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VI

Resumen

La formacion de estrellas binarias y multiples son un resultado frecuente del
proceso de formacion estelar, el cual tiene origen en el seno de condensa-
ciones (o nicleos) pre-estelares que conforman la estructura de las nubes de
gas interestelar. Observaciones de la poblacion estelar muestran que casi la
mitad de las estrellas con masas similares a la del sol poseen una companera
binaria, mientras observaciones recientes de objetos protoestelares indican
que la formacion estelar ocurre principalmente mediante dos mecanismos: la
fragmentacién a gran escala de nicleos pre-estelares durante etapas tempra-
nas del colapso gravitacional, dando origen a sistemas binarios visuales, y la
fragmentacién a pequena escala de los discos que se forman alrededor de las
componentes binarias, dando origen a sistemas protoestelares con separacio-
nes mucho menores. En este trabajo se proponen simulaciones numéricas del
colapso y la fragmentacion protoestelar usando una variante del método de
Hidrodindmica de Particulas Suavizadas (SPH) que garantiza consistencia
y precision de segundo orden, lo cual permite la resolucién de estructuras
a pequena escala nunca observadas en modelos precedentes. Los resultados
indican que solamente en los modelos con temperaturas iniciales muy ba-
jas entre 5 y 6 K, se observan los dos mecanismo dominantes de formacion
sugeridos por las observaciones de objetos protoestelares. Teniendo cuenta
que la mayoria de los nicleos pre-estelares observados recientemente en el
marco del Proyecto Herschel poseen temperaturas ~ 6 — 8 K en su interior,
los resultados implican que la multiplicidad estelar y, en particular, la abun-
dancia de sistemas binarios con separaciones orbitales < 100 AU (unidades
astronémicas), son productos de la fragmentacién a menor escala de los discos
protoestelares en nubes pre-estelares preferiblemente frias. Esta importante
implicacién para la teoria de la formacién estelar es corroborada por la si-
militud de los sistemas producidos numéricamente con la morfologia de los
sistemas protoestelares observados.
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1. Introduccion

La formacion de las estrellas a partir del medio interestelar difuso es segu-
ramente uno de los procesos de transformacién mas fascinantes que existen
en el Universo. La formacién estelar ha sido objeto de intensa investigacién
desde el punto de vista observacional como teérico. La importancia del tema
se debe fundamentalmente al hecho que las estrellas constituyen las unidades
basicas del Universo. Avances recientes en los métodos y técnicas observa-
cionales han revelado informacién detallada sobre la distribucién y las pro-
piedades de los nicleos de gas molecular (mas comunmente llamados ntcleos
pre-estelares), en el interior de los cuales tiene origen el proceso de formacién
estelar. Dichos nticleos constituyen las porciones mas densas que conforman
la estructura a pequefia escala (~ 0,05 pc, 1 pc=3.0857x 100 m) de las nubes
de gas interestelar (cuyas dimensiones van desde ~ 5 pc a més de 200 pc, tem-
peraturas entre 6 y 50 K, y compuestas mayormente de hidrégeno molecular,
H,). Por otro lado, evidencias observacionales indican que dichos nicleos co-
lapsan gravitacionalmente para dar origen a las estrellas, las cuales aparecen
frecuentemente en sistemas binarios y miltiples [49, 136]. La temperatura
inicial y el campo de densidad de dichos ntucleos son las cantidades fisicas
de mayor importancia para determinar el curso del colapso gravitacional y
su producto final [43,88,126, 146, 147|. Cuando un nucleo de gas protoeste-
lar con rotacion inicial es gravitacionalmente inestable, éste colapsa sobre si
mismo aumentando progresivamente su densidad central hasta dar lugar a la
formacién de una o mas protoestrellas, las cuales a su vez incrementan sus
masas por acrecion del material que sigue cayendo de las regiones externas
del nicleo protoestelar [132]. La observacion de estrellas en nubes difusas,
como la nube de Taurus, donde las estrellas se forman individualmente o en
pequenos grupos (es decir, en sistemas binarios, triples o cuadruples) [51,63],
y en otras regiones, como las nubes p Oph y L1630 (en Orion B), donde
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aparecen preferencialmente en ciimulos o asociaciones [85], es decir, donde
miles de estrellas se han formado a partir de condensaciones gaseosas mas
grandes y masivas que simples ntcleos pre-estelares (con dimensiones en el
rango ~ 0,1 — 1,0 pc y masas del orden de 10*M,, donde 1M, = 1,989 x 1033
gr), se habia interpretado desde siempre como una senal irrefutable de que
el proceso de formacion estelar ocurria mediante dos modos. Sin embargo, la
deteccion de agregados o grupos intermedios de 10-50 estrellas jovenes en la
nube L1641 en Orion A demostré que las estrellas en esa region se forman
no sélo mediante un mecanismo de formacion aislada o en ctiimulos, sino en
un continuo de densidades estelares [40,163]. Dichos sistemas intermedios co-
nectan el modo tradicional de formacion aislada al modo de formacién por
cumulos. Datos mas recientes tomados con el Telescopio Espacial Spitzer con-
firman que en efecto la formacién estelar ocurre en un continuo de densidades
estelares [2]. Entre los mecanismos tedricos que se han propuesto para expli-
car la multiplicidad observada de las estrellas, la fragmentacion dinamica —
el proceso a través del cual un ntucleo o condensacion pre-estelar se divide
en dos o mas protoestrellas durante su colapso gravitacional, las cuales a su
vez se condensan para formar estrellas — es sin duda alguna el mecanismo de
formacién dominante desde el punto de vista fisico {73,139, 152, 160].

A las escalas tipicas de los niicleos protoestelares més pequenos (~ 0,01—0,05
pc), la teoria de formacion estelar mas aceptada actualmente para explicar la
formacion de estrellas de baja masa en regiones aisladas (como, por ejemplo,
en la nube molecular de Taurus) predice la formacién de una protoestrella en
el centro del nicleo acompanada por un disco protoestelar de radio ~ 100 AU
(AU=unidad astronémica, donde 1 AU = 1.496x 10" m), como resultado del
momento angular derivado de la rotacién galactica [147]. Dicho escenario ideal
explica la formacion de estrellas individuales a partir del colapso con simetria
esférica, el cual se detiene debido a un aumento progresivo de las fuerzas de
presién una vez que la protoestrella comienza a calentarse en su interior. En
situaciones reales, pequenas perturbaciones de densidad en la estructura del
nicleo, pueden amplificarse durante el colapso gravitacional dando origen a
un proceso de fragmentacién (en dos o més protoestrellas), alimentado a su
vez por los efectos de rotacién [22,29,34,151,153]. Dependiendo de su masa
el disco protoestelar podria también ser susceptible a fragmentarse en pro-



toestrellas secundarias con separaciones de la estrella primaria del orden de
~ 10—100 AU, dando asi origen a asociaciones estelares donde cada elemento
de la asociacion pudiese corresponder a un sistema binario (o multiple) y re-
produciendo de esta forma las evidencias observacionales que indican un claro
exceso de estrellas binarias de pre-secuencia y secuencia principal. Por ejem-
plo, observaciones en el infrarojo de regiones de formacion estelar en nuestra
galaxia muestran que alrededor del 75 % de las protoestrellas detectadas for-
man parte de sistemas multiples [48]. Numerosos trabajos reportan también
evidencias observacionales que apuntan a un claro exceso de sistemas binarios
en estrellas de la pre-secuencia y secuencia principal [47,49,60,61,75,136,140].
Evidentemente el estudio de los mecanismos fisicos que intervienen en la for-
macién de las estrellas binarias cercanas (es decir, con separaciones < 100
AU) es de fundamental importancia para comprender el proceso de formacién
estelar.

