DESDE LA ACADEMIA

Modelo computacional de la formacion de cimulos
proto-estelares: aplicacion a“the Brick”.

Formation of protostellar clusters’computational
model: an application to 'the Brick’

Resumen

En el presente trabajo se exponen los resultados de un proyecto de
simulacién numérica disefado para estudiar el proceso de formacion de
la nube interestelar conocida como "the Brick". Dicha nube esta localizada
cerca del centro de la Via Lactea. El proceso de formacién simulado esta
basado en la colisién de dos sub-nubes de gas que estan contenidas en una
nube progenitora mayor. Una caracteristica fundamental es que el gas que
simulamos muestra velocidades turbulentas. Estudiamos los resultados de
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INTRODUCCION

En una noche obscura es posible apreciar a simple vis-
ta el cielo con un nimero enorme de estrellas e incluso con
buena suerte, se puede ver la franja brillante que inspiré a
los griegos a llamarla Via Lactea, ver Figura 1.

Figura 1. Noche estrellada. Imagen tomada por el
astronomo Julio Saucedo (DIFUS-UNISON).

Con ayuda de un telescopio se puede notar que las
estrellas forman grupos, que pueden contener desde un
numero pequeno de miembros, hasta agrupaciones que
contienen miles de miembros. En este ultimo caso, los gru-
pos reciben el nombre de cimulos estelares. Las estrellas
pertenecientes a un grupo son muy similares con respecto
a sus propiedades fisicas. En particular, todas las estrellas
miembros de un grupo estan relacionadas dindmicamen-
te, pues se formaron en un periodo de tiempo muy corto
en comparacion con el tiempo de evolucién de las estre-
llas.

Estudiar el proceso de formacién de las estrellas y en

particular la formacion de los cimulos de estrellas es muy
interesante por los variados fenédmenos fisicos que estan
involucrados [1]. El proceso de formacién se inicia con
enormes nubes de gas de hidrégeno molecular; dichas
nubes se encuentran localizadas tanto en el disco de la ga-
laxia como en el bulbo central. Consideremos una nube
con densidad uniforme. La fuerza neta sobre un elemento
de fluido debido a la atraccién gravitacional de la nube se-
ria basicamente cero.

La presencia de particulas de polvo e interacciones
con otras nubes actian como perturbaciones de densidad
o semillas de acumulaciéon de masa; ya que un elemento
de fluido con un contenido de materia ligeramente mayor
que los elementos vecinos, los atrae gravitacionalmente. Y
una vez que se presenta este fendmeno aleatorio de gene-
racién de una perturbacién inicial, el proceso de acumula-
cién de masaya no puede detenerse debido a la naturaleza
atractiva de la fuerza de gravedad. Por esta razon, a este su-
ceso se le llama inestabilidad gravitacional. Al movimiento
de la masa circundante hacia un nucleo mas masivo debi-
do a la atraccion gravitacional, se le conoce como acreciéon
y es la base fisica del colapso gravitacional [2].

La ocurrencia del colapso gravitacional hace que las
nubes disminuyan su tamafio y aumenten su densidad,
hasta que se forman estructuras proto-estelares cuya den-
sidad ha aumentado en mas de 10 érdenes de magnitud
con respecto a la concentracién inicial y su tamafo ha dis-
minuido hasta el 10 por ciento del tamafo inicial de la mis-
ma. El fenomeno que hemos descrito en el parrafo anterior
ocurre en multiples sitios de la nube de manera simulta-
nea, por lo tanto, en esta etapa del proceso de colapso, se
forman multiples sistemas proto-estelares.

Aunque las proto-estrellas todavia no brillan como una
estrella real, si comparten la mayoria de las propiedades
dindmicas, como movimientos de rotacion, traslaciéon y en
el caso de sistemas binarios, el movimiento orbital. Estas
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propiedades de las proto-estrellas muy probablemente se-
ran heredadas a sus descendientes que si logren convertir-
se en estrellas, de seguir su curso de colapso gravitacional
mas alla de la etapa proto-estelar.

La formacién de protoestrellas es un fenémeno com-
plejo, por lo cual es necesario realizar simulaciones numé-
ricas. Con el cé6digo Gadget2, podemos simular el proceso
de colapso gravitacional desde una nube inicial hasta la
etapa de proto-estrellas [3]. Sin embargo, debido al cam-
bio tan significativo tanto en densidad como en radio du-
rante el proceso de colapso de una nube, se requiere de
super-computo para hacer el seguimiento de manera sufi-
cientemente aceptable.

V,=-15 km/s

5 pc Y
b=1.5

Figura 2. Se destacan las dos sub-nubes que van a
colisionar. La nube progenitora que contiene a ambas
sub-nubes no se muestra explicitamente.

