades numéricas de ~ 10* cm~3, seria ne-
cesario bajar la temperatura T ., de ~10% a 10 K. Este valor de la temperatura es
el referente de menor temperatura encontrado en las nubes moleculares del medio
interestelar, con densidades de 10* - 10® cm~3. Dado esta cota inferior impuesta por
la temperatura de las nubes moleculares, la posibilidad de seguir bajando el limite
de Jeans a valores inferiores a 1.4 M., dependera del futuro aumento de la densidad
del gas, quedando disponible atin un rango de valores de 4 ordenes de magnitud,
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segun las densidades reportadas por observaciones de estos complejos de gas mole-
cular.

En los perfiles de densidad del interior de los grumos contenidos en la Figura 5.4
se observa que los grumos de los modelos tipo S, es decir, con menor separacion
entre las estrellas, alcanzan mayores densidades que el caso opuesto, L. AUn compa-
rando entre modelos con la misma escala espacial, se nota una diferencia por causa
de la variacién de las condiciones a la frontera: los modelos con condiciones tipo Out
Flow logran grumos con un perfil de densidad méas agudo que los de sus homdlogos,
con condiciones de frontera de tipo periddicas.
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Capitulo 7

Conclusion

A lo largo de este trabajo, hemos estudiado la interaccion de vientos cascarones de
medio interestelar barrido formado por vientos de estrellas, para proponer un me-
canismo de formacién de cumulos estelares masivos, es decir asociaciones estelares
con una gran cantidad de estrellas con fotones ionizantes.

Para lograrlo hemos revisado la literatura y los trabajos, tedricos y observaciona-
les relacionados con este tema. Hemos encontrado que existen cumulos de proto-
estrellas, los objetos Herbig Ae/Be, que inyectan una gran cantidad de material en
forma de viento y muy pocos fotones ionizantes. Los objetos Herbig Ae/Be estan
aun inmersos en la nube de gas y polvo materna, por lo tanto los pocos fotones que
arrojan hacia el medio son absorbidos a distancias muy cercanas a cada una de las
estrellas.

El problema para formar una gran asociacién o cimulo denso de estrellas masivas
es que las estrellas masivas producen una gran cantidad de fotones ionizantes. Estos
fotones calientan fuertemente al gas y son capaces de inhibir la formacion estelar en
la regién en donde evolucionan. Sin embargo, las estrellas masivas también regresan
masa al medio interestelar en forma de viento galdctico y/o explosiones de superno-
va asociadas a regiones de formacién estelar que logran expulsar material mas alla
de las confines de luminocidad estelar de una galdxia (ROBLES-VALDEZ ET AL. 2017,
RODRIGUEZ-GONZALEZ ET AL. 2008 Y 2011, SANCHEZ-CRUCES ET AL. 2015). Son
estos procesos los que pueden lograr a encender la formacion estelar cerca a una
de las estrellas masivas. El calentamiento de los fotones y la inyecciéon de material
de la estrella al medio interestelar compiten inhibiendo y propiciando el nacimiento
de nuevas estrellas. La razon por la que se dice que compiten estos mecanismos es
que si bien la presencia de fotones calienta el gas, en cuanto mas denso sea este,
mas tiempo le llevard a los fotones penetrar en las sobredensidades, o incluso nunca
llegaran a cierto punto del interior de estas (pensando en que los fotones queden
absorbidos en su totalidad en una sola region que estad siendo ionizada pero que a
su vez presenta enfriamiento por recombinacion electrénica y con radiacién no ne-
cesariamente ionizante), lo cual se puede presentar como una especie de blindaje
de fotones posibilidado por la sobredensidad de un filamento o grumo (RODRGUEZ-
GONZALEZ ET AL. 2008).
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Es importante notar que una vez que la inestabilidad gravitacional empiece, el ma-
terial que cae hacia la estrella en formacidn se apila més cerca del radio de la futura
estrella, haciendo cada vez mds denso el medio ambiente y permeando a la region
de la entrada de nuevos fotones. Por lo tanto, es importante encontarar el mecanis-
mo que provoca la formacidn estelar aun a pesar de la mitigacion del colapso que
trae consigo la radiacin electromagnética en interacciéon con a materia que deriva en
el aumento de la energia térmica del gas, posibilitando un mayor soporte al colapso
gravitacional que estd en proceso.