Desde el punto de vista observacional se han hecho también avances significa-
tivos para elucidar la estructura interna de los nicleos de gas molecular, que
representa las condiciones iniciales para el colapso protoestelar [7,113,179].
Paralelamente a estas observaciones buena parte del progreso teodrico en el
campo de la formacion estelar se ha concentrado mayormente en la simulacién
numérica del colapso gravitacional y la fragmentaciéon dindmica de configura-
ciones gaseosas con rotacion inicial. Sin embargo, la complejidad del probema
se amplifica si consideramos que el espacio de fase de los parametros inicia-
les es enorme. A pesar de estas dificultades, durante las ultima décadas se
ha logrado comprender los detalles del colapso hidrodindamico y del proceso
de fragmentacién. Si bien, la formacién de sistemas binarios visuales (con
separaciones del orden de centenares a miles de AU) ha podido explicarse
mediante dichos modelos numéricos, la formacion de sistemas binarios espec-
troscépicos (es decir, con separaciones del orden del radio solar) permanece
aun sin comprenderse del todo. Algunos mecanismos fisicos se han sugerido
para explicar dichos sistemas, los cuales incluyen la captura de una estre-
lla por otra, el decaimiento orbital de un sistema binario, la fragmentacion
durante el segundo colapso protoestelar, y por tultimo, la fragmentacion del
disco circunestelar alrededor de una protoestrella primaria. Por lo tanto, es
evidente que explicar la formacién de sistemas binarios estelares para todas
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las separaciones observadas a través de un unico proceso fisico es un tema
que queda aun por aclararse. Por otro lado, podemos decir que los modelos
numeéricos propuestos hasta ahora no han logrado llegar al punto de poder
realizar comparaciones estadisticas directas con las observaciones, en buena
parte debido a la idealizacién de las condiciones iniciales consideradas en la
mayoria de dichas simulaciones. Por esta razon ha sido dificil identificar los
mecanismos fisicos responsables de los periodos, excentricidades y razones
de masa de las componentes binarias. Otro problema relacionado con el pro-
ceso de formacién estelar tiene que ver con la frecuencia de formacién de
los sistemas binarios y las condiciones iniciales necesarias para la formacion
de estrellas individuales. Si bien es posible explicar la formacion de estrellas
individuales a través de la eyeccién de una estrella (o protoestrella) de un
sistema multiple orbitalmente inestable, un escenario mas atractivo considera
el colapso gravitacional de un nucleo protoestelar con momento angular muy
bajo para evitar la fragmentacion durante el colapso isotérmico y durante el
segundo colapso protoestelar. Se espera en un futuro cercano con la ayuda de
métodos numéricos mas sofisticados y observaciones detalladas poder resolver
o aclarar algunos de estos problemas.

En este trabajo de investigacion se propone una serie de modelos numéricos
para estudiar los efectos de la temperatura inicial sobre el proceso de fragmen-
tacion durante el colapso protoestelar. Para ello se usé un cédigo numérico
basado en el método de Hidrodindmica de Particulas Suavizadas (SPH, por
su siglas en inglés) que resuelve las ecuaciones de la hidrodindmica acopla-
das a la ecuacion de Poisson para el potencial gravitacional. La transicion de
la fase isotérmica a la fase no-isotérmica del colapso gravitacional se repro-
duce mediante el uso de una ecuacion de estado barotrépica. En contraste
con la mayoria de las simulaciones SPH existentes en la literatura, en este
trabajo consideramos una variante del método SPH que asegura consistencia
matematica mediante el uso de un gran nimero de particulas vecinas [57].



2. Evidencias observacionales

Estudios observacionales sobre la distribucién y las propiedades de los nticleos
pre-estelares son de fundamental importancia porque proveen evidencia di-
recta sobre los modos de formacién estelar en diferentes regiones del espacio
interestelar, mientras que observaciones de la poblacion de estrellas de se-
cuencia principal y pre-secuencia principal nos dan informacién sobre los
mecanismos que regulan la formacién de estrellas binarias. Dado que toda
teoria que intente explicar los modos y mecanismos de formacion debe tam-
bién explicar las observaciones, dedicaremos este capitulo a mencionar los
aspectos mas relevantes de las observaciones sobre las propiedades de los
nucleos pre-estelares y las propiedades y distribucion de estrellas jovenes.

2.1. Nucleos de gas pre-estelar

Hoy en dia existen claras evidencias observacionales que la mayoria de las es-
trellas en nuestra Galaxia se forman a partir de los nicleos de gas pre-estelar
que a su vez conforman las regiones mas densas de las nubes de gas molecu-
lar [4,35,71,76,117-119]. En particular, las nubes de Taurus y Ophiuchus han
sido identificadas como regiones donde prevalece la formacién de estrellas po-
co masivas [86]. Dichas regiones ademds de poseer una estructura filamentar
difusa observable a gran escala (~ 1—100 pc), tipica de muchas nubes de gas
molecular, estan conformadas por pequenas condensaciones a escalas < 0,1
pc, las cuales son observables predominantemente en las lineas de emision
de las moléculas de NH;, CS, C*¥O y DCO™ y que han sido frecuentemente
identificadas como nicleos pre-estelares [9, 56,59, 103]. Estas observaciones
han revelado que los nicleos pre-estelares tienen tamanos < 0,1 pc, masas
del orden de una masa solar (M), temperaturas de ~ 10 K, densidades de
~ 10* cm™3 y generalmente muy baja rotacién. Por otro lado, observaciones
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en la nube de Orion indican que en esa region la formacion estelar ocurre en
forma de cimulos [86]. Debido a que es una regién activa de formacién de
estrellas masivas, la nebulosa de Orion ha sido objeto de innumerables ob-
servaciones. En particular, las propiedades de las estrellas que alli se forman
como, por ejemplo, sus masas, distribuciones espaciales, distribuciones de ve-
locidad y discos circunestelares, proveen suficiente informacién para probar
las teorias existentes sobre la evolucién de los nicleos pre-estelares y la for-
macién estelar [114]. Si bien las propiedades de los ntcleos pre-estelares en
Taurus y Ophiuchus son similares, esta ltima regién se distingue por la pre-
sencia de un nicleo centralmente denso muy masivo (~ 600 M) y de gran
tamano (~ 1 pc X2 pc) conocido como p Oph [104,181]. Observaciones en
el infrarojo y cercano infrarojo muestran la presencia de un cimulo estelar
muy denso y evidencias de condensaciones en su interior con masas entre 8 y
44 M v densidades en el rango entre 10%° y 10° cm™ [101]. Observaciones
mas recientes de poblaciones estelares jovenes en nuestra Galaxia apuntan a
que la gran mayoria de las estrellas se encuentran en asociaciones y cimulos
estelares [84]. En efecto, se estima que la fraccion de poblaciones estelares
jévenes que reside en ciumulos es superior al 50 % como es el caso de las
nubes moleculares de Perseus, Orion A, Orion B y Monoceros R2 [39]. Por
otro lado, estudios en el cercano infrarojo de poblaciones estelares jovenes
con ayuda del Telescopio Espacial Spitzer confirmaron el hecho que el modo
dominante de formacién estelar en la Galaxia es por cimulos [2,129].