DESARROLLO

El modelo est4 basado en la colision de dos sub-nu-
bes de gas, que estan contenidas en una nube progenitora
mayor, ver Figura 2. La nube mayor es turbulenta y, por
lo tanto, también lo son las dos sub-nubes. En la Figura 2
no se ve explicitamente la nube mayor, con el propésito
de enfatizar la presencia de las sub-nubes en color azul.
La nube mayor tiene un radio de 5 parsecs ( un parsec es
equivalente a la distancia que viaja la luz durante 3.26 afios
a una velocidad de 300 000 km por segundo ) esta cen-
trada en el origen de coordenadas, por lo cual contiene a
ambas sub-nubes. Nos interesa simular numéricamente la
colision de las sub-nubes y la evolucién dinamica de todo
el sistema.

El primer paso es generar un modelo computacional
de una nube turbulenta de gas de hidrégeno molecular,
con las propiedades fisicas adecuadas para representar a
una nube progenitora en la region central de la Via Lactea,
que pueda dar origen a la nube mas densa conocida como
The Brick. Estas consideraciones fijan la masa total y el ta-
mano de la nube progenitora inicial.

En este punto es importante establecer que la evolu-
cién dinamica de los sistemas por simular la hacemos con

Guillermo Arreaga Garcia et al.: Modelo computacional de la formacion de ciimulos...

el cédigo Gadget2; el cual integra las ecuaciones hidrodi-
namicas de un fluido auto-gravitante, usando la técnica de
particulas suavizadas, que se abrevia en inglés como SPH
[3].

El conjunto de particulas SPH esta listo para ser evo-
lucionado una vez que a cada particula se le asignen posi-
cién y velocidad iniciales. La posicién inicial se escoge de
tal forma que la esfera tenga un perfil radial de densidad
constante para todo radio. Para calcular la velocidad inicial
de cada particula, se debe crear un espacio de Fourier, en
el cual cada componente de velocidad cartesiana se expre-
sa como una sumatoria de un numero fijo de modos de
Fourier [4].

La determinacion de las velocidades iniciales suele
requerir mucho tiempo de célculo, por lo cual este paso
es computacionalmente mas complicado. No obstante, se
puede resolver este problema mediante la paralelizacién
del cédigo de generacién de las velocidades, de tal forma
que el niumero total de particulas SPH sea divida entre el
numero de procesadores disponibles para el calculo, de tal
forma que a cada procesador le toquen un numero mane-
jable de particulas.

Una nube turbulenta muestra una dindmica de evolu-
cién muy particular durante el colapso gravitacional. Ini-
cialmente, todas las particulas SPH adquieren velocidades
de muy diferente magnitud y en direcciones aleatorias. Por
esta razén, se forman multiples semillas de masa de mane-
ra natural. Como mencionamos antes, con estas semillas
de masa se inicia el proceso de colapso gravitacional de la
nube, en multiples lugares simultdneamente, ver el panel
izquierdo de la Figura 3.
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Figura 3. Visualizaciéon grafica de la dinamica turbulenta.

Mostramos cortes bi-dimensionales de una esfera,
que son paralelos al ecuador. La longitud de los ejes esta
en parsecs. En el panel izquierdo mostramos una nube en
sus primeros estados de evolucién. En el panel derecho
mostramos la misma nube cuando ya estd en sus ultimos
estados de evolucién, en el cual ésta ha colapsado, como
se puede apreciar al comparar en cada panel, las dimensio-
nes en los ejes y el nivel de densidad mostrado en la barra
horizontal.

La evolucion temporal de la nube turbulenta, mediante
la integracidn de las ecuaciones hidrodinamicas acopladas
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con la fuerza de gravedad, muestran que la parte central
de la misma colapsa hacia el centro de la esfera, mediante
varios filamentos asimétricos. Ver el panel derecho de la
Figura 3. El segundo paso es escoger dos sub-nubes, que
estén contenidas completamente en la nube original. De-
bemos escoger aquellas particulas SPH localizadas alrede-
dor de un centro, el cual ha sido fijado de antemano. Sélo
aquellas particulas cuya distancia al centro sea menor que
un radio dado (definido apropiadamente de antemano)
seran consideradas parte de la sub-nube. Como se puede
apreciar en la Figura 2, etiquetamos las sub-nubes como
L (left) y R (right), de acuerdo con su posicion inicial en el
eje X.