Como una primera aproximacion hemos exluido de nuestros modelos la presencia
de radiacion y nos hemos centrado en el uso de modelos hidrodindmicos. Si bien
este hecho limita los resultados de los modelos con respecto a la realidad de un co-
lapso gravitatorio, permite acotar las condiciones en las que sucede el colapso de
gas para dar lugar a una estrella, siendo una aproximasion plausible como condicion
necesaria mas no suficiente, pues si el colapso gravitacional ha de ser mitigado por
la radiacién generada por la fusién termontclear en en nticleo protoestelar, entonces
el potencial gravitacional minimo necesario para sostener el colapso sera mayor. No-
sotros hemos realizado simulaciones numéricas mediante el cédigo hidrodindmico
3D conocido como GUACHO. Este cédigo es una malla fija que resuelve las ecuacio-
nes de la dinamica de fluidos utilizando enfriamiento radiativo paramétrico y que
considera una fuerza gravitatoria dentro de sus términos fuente/sumidero (miem-
bro derecho de las ecuaciones de Euler). Nosotros estamos interesados en saber el
numero minimo de elementos, estrellas, necesarias para iniciar con la formacion es-
telar. La razén por la que hablamos de un -nimero minimo de estrellas necesarias-
tiene que ver con la condicion de interaccion de las ondas de choque que los vientos
estelares supersonicos causan al impactar el medio interestelar, pues por ejemplo, de
tenerse una distribucion tridimencional de cuatro estrellas, la onda de choque que
emerge de cada una de ellas se econtrard en interaccion con las otras tres a partir
de cierto momento de desarrollo generando asi un punto de convergencia de mate-
rial hacia el que cada vez mas gas es inyectado por la presién hidrodinamica de los
choques, hasta la formaciéon de un grumo con densidad exaltada, que incluso pue-
de superar el limite critico de ésta que lleva al colapso por la autogravedad del gas
que ahi ha sido confinado desde cuatro direcciones preferentes. Cabe decir que si la
distancia que separa a las estrellas es mayor, el encuentro de las ondas de choque su-
cedera con menos fuerza, lo cual tendra como consecuencia un grumo menos denso,
pero por otro lado, si la distancia entre las estrellas se reduce mucho, el encuentro
serd con tal fuerza que el gas anfirtiéon del impacto colectivo se calentara tanto, que
puede llevar a la velocidad del sonido local a valores equiparables a los de la veloci-
dad de las ondas de choque originales, caducando asi el regimen supersénico que le
permitia a las ondas de choque evolucionar como tales, pasando a comportarse co-
mo una onda mecanica normal, sin altas compresiones en la densidad del gas que se
va perturbando a su paso. Esta convinacién de posibilidades fenomenoldgicas a raiz
de la distancia entre las estrellas sugiere que el caso ideal, aquel en el que se forma
un grumo y colapsa por autogravedad, sucede a una distancia intermedia especifica,
pero este no ha corresponde a ninguno de los modelos presentados en este trabajo
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(con 0.5 pc y 0.25 pc de distancia interestelar), porque éstos no dieron positivo en
el colapso por autogravedad. Reconocemos que para acercarnos a esta posibilidad
seria necesario bajar la temperatura del gas que habita el grumo, de los ~ 10° K
a los 10 — 100 K, lo cual es del todo posible pues en la Astrofisica contemporanea
se sabe con certeza que el gas de las regiones filamentarias mas densas posee una
composicion molecular fria, con temperaturas de 10 — 100 K. Es por esta razén que la
identificacion de la distancia entre estrellas necesaria para tener el caso de colapso
en el grumo queda supeditada a un trabajo futuro en el que se incluya en los modelos
una fenomenologia de enfriamiento radiativo ya no solo de un gas compuesto por
atomos sino también por moléculas que permitan estabilizar temperaturas inferiores
a los 103 K.

Otro objetivo fue cuantificar la energia que se pierde en los procesos de enfriamiento
radiativo en comparacién con la energia que las estrellas inyectan. Este parametro
es conocido como EFICIENCIA DE CALENTAMIENTO y nos dice cuanto de la energia in-
yectada por los vientos estelares o explosiones de Supernova se convierte en energia
térmica y calienta el gas. O visto de otro modo nos deja saber, igualmente, cuanto
enfriamiento radiativo sucede en la regién debido a los vientos estelares.