Las nubes moleculares gigantes en el interior de las cuales se forma la gran
mayoria de las estrellas en la Galaxia tienen masas del orden de 10° M, y
radios de mas de 100 pc [17]. Estas nubes a su vez se componen de condensa-
ciones con masas del orden ~ 10% M., y radios entre ~ 0,5 y 2 pc. Embebidas
en ellas se encuentran los nicleos pre-estelares con radios < 0,1 pc y masas
del orden de la masa del sol. La mayor parte del material estelar en la nube
de Orion, que es el complejo més cercano al sol, se concentra en dos nubes
moleculares gigantes. Una de ellas es L1641 en Orion A y la otra es L1630
en Orion B. En particular, mapas de emision en la molécula NHj3 revelan la
existencia de unos 18 nucleos densos en L1641, los cuales poseen tempera-
turas promedio de ~ 24 K [65]. Observaciones en el visible indican por otro
lado que la poblacién estelar estda dominada por estrellas de pre-secuencia
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principal con masas entre 0.2 y 1.5 My, las cuales se encuentran distribui-
das en un 4rea de 10 x 40 pc? [164], lo que sugiere la formacién aislada de
estrellas en LL1641. Sin embargo, la presencia del cimulo de Trapecio sirve
de evidencia que la formacién estelar en L1641 también ocurre por agrupa-
ciones [68]. En particular, estas observaciones demostraron que estrellas con
masas del orden de una masa solar no solamente podian producirse en el in-
terior de nucleos pre-estelares de baja masa, sino también en condensaciones
mucho mas masivas. Es importante notar que estas observaciones también
revelaron la presencia de pequenos agregados compuestos de 10-50 estrellas.
Adicionalmente, observaciones con el Satélite Astronémico Infrarojo (IRAS)
mostraron la presencia de 14 nuevos grupos de 10-40 estrellas en L1641 [40].
La presencia de tales grupos estelares demuestra la existencia de un modo
intermedio de formacion estelar y que, ademas, en Orion A la formacion ocu-
rre en un rango de densidades estelares que van del cimulo de Trapecio a
pequenos agregados o grupos a estrellas individuales.

Observaciones de L1630 indican que en esta nube la formacién estelar ocurre
predominantemente en ctimulos, donde la mayoria de los nticleos densos tie-
nen tamanos entre < 0,1 pc a 0.53 pc y masas entre ~ 8 y 500 M, [85]. Sin
embargo, de estos nicleos la mayor parte posee masas < 100 My y se estima
que alrededor del 96 % de las fuentes IRAS asociadas con L1630 se encuen-
tran distribuidas en 4 cimulos [95]. Estos resultados implican que si L1630 es
una nube molecular tipica, entonces la mayoria de las estrellas en la Galaxia
se forman en cimulos y no en forma aislada como ocurre preferiblemente en

Taurus. Por otro lado, la funciéon de masa de los nicleos observables escala
como ~ m?rfn, lo que demuestra que la poblacion de nticleos pre-estelares es
dominada por los miembros menos masivos [123]. Esto explica en parte por-
que la teoria de la formacién estelar se basa mayormente en la descripcion de
la evolucién de ntucleos pre-estelares aislados donde una estrella o pequenos

grupos de dos o tres estrellas pueden formarse.

Dado que las estrellas se forman dentro del volumen ocupado por las regiones
mas densas de las nubes de gas molecular, es de esperarse entonces que los
objetos estelares jévenes (YSOs, por sus siglas en inglés) se encuentren aso-
ciados con grandes cantidades de gas y polvo y, por consiguiente, se espera
que estos objetos irradien buena parte de su energia en la longitud de onda
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del infrarojo. De esta manera, el espectro de energia de los YSOs debe con-
tener informacion acerca de la naturaleza y de los estados evolutivos como
también de la distribucion del material circunestelar. Actualmente es posible
clasificar los YSOs de acuerdo al ancho de banda de la distribucién espectral
de energfa (1—100 pm) [1]. De acuerdo con este criterio los YSOs se clasifican
en objetos de Clase I, IT y III. Los objetos de Clase I se caracterizan por exhi-
bir un marcado exceso de radiacién infraroja y corresponden a protoestrellas
que se encuentran experimentando una fase sostenida de acreciéon con masas
estelares mayores que la masa del gas circunstante (M, > M., ), mientras
los objetos de Clase II también se encuentran irradiando en el infrarojo pero
con mucho menos material circunstante (M, > Mg, ). En particular, estos
objetos son 6pticamente visibles y poseen lineas de emision caracteristicas de
las estrellas T Tauri clésicas [1]. Por ultimo, los objetos de Clase III son es-
trellas jévenes recién formadas con nada o muy poco exceso de emision en el
infrarojo. Estos objetos son épticamente visibles y no poseen discos circunes-
telares y, por lo tanto, pueden incluir estrellas de la pre-secuencia y secuencia
principal. Ejemplos tipicos de objetos de Clase III son las llamadas estrellas T
Tauri “desnudas” [178]. Més adelante se introdujo una nueva clase de YSOs,
la llamada Clase 0 [5], que sirve para identificar protoestrellas para las cuales
M, < M.y, es decir, objetos para los cuales se ha ya formado un ntcleo
protoestelar en equilibrio cuasi-estatico y que siguen acreciendo masa de las
regiones mas externas de la nube precursora. Por otro lado, Boss y Yorke [34]
calcularon la distribucion espectral de energia para objetos que colapsan gra-
vitacionalmente después de haber formado el primer ntcleo protoestelar en
su centro y clasificaron estos objetos protoestelares como Clase —I. Dichas
fuentes no han sido atin claramente observadas y se presume que sean detecta-
bles en longitudes de onda 2= 30 pum. La clasificacién de objetos pre-estelares
a estrellas de la secuencia principal es completada con los llamados objetos
de Clase —II, que corresponden a los ntcleos de gas pre-estelar detectables
en las longitudes de onda sub-milimétrica y milimétrica [7,113,179]. Estos
objetos poseen temperaturas entre 5 y 25 K [179] y representan condiciones
iniciales propicias para el colapso protoestelar.
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2.2. Multiplicidad estelar

Observaciones sobre la multiplicidad de estrellas de la secuencia principal
y pre-secuencia principal no son sélo de utilidad para reducir el nimero
de posibles escenarios de formacion estelar, sino también para delucidar los
mecanismos responsables de la produccion de sistemas estelares binarios y
multiples. Por ejemplo, restricciones importantes a la teoria de la formacion
estelar pueden derivarse a partir de: (i) la distribucién de las razones de ma-
sas ¢ = My /M, de las componentes binarias, las excentricidades orbitales e,
los periodos orbitales P y la dependencia de estos parametros con la edad de
los sistemas; (ii) la correlacion existente entre elementos orbitales y (iii) las
frecuencias de los sistemas de estrellas solitarias:binarias:triples:cuddruples
(s:b:t:c).

Posiblemente Duquennoy y Mayor [50] (DM) realizaron el estudio sobre la
multiplicidad estelar mas completo y exhaustivo que se conoce hoy en dia.
Estos autores consideraron una muestra de 164 estrellas primarias en el rango
espectral F7-G9 barriendo una distancia de ~ 22 pc alrededor del sol, encon-
trando que para aquellos sistemas estelares para los cuales ¢ > 0,1, las razones
s:b:t:c=57:38:4:1 correspondian a un total de 62 sistemas binarios, 7
triples y 2 cuadruples. Ademas, estimaron un promedio de ~ 0,5 companeras
por cada estrella primaria. Una conclusiéon importante de este estudio es que
alrededor de dos tercios de los sistemas estelares son multiples. En la muestra
de DM, las estrellas binarias con periodos P < 11 dias poseen orbitas circula-
res las cuales son consistentes con la circularizacién en una escala de tiempo
comparable con la edad media del disco galactico, mientras que las orbitas
de aquellos sistemas binarios con periodos en el intervalo 11 < P < 1000 dias
no resultaban estar afectadas por efectos de marea y poseian en promedio
excentricidades e = 0,31. Estrellas binarias con periodos P > 1000 dias re-
sultaron estar caracterizadas por una distribucion de excentricidades con una
clara tendencia a f(e) = 2e. Por otro lado, se encontré que la distribucién
de las razones de masa aumentaba a medida que la masa de las componentes
secundarias disminuia hasta alcanzar un limite de ¢ ~ 0,3, obedeciendo un
comportamiento Gaussiano con un maximo de ¢ ~ 0,23. La proporcién de
estrellas binarias con masas de las secundarias en el rango 0,01 < M, < 0,1
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M, (es decir, con g < 0,1) fue estimada en un (8 +6) %, mientras se encontré
que un 10 % de las primarias posefan una enana marrén como companera.
De los resultados de este analisis se argumenté entonces que el mecanismo
dominante de formacién de todos los sistemas binarios con My > 0,01 Mg
era precisamente la fragmentacién dinamica durante el colapso gravitacional
de nucleos pre-estelares independientemente del periodo P, mientras un me-
canismo distinto pudiese ser responsable de la formacion de los sistemas con
M, < 0,001 M.