Con el propésito de lograr que las sub-nubes se mue-
van una hacia la otra para chocar es necesario agregar
una velocidad traslacional a la velocidad turbulenta de las
particulas SPH de cada una de ellas. Cabe aclarar que, sin
esta velocidad traslacional, las sub-nubes no colisionarian,
pues como mostramos en la Figura 3, una nube turbulenta
terminaria con un colapso anisotropico central. Por otro
lado, existe amplia evidencia observacional de la ocurren-
cia de colisiones entre nubes moleculares [5]. Una posible
explicacion de la ocurrencia de colisiones entre nubes- que
se mueven principalmente siguiendo la rotacién de la Ga-
laxia- es que se han observado nubes que también se mue-
ven en direcciones aleatorias en el plano de la Galaxia [6] y
[7]. Estos movimientos aleatorios podrian ser causados por
perturbaciones de origen dindmico, como explosiones de
supernovas.

El radio, la velocidad de traslacién pre-colision y la se-
paracion inicial de las sub-nubes se escogen desiguales y
las consideramos como parametros del modelo, esto es,
sus valores pueden cambiar en cada simulacion, con el
propésito de estudiar su influencia en la evolucion del pro-
ceso. Todas las simulaciones estan calibradas para tener la
misma masa total y las mismas razones de energia inicial,
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las cuales son dos cantidades relevantes para caracterizar
el estado dindmico del gas en la nube. Se definen de la si-
guiente manera: una es el cociente de la energia térmica a
la energia gravitacional y la otra es el cociente de la ener-
gia cinética a la energia gravitacional. Estos valores inicia-
les determinan en buena medida la evolucién posterior del
sistema y, por consiguiente, los resultados del colapso son
basicamente diferentes para sistemas con otros valores de
los cocientes de energia.

De hecho, en la investigacién que hemos realizado de
este tema, hemos definido varios modelos, en los cuales se
pueden cambiar (i) el cociente inicial de los radios de las
sub-nubes; (ii) los valores de los cocientes iniciales de ener-
gias tanto térmica como cinética con respecto a la ener-
gia gravitacional y (iii) el uso de un parametro de impacto,
que se define como una distancia de separacién entre las
trayectorias de las sub-nubes, de tal forma que la colisién
frontal entre las sub-nubes, corresponde a un parametro
de impacto igual a cero. Cuando este parametro de impac-
to no es cero, entonces la colisidon de las sub-nubes tiene
lugar de manera oblicua.
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Figura 4. Ejemplos de curvas tipicas de evolucion de la
densidad maxima de varias simulaciones.
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El tercer paso consiste en realizar la evolucién dindmi-
ca de todos los modelos, hasta el mayor tiempo posible.
De hecho, la evolucién dindmica del sistema no puede ser
arbitrariamente larga, pues en la medida en que aumen-
te la densidad del gas debido al colapso gravitacional, el
paso de tiempo de la integracién numérica se hace cada
vez mas pequeino, ya que depende inversamente con la
densidad. En la Figura 4, mostramos ejemplos tipicos de las
curvas de evolucién de la densidad méaxima en cada mode-
lo de simulacién con respecto al tiempo de evolucién, que
se mide en términos del tiempo de caida libre, que en este
modelo es de 0.27 millones de anos y se representa con
el simbolo tff. Este tiempo de caida libre se define como
el tiempo que una particula de prueba localizada en el
exterior de la nube necesitaria para alcanzar el centro de
esta cuando solo actua la fuerza de atraccion gravitacio-
nal. El tiempo de caida libre se interpreta como la escala
de tiempo necesario para que una nube colapse. Una vez
que se alcanza la mayor evoluciéon dindmica posible con
el cédigo Gadget2, finalmente se obtienen los resultados
del modelo. Para mostrar estos resultados usamos graficas
de densidad en planos paralelos al ecuador de la esfera,
similares a los que mostramos en la Figura 3 y ejemplos de
estos resultados se muestran en la Figura 5.
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Figura 5. Representacion visual de las configuraciones
finales de los modelos.

La Figura 5 muestra los resultados de un par de mode-
los de colisién, en los que se ha incluido un pardmetro de
impacto igual en los dos modelos y solo la razén de radios
iniciales de la sub-nubes escogidas es diferente, a saber:
en los paneles de arriba, tenemos un radio de 0.75 pc para
la sub-nube izquierda y 1.5 pc para la sub-nube derecha.
Mientras, para los paneles de abajo, los radios iniciales de
las sub-nubes son iguales.

Guillermo Arreaga Garcia et al.: Modelo computacional de la formacién de ciimulos...

La Figura 5 se refiere a modelos de simulacion en los
que hay un parametro de impacto no cero, por lo cual la
colision es oblicua. Podemos observar que la sub-nube
de la izquierda se mueve hacia la derecha, mientras que
la sub-nube de la derecha se mueve hacia la izquierda. En
la region central de cada panel, ocurre la colisiéon de las
sub-nubes.