Asi mismo, planteamos cuantificar la TASA DE FORMACION ESTELAR en cada uno de
nuestros modelos y ver como se comparan las tasas obtenidas arrojadas por nuestras
simulaciones con las que aparecen reportadas en regiones observadas alrededor de
estrellas masivas.

Para lograr estos objetivos, hemos modificado el c6digo GUACHO agregando las
prescripciones de EFICIENCIA DE CALENTAMIENTO y TASA DE FORMACION ESTELAR.
Ademads de que hemos comenzado con el desarrollo de una rutina que nos ayudara
a cambiar la masa de gas a estrellas o en particulas que se convertirdn en semillas
para la formacién de nuevas estrellas.

Las simulaciones en donde se han usado las propiedades de vientos de estrellas ma-
sivas de Pre-secuencia Principal tipo Herbig Ae/Be como pardmetro de entrada, han
arrojado resultados de la eficiencia de calentamiento de entre 0.24 y 0.63, siendo el
valor menor el del modelo M;_p, y el mayor del modelo Mg_, estos valores termi-
nan por ser modestos en comparacidn con el trabajo de SILICH ET AL. 2009, quienes
a través de un analisis hecho a partir de datos observacionales de una muestra de 10
agrupaciones estelares ubicadas en la zona central de la galaxia Starburst M82 (gala-
xia con brotes estelares), encontraron en todos los casos un HE que no supera el 10 %
(HE< 0.1). El caso de simulaciones adiabaticas, en donde toda la energia mecdnica
inyectada por las estrellas se gasta solo en calentar el medio con el que interactua
poseeria un HE= 1. Pero las simulaciones en donde se utlizan propiedades de estre-
llas en Pre-secuencia Principal Herbig Ae/Be son llamativamente distintas. Este tipo
de objetos arrojan un viento de unos cientos de km/s y estdn aun inmersos en un
medio muy denso. Cabe recordar que el caso de nuestras simulaciones numéricas
presenté un medio con densidad de pariculas ~10* cm~3, que es uno o mds ordenes
de magnitud que la densidad del gas observado en los entornos de formacion estelar,
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7.1. EL CICLO DE LA FORMACION DE ASOCIACIONES Y CUMULOS ESTELARES
JOVENES

lo cual limita o restringe la tasa de emisidn radiativa asociada a un proceso colisional
(que es el proceso fisico que sustenta nuestra funcién de enfriameinto) debido a que
en realidad este proceso de emisién se ve intencificado con conforme aumenta la
densidad de particulas en el medio. Pero atn a pesar de esta limitacién o desviacion
de las propiedades fisicas del gas de nuestras simulaciones con respecto al gas que en
realidad rodea a los objetos en Pre-secuencia Prinicipal, nuestros modelos presentan
un fuerte enfriamiento radiativo, sobre todo debido a que la velocidad de la onda de
choque estd casi en el maximo de la funcién de la distancia de enfriamiento (ver Ec.
2.7). A partir de esta comparacién planteamos la expectativa de reducir los valores
HE de nuestros modelos mediante la inclusion de gas mas enriquesido en metales,
asi como la iclusion de gas molecular. El enfriamiento radiativo de estos dos casos
estarfa activo en rangos de temperatura diferentes, de ~ 10 — 10* K para el primer
caso, y de ~ 10 — 10% en el segundo, abriendose con esta inclusion la posibilidad de
reproducir valores del HE tan pequefios como los reportados en la literartura a partir
de datos observacionales.

La EFICIENCIA DE CALENTAMIENTO de estos objetos es baja, debido a que gran parte de
la energia que inyectan se pierde en el fuerte enfriamiento radiativo de los cascaro-
nes. Aqui presentamos la evolucion temporal de la EFICIENCIA DE CALENTAMIENTO y
como es de esperarse en los primeros miles de afios la EFICIENCIA DE CALENTAMIENTO
es casi del 100 % pero a medida que los cascarones evolucionan e interactuan unos
con otros las regiones densas juegan un papel mayor en la pérdida de energia y la
EFICIENCIA DE CALENTAMIENTO se hace cada vez menor. También es imporante decir
que de nuestras simulaciones se concluye que este efecto es védlido por un tiempo
corto de la evolucién estelar, ~10-100x10? afios, debido a que nuestras simulacio-
nes “vacian” la caja de simulacion y no somos capaces de predecir el futuro de este
gas.