Otros estudios sobre la multiplicidad estelar en la vecindad solar (es decir, a
distancias de ~ 5 pc) reportaron en promedio alrededor de 0.32 companeras
binarias por cada estrella primaria y una distribucién de periodos orbitales
aproximadamente Gaussiana con un valor medio de 180 anos [93]. La buisque-
da de sistemas estelares binarios y multiples en cimulos jovenes, como los
cumulos abiertos de las Hiades y Pléyades, ha dado resultados sobre la du-
plicidad de las estrellas similares a los encontrados en la vecindad solar. Por
ejemplo, para una muestra de 167 estrellas (con edades promedio de ~ 6 x 10°
anos) pertenecientes al cimulo de las Hiades se encontré un niimero promedio
de ~ 0,46 estrellas companeras por cada primaria y valores de ¢ ~ 0,23 [124].
Datos similares a estos se encontraron también para una muestra de 144
estrellas en el cimulo de la Pléyades [36]. Sin embargo, estudios mas recien-
tes conducidos por Lada [83] indican que la mayoria de las estrellas del tipo
espectral G y M en nuestra Galaxia con masas > 0,08 M, son estrellas solita-
rias. En particular, se encontrd que la fraccién de estrellas solitarias del tipo
G y M ascendia casi a un 70 %. Si bien por un lado este resultado contradice
el paradigma comunmente aceptado que la mayor parte de las estrellas apa-
recen en sistemas binarios o multiples, por otro lado implica que la teoria de
la formacién estelar desarrollada por Shu, Adams y Lizano [147] para expli-
car la formaciéon de estrellas individuales posee en efecto un amplio rango de
aplicabilidad sobre todo teniendo en cuenta que la mayoria de los nicleos pre-
estelares observables poseen muy bajo momento angular lo que, en principio,
favoreceria la formacion de estrellas solitarias. Sin embargo, es posible conci-
liar este resultado con observaciones previas que indican una mayor fraccion
de sistemas binarios en estrellas jovenes, si se considera que muchas estrellas
pudieron haberse formado inicialmente en sistemas binarios o multiples, los
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cuales subsecuentemente pudieron haberse desintegrado o decaido en estrellas
individuales mediante interacciones dindmicas® [135].

Resultados de una muestra de 126 estrellas con masas entre ~ 0,1 y 3 M en
la nube Camaleon I revelaron 30 estrellas binarias y seis triples, de las cuales
19 binarias y cuatro triples son nuevos descubrimientos [87]. Estos niimeros
implican una fraccién de sistemas multiples del ~ 30 %; un porcentaje similar
a los reportados en otras asociaciones estelares pero significativamente mas
alto de lo que se observa en ctmulos estelares muy densos. La frecuencia
y la separacién de los sistemas binarios en Camaledén I disminuye con la
masa, mientras que para la mayoria de estos sistemas la razon de masas
oscila alrededor de la unidad lo que implica que muchos de ellos son sistemas
binarios cercanos. Observaciones mas recientes en el camulo abierto ASCC
113 indican una fraccién de la multiplicidad de 20.6 %=+3 %, donde para las
estrellas de campo la relacion de multiplicidades entre una estrella y sistemas
compuestos hasta por ocho estrellas es 125 : 27 : 4 : 1 : 0 : 0 :0 : 1
[64]. En particular, este tltimo estudio apunta en efecto hacia una menor
fraccion de sistemas multiples en ctimulos abiertos de lo que se propone en
la literatura. Por ejemplo, de un total de 449 sistemas estelares que se han
observado con la ayuda del Telescopio Espacial Herschel, como parte del
programa DEBRIS (Disc Emission via a Bias-free Reconnaissance in the
Infrared /Submillimetre), 188 sistemas han sido identificados como sistemas
compuestos por dos o mas estrellas, lo que corresponde a una fraccién de
multiplicidad del 42 % [141].

Mientras estudios recientes sobre el censo de estrellas de la secuencia prin-
cipal siguen mostrando que una fraccién no despreciable de las estrellas de
campo se encuentran en sistemas binarios, surge entonces la pregunta de
cuando y cémo se formaron estos sistemas. Con el objeto de responder a
esta pregunta desde hace mas de tres décadas se comenzd una campana de
busqueda de multiplicidad en estrellas de la pre-secuencia principal. Los pri-
meros estudios de este tipo mostraron un claro exceso de duplicidad entre
las estrellas T Tauri en comparacién con la fraccién de binarias de secuen-
cia principal [61,137,140]. Campanas observacionales posteriores han dado

Por ejemplo, se sabe que los sistemas de tres cuerpos son dindmicamente inestables en cuanto decaen en
un sistema de dos cuerpos expulsando el cuerpo mas ligero.
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como resultado que los sistemas binarios de pre-secuencia principal son de
2 a 4 veces mas frecuentes que los correspondientes de secuencia principal
para separaciones en el rango entre 3 y 1400 AU? [60,75,157]. Esta eviden-
cia observacional condujo a pensar que los sistemas binarios de pre-secuencia
principal toman forma en una etapa temprana de la evoluciéon y apunta a
la fragmentacion dindamica durante el colapso de los nicleos pre-estelares y
a la amplificacién de inestabilidades gravitacionales en discos circunestela-
res masivos como mecanismos viables para explicar la formacién de sistemas
binarios. En este escenario la formaciéon estelar y la formacion de sistemas
binarios son procesos acoplados y concomitantes. Sin embargo, estas conclu-
siones se aplican mayormente a regiones aisladas de formacién estelar y no
necesariamente al caso de las nubes moleculares gigantes, donde se cree que se
forman la mayoria de las estrellas en la Galaxia. En efecto, estudios sobre la
ocurrencia de estrellas multiples de pre-secuencia principal en cimulos este-
lares indican que la fraccion de multiplicidad es comparable al de las estrellas
de secuencia principal [47,122,128,131]. Ma4s recientemente, una campana ob-
servacional realizada con la ayuda del Telescopio VLT ( Very Large Telescope)
reveld resultados similares a todos los anteriores acerca de la duplicidad en
estrellas T Tauri [45]. Otros resultados observacionales recientes que confir-
man la duplicidad de estrellas de pre-secuencia principal pueden encontrarse
en el articulo de revision de Dichene y Kraus [49].