Se debe notar que los radios iniciales de las sub-nubes
son diferentes en los paneles de arriba e iguales para los
paneles de abajo. El valor del cociente de la energia tér-
mica es menor para los paneles de la columna izquierda
con respecto al valor mayor de los paneles de la columna
derecha. Queremos resaltar que el valor de los pardametros
si determina una diferencia significativa en los resultados
de la simulacion.

En la parte inferior de cada panel de la Figura 5, una
barra establece una relacién entre color y densidad alcan-
zada en la simulacion. Tal como indican las barras, la region
coloreada de amarillo indica regiones con mayor densidad.
Segun los términos introducidos en parrafos anteriores, es-
tas regiones amarillas indican a las posibles regiones pro-
to-estelares.

El dltimo paso es caracterizar a esas regiones identi-
ficadas como proto-estelares y comparar contra observa-
ciones. Con respecto a la caracterizacién, mencionamos
que los parametros fisicos mas importantes son la masa, el
tamano, la morfologia y la razén de las energias tanto tér-
mica como cinética con respecto a la energia gravitacional.
A manera de ejemplo, en la figura 6 mostramos el valor de
la masa para dos series de simulaciones. Encontramos que
esas regiones contienen una masa cien mil veces la masa
del sol. Por esta razén, consideramos que estamos simu-
lando la formacion de un cimulo proto-estelar.

EPISTEMUS | 43



6 6 -
|
—~ 55 =55k ———k Drb3a2____ Erb0a2ib
g7 3 Drb0a2 Erba2-a [Erb3a2
= I = ‘
Y SR E— Eedara Eetan| S5 osb—— ]
g 1 - |
:;% Debtal 103l | Erboal a% }
S 8 45—t s ]
2 st | 245 !
|
|
a |
“ 2 3 4 s 1 2 3 4 5
Model Model

Figura 6. La masa de las regiones proto-estelares
identificadas en dos series de modelos.

Ahora bien, con respecto a la comparacién con obser-
vaciones, la comparacion visual entre las estructuras ob-
servada y computacional es obviamente el primer elemen-
to. De los modelos considerados, Unicamente el mostrado
en el panel inferior izquierdo de la Figura 5 se parece a la
imagen de la nube conocida como the Brick [8], la cual se

reproduce aqui en la Figura 7. Se observa una estructura
alargada con multiples protuberancias. Un segundo ele-
mento de comparacién seria entre la masa y el tamafio de
la estructura. En la Tabla 1 se muestran estos datos.
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Figura 7. Imagen de la regién central de la via lactea.

En la Figura 7, se puede observar (en la regiéon cen-
tro-izquierda de arriba) la etiqueta de la nube molecular
conocida como “the Brick”. En el recuadro de la esquina
derecha-abajo, se ve la escala de longitud de la gréfica en
anos-luz. Un ano-luz (ly en inglés) es una distancia equivale
a 0.3 parsecs.

Tabla 1. Comparacion entre los parametros fisicos
observados en la nube The Brick y los obtenidos en la
simulacién computacional.

1045-1055

Masa [masas solares] 10°

Longitud (radio

promedio) [parsecs] e ©
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CONCLUSIONES

Es importante sefalar que la dinamica de fluidos en
nubes interestelares es un area de mucho interés para as-
trofisicos tanto tedricos como simuladores computaciona-
les [9]. En particular, la turbulencia en fluidos astrofisicos
ha sido estudiada con mucho interés desde hace varios
anos [10]. Y continuard siendo un tema de atencién en el
futuro, pues aun existen muchos problemas no resueltos,
en los cuales la simulacién computacional es una herra-
mienta ideal para explorar [11]y [12].

Hoy dia, la representacion computacional apoya fuer-
temente a la investigacion en astrofisica y cosmologia me-
diante la realizacién de experimentos numéricos. La utili-
dad de dichos experimentos depende de la capacidad del
modelo de capturar elementos fisicos relevantes en el pro-
ceso real. Por esta razon, siempre se deben aplicar pruebas
de consistencia y robustez de las simulaciones. En el caso
de las que hemos mencionado en este articulo, se llevé a
cabo un analisis de la resolucién.

La resolucion de una simulaciéon depende basicamen-
te del nimero de particulas SPH que participan. Cuando
este numero es suficientemente alto, se logra la consisten-
cia en la resolucion de dicha reproduccion, entonces se ga-
rantiza que los resultados reportados son confiables. Con
respecto a las que se presentan en este trabajo, se trata de
15 millones de particulas. Para manipular este nimero de
particulas, es indispensable contar con acceso a un sistema
de super-computo.

Ahora bien, la exploracién de modelos de formacion
para nubes moleculares y su posterior evolucién para for-
mar estructuras proto-estelares es un drea de investigacion
activa desde hace mucho tiempo.
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