Asi mismo, nuestras simulaciones muestran que los modelos con baja EFICIENCIA DE
CALENTAMIENTO tienen una alta TASA DE FORMACION ESTELAR, es decir que nuestros
modelos apuntan a que para tener una region compacta de estrellas masivas, fue
necesario que cuando estas eran proto-estrellas, propiciaran la formacion de otro
grupo de estrellas, debido a sus vientos y la densidad de la nube que las formd.

Como conclusion de esta tesis hemos querido proponer un ciclo de formacion de
cumulos masivos que considere nuestros resultados de las simulaciones. Por lo tanto,
en la siguiente seccién presentamos un esquema que explica la etapas de la forma-
cién de un cimulo y que sintetiza el trabajo presentado.

7.1. El ciclo de la formacidn de asociaciones y cumu-
los estelares jovenes

En la Sec.6.3 se hizo un analisis de los parametros de Jeans de las sobredensidades
formadas en nuestros modelos, ninguna de ellas resultd en caso positivo de colapso,

74



7.1. EL CICLO DE LA FORMACION DE ASOCIACIONES Y CUMULOS ESTELARES
JOVENES

sin embargo se identifico que, por ejemplo, para que colapse el grumo de cualquie-
ra de los modelos tipo L, que poseen una masa de ~ 1 M., resultaria suficiente
mantener la densidad alcanzada por estos (~ 4x10* cm™?) y bajar la temperatura
a 10 K, siendo este el valor limite de las temperaturas derivadas de observaciones
de gas molecular frio y denso de configuraciones moleculares del medio interestelar,
con una funcién de enfrimiento dentro de un regimen de temperatura de 10-10° K.
Cabe mencionar que el hecho de que la masa disponible en el grumo sea de una
masa solar u otra cantidad especifica, esta no significa una restriccion superior de la
masa que terminara por transfigurase como estrella, pues el proceso de colapso es
un escenario que arrastra consigo mas material por la inercia que acompafara a la
caida libre, e incluso por el posterior proceso de acreciéon observado en etapas mas
avanzada de estos nucleos protoestelares: los discos de acrecién.

Una vez hecha explicita esta posibilidad de colapso para un gas de composisicion
molecular, frio y denso, dada la fenomenologia de interaccion de vientos de objetos
estelares jévenes que hemos desarrollado aqui, que se desenvuelve como la con-
secuencia de la formacion de un grumo que puede colapsar y formar una nueva
estrella, extendemos el “Modelo clasico de la formacidén de estrellas masivas” (ver
Figura 2.3) citado en la Seccion 2.10), mediante la incrustacién de un paso adicio-
nal, en el que las estrellas jovenes con vientos fuertes y pocos fotones ionizantes
(estrellas tipo Herbig Ae/Be) promueven sobredensidades dentro en las que se esti-
mula el enfriamiento radiativo hasta superar los limites criticos necesarios para tener
inestabilidades gravitacionales por autogravedad del gas y asi decantar la formacion
estelar desde las localidades de un cumulo estelar. La nueva etapa 2 del ciclo de for-
macion estelar se presenta en la Figura 7.1, como una fase fundamental para formar
asociaciones masivas de estrellas.
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El ciclo de la formacion estelar de estrellas masivas
asociaciones y cumulos

Formacion
estelar

Recombinacién del
gas
ionizado mas
denso y formacion
de gas HI

Figura 7.1: Esquema del ciclo cldsico de la formacién estelar, modificado mediante la
adicién de una relacion entre las protoestrellas Herbig Ae/Be (punto 2) y la aglomera-
cion de gas barrido por las ondas de choque de estos objetos, que puede causar inesta-
bilidades gravitacionales (punto 6).

Asi pues podemos repasar y ver cuales son los pasos del ciclo de la formacién estelar:

(1) Formacion estelar: explicada anteriormente (secuacion 2.10).