2.3. Sistemas protoestelares binarios y muiltiples

La deteccion de duplicidad en estrellas de la pre-secuencia principal de to-
das las edades, incluyendo las méas jévenes, es una evidencia observacional
en favor de la fragmentacién como mecanismo dominante para explicar el
origen de los sistemas binarios. Una prueba concluyente de esta afirmacion
requiere de la deteccién de multiplicidad en objetos protoestelares. Sin em-
bargo, en comparacion con estrellas de la secuencia y pre-sequencia principal
solo algunas pocas protoestrellas han sido detectadas hasta el momento de-
bido principalmente a la falta de suficiente resoluciéon angular. Una de las

2Una unidad astronémica (AU) equivale a 1,495978707 x 10! m.
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primeras observaciones de un sistema protoestelar binario fue reportada por
Harjunpéé, Liljestrom y Mattila [66] en la nube L1155. Se interpreté este
sistema binario como el resultado de un proceso de fragmentacion durante el
colapso gravitacional de un nucleo pre-estelar dotado de rotacién inicial. Ob-
servaciones posteriores en longitudes de onda milimétricas y sub-milimétricas
identificaron al objeto IRAS 16293-2422 como un sistema protobinario con
separacion de ~ 800 AU inmerso en un disco circumbinario de radio externo
~ 2000 AU [115,177]. El momento angular orbital de este sistema se estimo
en ~ 4,5 x 10%° ¢cm? s~! bajo la suposicién de que cada componente tenfa una
masa de 1 M, mientras que el momento angular en el borde del disco circum-
binario fue estimado en ~ 2,25 x 10?! cm? s~!; valores que son consistentes
con los momentos angulares de spin de muchos nicleos pre-estelares [18].
Bajo la hipdtesis que este sistema es el resultado del colapso y la fragmen-
tacién de un ntucleo pre-estelar, estas estimaciones estarian de acuerdo con
la visiéon comunmente aceptada que el momento angular de spin del nicleo
pre-estelar se transforma en movimiento rotacional del disco y mediante la
fragmentacién en momento angular orbital de las componentes binarias.

Mas adelante, observaciones de alta resolucion en el sub-milimétrico identi-
ficaron a los sistemas binarios IRAS 4A e IRAS 4B en NGC 1333 como un
sistema protoestelar multiple [92], mientras Fuller, Ladd y Hodapp [55] re-
portaron el descubrimiento de un sistema protobinario en la nube L1527 en
la region de Taurus. En este caso, el sistema aparece embebido en un ntcleo
de radio ~ 1 pc y tiene una separacién de ~ 2800 AU. En este caso la edad
estimada de la protoestrella primaria (~ 5 x 10 afios) es mucho menor que
el periodo orbital (~ 1,4 x 10° afios), lo que sugiere que la protobinaria se
formé durante el colapso gravitacional del nicleo que la contiene. Mientras
estos trabajos corresponden a observaciones de protoestrellas binarias con
separaciones grandes, la primera deteccién de un sistema protobinario con
una sepracién de ~ 55 AU fue reportada por Looney, Mundy y Welch [100].
En este caso ambas componentes aparecen acompanadas por discos circunes-
telares con masas de ~ 0,024 y 0.009 M. Un sistema protobinario (TMR-1)
con una separacion de ~ 42 AU fue reportado posteriormente por Terebey et
al. [167].

Observaciones recientes en la longitud de onda de ~ 1,3 mm con la ayu-
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da de los radio telescopios ALMA (Atacama Large Millimeter/submillimeter
Array) han permitido tomar imégenes de emision del polvo y gas alrededor
de objetos protoestelares a muy alta resolucién angular. En particular, ob-
servaciones con ALMA del sistema protoestelar triple L1448 IRS3B permitié
clasificarlo como un objeto protoestelar de Clase 0 [169]. Dicho objeto ocu-
pa una region de extension ~ 0,05 pc y representa una fase temprana del
proceso de formacién estelar donde los objetos protoestelares se hallan atun
embebidos en una envolvente de gas en acrecién. Las tres protoestrellas son
tales que la protoestrella central se encuentra separada de las otras dos por
distancias de ~ 61 AU y ~ 183 AU. A 1.3 mm la emisién de gas y polvo
revela un disco con una estructura espiral que envuelve las tres protoestre-
llas. Las dos protoestrellas cerca del centro del disco (con separacién de ~ 61
AU) tienen masas de aproximadamente 1 Mg, mientras la tercera protoes-
trella que se encuentra en el borde del disco (a ~ 183 AU de la protoestrella
central) tiene una masa estimada de 0.3 M. La importancia de este descu-
brimiento observacional es que L1448 TRS3B es consistente con modelos de
discos protoestelares que se fragmentan como resultado de una inestabilidad
gravitacional. Si bien este resultado demuestra que los discos protoestelares
pueden fragmentarse en uno o mas objetos en fases tempranas de la evolu-
cion, sirve tembién de confirmacién a la teoria actual de formacién estelar que
indica dos caminos posibles los cuales operan simultaneamente para formar
sistemas binarios y multiples: la fragmentacion a gran escala de un ntcleo
pre-estelar y la fragmentacion a pequena escala de los discos protoestelares.
Mas recientemente, Alves et al. [3] reportaron observaciones con ALMA de
un sistema protobinario ([BHB2007] 11) que da ulterior soporte al mecanismo
de fragmentacién en el niicleo Barnard 59 que forma parte de la Nebulosa de
la Pipa.

En resumen, las observaciones demuestran que la multiplicidad estelar pare-
ce originarse durante las etapas tempranas de la evolucion y, en particular,
durante la transicion entre objetos de la Clase —I, Clase 0 y Clase I. Por otro
lado, las observaciones también indican que la fraccién de estrellas binarias y
multiples es mayor en la fase de pre-secuencia principal y en regiones aisladas
de formacion estelar que en cumulos y asociaciones estelares. A pesar de los
avances observacionales aiin quedan muchos interrogativos por responder que
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deberan abordarse en investigaciones futuras. Por ejemplo, cabe preguntarse
si la multiplicidad es en si un resultado universal del proceso de formacion
estelar o si, por el contrario, depende de las condiciones iniciales. Ademas,
tomando en cuenta que la fraccion de estrellas multiples en la fase de secuen-
cia principal disminuye, cabe preguntarse entonces cual es el destino de las
estrellas binarias visuales, en particular, de aquellas con grandes separacio-
nes. Por ultimo, y no menos importante, jpuede en efecto la multiplicidad
inhibir o promover la formacién de planetas?, y jcémo esto depende de la
separacion binaria, de la razén de masas y, por ultimo, de la excentricidad
orbital?

2.4. Temperatura de los nicleos pre-estelares

Varias etapas del proceso de formacion estelar han podido identificarse ob-
servacionalmente y de alli se ha podido probar que el proceso de formacion
comienza con un nucleo de gas pre-estelar centralmente denso que colapsa
gravitacionalmente para formar una o més estrellas cada una de las cuales
surge acompanada de un disco circunestelar. En particular, la densidad y la
temperatura de los nticleos pre-estelares son dos de las cantidades fisicas mas
importantes que determinan el curso del colapso protoestelar y las propieda-
des de las estrellas que se forman. Observaciones de las lineas de emision o
absorcién del polvo y gas en diferentes nticleos pre-estelares han dado infor-
macion sobre los perfiles de densidad. En particular, algunos estudios iniciales
sugieren que los nucleos de gas pre-estelar son centralmente densos con per-
files de densidad uniforme en la parte central, mientras en las capas externas
la densidad disminuye rapidamente siguiendo una ley de potencias [6]. En
comparacion podemos decir que existe poca informacién acerca de la tem-
peratura a pesar de la importancia de la presién térmica para la estabilidad
de los nicleos pre-estelares [84]. En las dos tltimas décadas algunos grupos
han comenzado a investigar la estructura térmica de los nicleos pre-estelares
encontrando temperaturas del polvo entre 15 y 17 K hacia el borde externo
de los ntcleos y de 7-8 K en el centro en ntcleos con densidades centrales de
~ 105 cm™3 [14,52,187].

En trabajos mas recientes las transiciones de inversiéon de 22 GHz de la
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molécula de NHj3 y las transiciones en la longitudes de onda centimétri-
cas/milimétricas de la molécula de HyCO se han empleado como excelentes
trazadores de la temperatura del gas en los nicleos pre-estelares. Por ejemplo,
usando la molécula de NHz como trazador, Tafalla et al. [165] derivaron tem-
peraturas cinéticas entre ~ 9 y 11 K en el centro de ntucleos pre-estelares con
densidades centrales de ~ 10° cm~3. Sin embargo, en nicleos con densidades
centrales mayores se espera que la temperatura del gas sea menor [58]. Por
otro lado, observaciones con SCUBA en las longitudes de onda de 450 y 850
pm permitieron medir temperaturas del polvo de 6 K en el centro del nicleo
pre-estelar TMC-1C y de 12 K hacia el borde a 0.08 pc del centro [145].
Dichas observaciones permitieron también derivar el perfil de densidad de
TMC-1C, el cual es consistente con un plateau central de extencién ~ 4000
AU y una caida rapida de la densidad hacia afuera siguiendo una variacién
o 18, Un estudio detallado del ntcleo pre-estelar Barnard 68 basado en
observaciones multitransicionales de las moléculas C*O y 3CO arrojé tem-
peraturas del gas para este objeto entre ~ 6 y 8 K [13]. Observaciones més
recientes en el marco del proyecto Herschel de la Agencia Espacial Europea
para el estudio de las fases tempranas de formacion estelar encuentran que
nicleos pre-estelares aislados con masas promedios de 7 M en la region de
Taurus poseen temperaturas centrales entre ~ 8 y 12 K y en la parte externa
entre ~ 14 y 20 K [91]. Evidentemente estas observaciones recientes sugieren
que los nicleos pre-estelares son en general muy fios en sus partes méas den-
sas con temperaturas por debajo del valor de referencia de 10 K, que ha sido
utilizado frecuentemente en la literatura para designar la temperatura media
de los nucleos de gas pre-estelar. En efecto, la mayoria de las simulaciones
existentes del colapso y la fragmentacion de nicleos pre-estelares adoptan
como condiciéon inicial una temperatura uniforme de 10 K.



3. Teoria de la formacion estelar

3.1. Colapso protoestelar

Buena parte de nuestra comprension actual de la fisica de la formacién estelar
proviene de modelos idealizados del colapso esféricamente simétrico de una
nube de gas pre-estelar. La contraccion de una condensacion protoestelar bajo
la influencia de su propia gravedad provee un mecanismo simple mediante el
cual el gas molecular se transforma en un objeto estelar. Sin embargo, la fisica
del colapso protoestelar estd descrita por ecuaciones altamente no lineales de
manera tal que una solucion del problema en general requiere del empleo de
métodos numeéricos.

3.1.1. Ecuaciones basicas

En general una nube de gas pre-estelar puede considerarse como un medio
continuo debido a que el recorrido libre medio de una particula es mucho mas
corto que las distancias tipicas en las cuales ocurren cambios importantes en el
sistema. De esta manera, la evolucién temporal puede describirse en términos
de cantidades macroscopicas que obedecen a las ecuaciones de la mecanica
de fluidos. Para un medio gaseoso auto-gravitante, inviscido y en ausencia de
efectos magnéticos estas ecuaciones son: la ecuacién de continuidad (o ley de
conservacion de la masa)

dp B
LAV (pv) =0, (3-1)

la ecuacién de movimiento (o ley de conservaciéon del momento)

ov

pgy TPV V)v==Vp—pVe, (3-2)
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la ecuacién de Poisson para el potencial gravitacional
V2P = 47Gp, (3-3)
y la ecuacién de estado para un gas ideal

p=cp, (3-4)

donde p es la densidad del gas, v es el campo de velocidad, p es la presion
del gas, ® es el potencial gravitacional, cs es la velocidad del sonido, G es
la constante universal de gravitacion y ¢t denota el tiempo. Las ecuaciones
(3-1)-(3-4) constituyen un sistemas de ecuaciones diferenciales en derivadas
parciales acopladas entre si. Estas ecuaciones son suficientes para describir
las fases iniciales del colapso de un nicleo o nube pre-estelar durante el cual
el gas se contrae isotérmicamente. Durante esta fase el gas es dpticamente
fino y todo el calor producido por efectos de compresion es irradiado en el
infrarojo por los granos de polvo de manera que la temperatura permanece
aproximadamente constante durante el movimiento. A medida que la densi-
dad aumenta en el centro de la nube, el gas se vuelve épticamente grueso
atrapando parte de la radiacion producida por la compresién y el colapso
experimenta una transiciéon a un regimen no-isotérmico. En este caso, es ne-
cesario agregar al sistema de ecuaciones una ecuacién para la energia interna
(derivada a partir de la primera ley de la termodinamica) y la ecuacion de
transferencia radiativa. Sin embargo, es posible simplificar el problema apro-
ximando los efectos radiativos mediante el uso de una ecuacion de estado ba-
rotropica donde la presion estarad determinada tinicamente por la densidad.
Bajo estas condiciones, el problema en el espacio tridimensional se reduce
a resolver cinco ecuaciones diferenciales acopladas para la densidad, las tres
componentes de la velocidad del fluido, y el potencial gravitacional. Debido
al caracter no lineal de estas ecuaciones, la solucién del sistema para condi-
ciones iniciales y de frontera dadas puede obtenerse sélo mediante el uso de
técnicas numeéricas.

3.1.2. Inestabilidad de Jeans

Para que una condensacion de gas protoestelar pueda colapsar sobre si mis-
ma es necesario que ésta entre en un regimen de inestabilidad gravitacional.
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Jeans [74] fue el primero en establecer que un gas homogéneo y de extensién
infinita en equilibrio puede responder gravitacionalmente a perturbaciones
de longitudes de onda largas. Por ejemplo, consideremos un fluido isotérmico
en equilibrio el cual estd descrito por una densidad py, una presién py, una
velocidad vy y un potencial gravitacional ®; que son independientes del tiem-
po y son solucién de las ecuaciones (3-1)-(3-4). Podemos entonces perturbar
linealmente el equilibrio suponiendo que

P Po P1
p_1 Po e b1 ’ (3-5)
A" Vo Vi
P P O]

donde ¢ < 1 y las variables perturbadas pq, p1, vi y ®; son funciones del
espacio y del tiempo. Para un gas homogéneo e infinito en reposo vy = 0,
mientras las distribuciones de py y py son constantes. Sin embargo, estas con-
diciones no corresponden a un estado de equilibrio bien definido en cuanto
de la ecuacion (3-2) se sigue que V®; = 0, mientras la ecuacién de Poisson
requiere que se cumpla la relacién V2®, = 47Gpp, lo cual conduce a una
inconsistencia a menos que py = 0. Sin embargo, en un medio homogéneo no
existen gradientes de presién que se opongan a la atracciéon gravitacional vy,
por lo tanto, se puede remover la inconsistencia suponiendo que la ecuacion
de Poisson rige solamente para el estado perturbado, lo que implica necesa-
riamente que ®( sea constante. Esta suposicion se conoce como el engano de
Jeans y provee un modo para poder concebir un medio homogéneo e infinito
en equilibrio.