(2) La etapa de proto-estrella Herbig Ae/Be: Poco antes de que la estrella entre a
la secuencia principal, esta empieza a producir vientos estelares que se encuen-
tran con un medio muy denso y polvoso. La cantidad de fotones ionizantes que
salen de la estrella aun son pocos y el material del medio ambiente que rodea
a la protoestrella no es calentado eficientemente. Por lo tanto, estas estrellas
propician la formacién de cascarones densos que son gravitacionalmente ines-
tables y pueden promover la formacidon de un nuevo grupo de estrellas, es decir
brincandose al paso 6.

(3) Estrella masiva en secuencia principal, (4) Recombinacion de la re-
gion Hil, (5) Explosion de supernova, (6) Inestabilidades gravitacionales,
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ya fueron explicados anteriormente (secuacién 2.10).

La Figura 7.2 contine un diagrama similar al de la Figura 7.1, pero en el que la bi-
furcacién del proceso de formacion estelar se hace mas explicita, de tal manera que
este esquema comienza con la etapa de formacién estelar en el punto 0.0, a partir de
donde se divide en dos el caminos/causa de la futura formacion de estrellas. Por el
camino 1.0 se tiene la contribucién del cascarén sobredenso de las Regiones HII y la
eventual perturbacion hidrodindmica de la explosidn en Super Nova de las estrellas
masivas anfitrionas; y por el camino 2.0, se tiene la formacidn estelar impulsada por
la interaccion de vientos de objetos Herbig Ae/Be. Aunque ambos caminos tratan de
una perturbacion hidrodindmica, hay diferncias en las circunstancias de cada uno,
pues ademds de la diferencia de la magnitud de los vientos, en el camino 1.0 se
tendrd acompafiamiento de fotones ionizantes, mientras que en otro camino no, lo
cual imprime un sesgo diferenciado en la escala espacial en la que suceden. Ademas
de este marco de tipo espacial, habria uno de tipo temporal debido a la diferencia
en las escalas temporales de la vida de las regiones HII (~ 10° yr) o de las estrellas
Herbig Ae/Be (~ 10° yr).

Para el caso de asociaciones estelares en formacidn, podemos imaginar que los mul-
tiples brotes de formacién estelar estaran regulados por una Funcion de Masa Inicial,
y que esta tendrd una fraccién de si misma generada por un camino u otro, y que
a partir de cierto momento de la evolucion, se vuelve cada vez mds importante la
contribucion del camino 2.0 dada la reduccién de la distancia promedio intereste-
lar, lo cual promueve la formaciéon de grumos por la interacciéon de vientos. Esta
contribcién cada vez mas alta sesara su incremento cuando la distancia promedio
interestelar sea tan pequefia que los grumos se destruyan casi tan rapido como sean
formados, por la misma fuerza de los vientos, que terminardn por evacuar el gas
hacia los alrededores hasta sacarlo por completo de la asociacién estelar, e ir adqui-
riendo las propiedades mds bajas de densidad observadas en los cimulos globulares,
en los que se ha extinto casi por completo la formacion estelar.

Con la proposicién de este modelo hemos cumplido con el objetivo general de la
tesis, para lo que hemos hecho simulaciones hidrodindmicas de un ensamble de cua-
tro vientos estelares de objetos jovenes de masa intermedia (futuras estrellas A o
B de la secuencia principal), que segun el paradigma actual de la formacién este-
lar vendran acompaddos de un gran numero de estrellas de masa menor y de un
numero menor de estrellas mas masivas segin una Funcién de Masa Inicial. Es bajo
este marco de referencia que extendemos el comportamiento de los resultados de la
eficiencia de calentamiento HE y de la tasa de formacidn estelar SFR a un camulo de
estrellas masivas en formacion.

Al comparar la tasa de cambio de la SFR de modelos con difrentes escalas espa-
ciales, Ly S, y hacer lo mismo con el HE (ver Cuadros 6.2 y 6.1, respectivamente), se
puede ver que una distancia interestelar promedio menor acelera la tasa de forma-
cién estelar, no por otra cosa sino porque se mantiene la misma tasa de inyeccién de
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7.1. EL CICLO DE LA FORMACION DE ASOCIACIONES Y CUMULOS ESTELARES
JOVENES

El ciclo de la formacion estelar de estrellas masivas en
asociaciones y cumulos

Formacion

estelar

Figura 7.2: Representacion alternativa al -esquema del ciclo clasico de la formacién
estelar modificado mediante una relacion directa entre los puntos 2y 6 - (ver Fig. 7.1),
pero ahora manifestando la relacién anadida entre dichos puntos de manera explicita
como una bifurcacién de los mecanismos de formacién estelar.