Sustituyendo las relaciones (3-5), con v = 0 y ®( = constante, en las ecua-
ciones (3-1)-(3-4) y despreciando términos no lineales, se pueden derivar las
siguientes ecuaciones linearizadas

0

% + poV vy =0,

vy 2 P1

— — o, =0 3-6
ot + CSV <p0> + Ve ’ ( )

V2(I)1 = 47TGp1,
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que pueden combinarse en la ecuacién de onda

(9201

P V2 p1 + 4rGpopr. (3-7)

Para un medio homogéneo los coeficientes de esta ecuacion son independientes
de la posicion x y del tiempo t. La ecuacion admite una solucion de la forma

pr=pr(x,t) = Aexpli(k - x —wi)], (3-8)

donde A es una amplitud constante, k = |k| es el nimero de onda y w es la
frecuencia. Sustituciéon de la solucién (3-8) en la ecuacion (3-7) produce la
relacion de dispersion

w? = A2k* — 4w Gpy. (3-9)

En el limite & — oo (es decir, de longitudes de ondas muy pequenas A\ =
2m/k), la ecuacién (3-9) se reduce a la forma simple w? = c¢?k* que corres-
ponde a ondas de sonido isotérmicas. De este modo, la gravedad no es im-
portante para longitudes de onda cortas y cualquier compresion es rapida-
mente contrabalanceada por las fuerzas de presiéon. Bajo estas condiciones
decimos entonces que el sistema es estable ante estas perturbaciones. A me-
dida que A aumenta, w decrece y eventualmente w? < 0. Cuando esto ocurre
k? < 4nGpy/C?, w toma valores de la forma +i¢ y la dependencia temporal
de la solucién es o exp(4£t), que corresponde a perturbaciones que se ampli-
fican o se amortiguan exponencialmente. Si las perturbaciones se amplifican
entonces decimos que el medio es inestable y, por lo tanto,

47TGp0> 12

2
Cs

k<ky= ( (3-10)
donde k; es el numero de onda de Jeans para el fluido. En términos de la
longitud de onda, el medio es inestable gravitacionalmente si A excede la
longitud de Jeans, A\; = 27 /ky, es decir, si

T 1/2
A > )\J = (G_po) Cs, (3-11)
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que se conoce como el criterio de Jeans. A veces es conveniente introducir la

masa de Jeans, M, definida como la masa contenida por una esfera de radio
)‘J/27

4 AJ o 2 3/2
M;=— — ) == — : 3-12
J 3/)()(2) 600 (Gp0> ( )

En un medio que colapsa, se tiene que iw ~ (G,oo)l/ 2 que corresponde a
la escala de tiempo necesaria para la amplificacion de la inestabilidad, 7 ~
(Gpo)~ "2, que a su vez define el tiempo de caida libre. Este es el tiempo
empleado por una condensacién con densidad inicial uniforme que colapsa
con presion nula. A medida que la densidad aumenta, 7 decrece dando origen
a una contraccion no-homologa del medio auto-gravitante.

La inconsistencia relacionada con un medio homogéneo e infinito como condi-
cion inicial puede resolverse considerando el equilibrio de una placa isotérmi-
ca con una estratificacion plano paralela. Spitzer [158] resolvié este problema
considerando una configuracion de este tipo en equilibrio hidrostatico a lo
largo de la coordenada z, encontrando para la longitud de Jeans la expresion

27T 1/2
A= (22 e 3-13
; (GPO) (3-13)

donde este valor difiere del caso homogéneo por un factor igual a v/2 que
surge como consecuencia de la diferencia en geometria. Cuando A < A sélo
una pequena cantidad de masa se contrae, y dado que las fuerzas de presiéon
dominan sobre las gravitacionales, el equilibrio hidrostatico se reestablece
rapidamente. En simulaciones numéricas de colapso protoestelar es de uso
comun expresar el criterio de Jeans como

|Egrav| > Etherma (3‘14)

donde Egay ¥ Einerm 01, respectivamente, la energia gravitacional y la energia
térmica por unidad de masa del medio. Para una esfera de radio R, densidad
uniforme p, temperatura uniforme 7'y masa M = 47wpR3/3, se tiene que

0,6G M2

EraV: )
|g | R

(3-15)
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y

1.5RT M
Etherm - ’Tv (3_16)

donde R es la constante universal de los gases y u es el peso molecular medio
del gas. Usando las expresiones (3-15) y (3-16) en la desigualdad (3-14), se
obtiene

RT 3/2

M > M; =193 (—) p 2, (3-17)
uG

como condicion necesaria para el colapso de la esfera. Si los efectos de rota-

cion, campo magnético y turbulencia son también importantes para el soporte

del medio entonces el criterio de Jeans puede escribirse aproximadamente co-

mo
|Egrav| > Etherrn + Erot + Emag + Eturb; (3-18)

donde Fiot, Fmag ¥ Erut, denotan, respectivamente, las energias rotacional,
magnética y turbulenta por unidad de masa asociadas al medio.
Por 1ltimo es importante recordar que si bien los criterios derivados anterior-
mente son estrictamente aplicables a configuraciones isotérmicas, Chieze [42]
derivé las condiciones apropiadas para la estabilidad gravitacional de politro-
pos en equilibrio para los cuales la presion del gas esta dada por

p=Kp™/m (3-19)

donde K es una constante y n es el indice politrépico. Se encontrd que una
esfera politrépica inmersa en un medio diluido de presiéon constante py es
gravitacionalmente inestable si su radio es menor que el valor critico

5 1/4
GM ("_3)] . (3-20)

Rcri -
‘ [87?]90 (n+1)

El dominio de definicién de la relacién (3-20) excluye valores de n en el
intervalo —1 < n < 3. El intervalo —1 < n < 0 es incondicionalmente
inestable porque en este caso

dlnp
0
dlnp e
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mientras transformaciones politrépicas con 0 < n < 3 pueden ser interpreta-
das como transformaciones adiabaticas con

GCHE
Y= 1+_ 2_7
n 3

lo que implica estabilidad dindmica en este caso.

3.1.3. Colapso de una esfera homogénea con presion nula

Una simplificaciéon importante de la ecuacion (3-2) se obtiene cuando las
fuerzas de presion son despreciables con respecto a las fuerzas gravitacionales,
en cuyo caso la ecuacion (3-2) se reduce a

dv_c?v
dt Ot

que es estrictamente valida cuando p = 0, o equivalentemente cuando la tem-

+(v-V)v=-Vo, (3-21)

peratura T' = 0. Si consideramos una nube esférica aislada de masa M y radio
R para la cual & ~ (GM/R), la aproximacién de presion cero puede expre-
sarse como p < Gp*R?, o en términos de la velocidad del sonido isotérmica,

¢s = (p/p)'/?, como

W <1 (3-22)
En términos del criterio de Jeans, la condicion de presién nula (3-22) es equi-
valente a decir que M > M ; para una densidad y temperatura dadas. Notese
que cuando M > M la condiciéon (3-22) deja de ser valida ya que los gradien-
tes de presion no pueden despreciarse durante la evolucion, y como resultado
los detalles del colapso hidrodinamico seran completamente diferentes.

Una solucion analitica para el colapso esféricamente simétrico de una esfera
homogénea a presion nula inicialmente en reposo fue derivada por primera
vez, por Hunter [72]. Bajo la suposicion de simetria esférica, las variables
son funcion unicamente del radio, r, y del tiempo, t, de manera que todos
los gradientes en las direcciones angulares son idénticamente nulos, es decir,
0/00 = 0/0¢ = 0. Por lo tanto, la ecuacién de Poisson (3-3) toma la forma

Ao 4rG / S0 — GM(r)
0

dr r? 72

: (3-23)
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Figura 3-1.: Perfiles de densidad (circulos rellenos) comparados con la so-
lucién analitica (lineas sélidas) para el colapso de una esfe-
ra homogénea con densidad inicial py = 1,0 x 107 gr cm™3.
La secuencia de tiempos, comenzando de la curva inferior, es

t/tg = 0,708, 0.961, 0.994, 0.999 y 0.99985.

donde el origen 7 = 0 se toma en el centro de la esfera y M(r) es la masa
total contenida por una esfera de radio r. Usando la ecuacién (3-23) en la
ecuacion (3-21), la ecuacién de movimiento toma la forma
dv  GM(r)
dt r2