masa distribuida en un espacio de menores dimensiones, al tiempo que su eficiencia
de calentamiento no es tan efectiva (posee valores HE mas cercanos a 1), pues al
tenerse una distancia interestelar cada vez menor, el impacto de los vientos sobre
el grumo es mds intenso, ademas de que el tiempo disponible para el enfriamiento
del frente de choque también decrece. Esta afirmacién es valida tanto para arreglos
estelares aislados, por ejemplo dentro de un fragmento del cascaréon de una region
HII, o para un caso de distribucién estelar redundante: con un numero tan grande
de objetos, que sus vientos interactuan formando grumos a lo largo y ancho de la
asociacion. Dicho de otra manera, los eventuales brotes de formaci’on estelar iran
acelerado la formacion de nuevas estrellas mediante este proceso, al tiempo en que
la eficiencia de calentamiento crece, es decir, al tiempo en que la energia disponible
para la expancion del gas va cubriendo un volumen mayor.
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7.2. Trabajo futuro, creacidon de Particulas Sink

La interaccion de vientos estelares tiende a generar grumos densos que podrian su-
perar la Masa de Jeans y asi impulsar la formacién estelar de un Cumulo Estelar
Masivo. En el presente trabajo se ha disefiado una serie de modelos hidrodinamicos
en los que se impone una distribucién espacial de cuatro vientos estelares dispuestos
en las esquinas de un tetraedro. La motivacion de esta forma, con cuatro vientos que
chocan el gas y terminan por formar un grumo denso en la zona central, es modelar
un entorno que se piensa redundante en el interior de grandes conglomeraciones
estelares.

Una vez que cada vecindad alrededor de un grumo supera el limite de la Masa
de Jeans, se puede dar pie a la formacion de una estrella o numéricamente dicho a
una Particula Sink (BATE ET AL. 1995). Esta tiene la misma masa que el gas con el
que se forma siendo un punto ajeno a la dindmica del gas, inicamente participando
con el potencial gravitacional. Estas particulas pueden implantarse como protoestre-
llas que prenderdn sus vientos y comenzaran a escarbar el entorno molecular (frio)
en el que estan envueltas, e inclusive cooperar en la reconfiguracién de la red fila-
mentaria que ya exista, hasta causar la formacién de un nuevo colapso gravitacional.

Nosotros disefiamos y escribimos una subrutina de particulas sink que puede ser
usada en los cédigos hidrodinamicos tridimensionales. Desafortunadamente el re-
sultado de este trabajo no logré ser implementado para correr un modelo numérico
que comprobara el correcto funcionamiento de nuestra rutina.

La Figura 7.3 contiene un diagrama de flujo para el reconocimiento de hasta cuatro
vecindades de colapso gravitacional en el cubo de datos de los modelos. Este dia-
grama de flujo parte de un nivel de reconocimiento primario, en el que se hace un
mapeo de la malla computacional que contiene los valores de la densidad del gas, e
identifica si la densidad p es mayor que un valor semilla p,.., infinitamente pequefia
y mayor que cero. Este se va actualizando con el valor maximo encontrado en los
puntos de densidad. Una vez encontrado el pixel con densidad maxima, se hace un
nuevo mapeo alrededor de este, dentro de un radio de sub-mapeo, para identificar
el radio dentro del cual se cumple (o0 no) el criterio de la Masa de Jeans. El limite
de este radio es de ¢ pixeles estd restringido por la cantidad de pixeles libres de ser
anfitriones de los vientos estelares en nuestra malla fija de 256 pixeles por lado.
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Diagrama de flujo para la creacion de particulas Sink

l

nivel de
reconocimiento = 0

nivel de
reconocimiento +1

Mapeo de la
malla

pixeles de vecindad no
viento de colapso

\si

Mapeo
completo

lsw’
Submapeo
alrededor de

Prmax

radio de
submapeo = 0

|

radio de
submapeo + 1

submapeo
>22

no nivel de
reconocimiento
=4

Figura 7.3: Diagrama de flujo para el reconocimiento de vecindades de colapso gravitacional y
creacién de particulas Sink.
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