Esta ecuacion simple describe completamente el colapso de una esfera con

(3-24)

presion nula. El gas colapsara de manera tal que una particula inicialmente
a una distancia radial » = r; del centro sentira la aceleracion gravitacional
de la masa encerrada por una esfera de radio r;. Suponiendo, ademas, que
ninguna particula sobrepasa a sus vecinos, M (r;) permanece constante. Por
lo tanto, reemplazando M (r) por M (r;), la ecuacién (3-24) puede integrarse
una vez para dar

2GM (T’z‘)] . dt

> (3-25)

2 cos® Bdf = [
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donde se ha hecho uso de la sustitucién r = r; cos? 3. Tomando el origen de
tiempo en t = 0, la integracion directa de la ecuacién (3-25) da como solucién

B+ 5sin2f = ~ (3-26)

r

1 20()] -

Dado que r = 0 cuando 8 = 7/2, podemos evaluar el tiempo que emplea la
particula r; en alcanzar el centro. Haciendo 5 = 7/2 en la ecuacion (3-26) y
resolviendo para t se obtiene la expresion para el tiempo de caida libre

I 1/2
t=1tg(ry) = |z——=——| , 3-27

)~ |53 20
donde p(r;) es la densidad media del gas encerrado por una esfera de radio
r; al inicio del colapso. Si M(r;)/r? es constante, entonces p(r;) permanece
uniforme y se sigue de las ecuaciones (3-26) y (3-27) que el pardmetro 3 es
una funcién sélo del tiempo y que todas las particulas alcanzaran el centro
con el mismo tiempo de caida libre, tg. Las ecuaciones (3-25) y (3-27) pueden
combinarse para encontrar la velocidad de la particula

_dr 7w sinf

el 3-28
dt 2t cos® 57“ (3-28)

v
Escribiendo ahora la ecuacién (3-1) en forma Lagrangiana y usando la ecua-
cién (3-28) se llega a una ecuacion diferencial que relaciona la densidad con
el parametro § = [(t), y cuya integracién da como resultado

p = plri)sec® B. (3-29)

La ecuacién (3-29) junto con las ecuaciones (3-26) y (3-28) completan la
solucién al problema. Si la esfera comienza a colapsar con densidad uniforme,
el colapso proseguira con las particulas gaseosas moviéndose hacia el centro
con una velocidad radial lineal y con la densidad del gas aumentando en el
tiempo y permaneciendo exactamente uniforme en todo instante. La Figura
3-1 muestra los perfiles uniforme de densidad a diferentes tiempos durante el
colapso de una esfera con presion nula en una simulacién numérica obtenida
con la ayuda de un cédigo hidrodinamico basado en el método de diferencias



26

3 Teoria de la formacion estelar

finitas [150]. En el grafico la solucién numérica (circulos rellenos) se compara,
con la solucién analitica (lineas sélidas) dada por la ecuacién (3-29). Para
este céalculo se dividi6 la esfera en n, = 50 conchas concéntricas espaciadas
uniformemente.

3.2. Antecedentes

Los primeros calculos del colapso gravitacional de nubes pre-estelares se ob-
tuvieron suponiendo simetria esférica con la ayuda de codigos hidrodinami-
cos basados en métodos de diferencias finitas para la solucién de las ecua-
ciones (3-1)-(3-4) para un gas isotérmico [20, 25,54, 88, 182]. En particular,
Bodenheimer y Sweigart [20] realizaron los primeros célculos numéricos del
colapso protoestelar suponiendo inicialmente configuraciones esféricas de gas
con densidad uniforme y luego con condensaciones centrales moderadas. Es-
tos autores encontraron que independientemente de las condiciones iniciales
las configuraciones de gas colapsaban produciendo una condensacién central
con densidad uniforme, mientras lejos del centro la densidad del gas disminuia
radialmente siguiendo una dependencia funcional ~ r~2. M4s recientemente,
Foster y Chevalier [54] simularon el colapso isotérmico con simetria esférica
y reprodujeron los resultados de Bodenheimer y Sweigart [20] antes de la
formacién del primer nicleo protoestelar. Sin embargo, al tiempo de forma-
cion del primer nicleo protoestelar estos autores observaron que la densidad

2. mientras que en el resto de la nube la den-

2

central variaba ahora como ~ r~
sidad decaia mas rapidamente que r~“, manteniéndose este perfil de densidad
invariable después de la formacion del primer niicleo protoestelar. En cambio,

las regiones centrales experimentaban una transicién de una variacién oc 72

a un perfil de la forma r—3/2.

Estas primeras simulaciones sirvieron para demostrar el caracter no homélo-
go del colapso, y mas alla de esto, incluyendo los efectos no isotérmicos y
de transporte de radiacion, comprender la fisica de la evolucién de una nube
protoestelar hacia densidades y temperaturas estelares. Cuando se toman en
cuenta los mecanismos de calentamiento y enfriamiento que prevalecen du-
rante el colapso protoestelar se encuentra que nubes de gas con masas en el

rango 0,1 < M < 50 M, siguen curvas adiabdticas que varian con la tempe-
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ratura y la densidad como se muestra en la Figura 3-2 en el centro de una
protoestrella de masa M = 2 M. El colapso de una nube de gas molecu-
lar comienza cuando ésta se encuentra sujeta a una inestabilidad de Jeans,
es decir, cuando la razén entre la energia térmica y la energia gravitacional
es menor que uno. Las lineas segmentadas en la Figura 3-2 corresponden a
masas de Jeans de Mj; = 100 My, 1 M, y 0.01 M, respectivamente, su-
poniendo que el gas estd compuesto de hidrégeno molecular puro (con peso
molecular medio p = 2). De esta manera, una nube con M ~ 1 Mg, a la
izquierda de la linea Mj; = 1 My, tendra una masa menor que M vy, por lo
tanto, no colapsara dado que la energia térmica sera mayor que la energia
gravitacional. En cambio, s6lo si la masa de la nube estard a la derecha de
la linea Mj; =1 M, entonces ésta colapsara sobre si misma debido a que su
energia gravitacional serda mayor que su energia térmica.

De la Figura 3-2 se sigue que un nucleo de gas protoestelar de 1 M. comen-
zard a colapsar a partir de densidades de ~ 10719 —=107'® gr cm—3, apenas a la
derecha del punto de interseccion entre la linea sélida y la linea segmentada
para M; = 1 M. Cuando la inestabilidad alcanza un regimen no lineal, el
colapso procede de manera no homoéloga. Es decir, a medida que la densidad
en el centro aumenta, éstas regiones colapsan mas rapidamente que las zo-
nas externas, favoreciendo asi la formaciéon de una estructura centralmente
densa. Durante esta fase el colapso procede isotérmicamente debido a que el
gas es Opticamente fino a su propia radiaciéon [88]. En la fase isotérmica la
temperatura de la nube estara dada por el balance entre los mecanismos de
calentamiento y enfriamiento. Célculos no isotérmicos detallados muestran
que esta temperatura permanece cercana a ~ 10 K en el rango de densidades
107 < p < 1071 gr cm ™2 [183]. A densidades mayores que ~ 107 gr cm™3
(punto A en la Figura 3-2), las regiones més densas en el centro de la nube se
vuelven opacas a la radiacién de manera que al seguir aumentando la densidad
central se producird un aumento adiabatico de la temperatura. A medida que
el gas se calienta, la evolucién procede adiabaticamente con v = 7/5 (donde
v denota el indice adiabético) como es apropiado para el hidrégeno molecu-
lar. El valor de la densidad a partir del cual el colapso adiabatico comienza
dependera de cuanta masa se depositara alrededor del nicleo. Para ~ 1 M,
la transicién de un gas épticamente fino a uno dpticamente grueso ocurre a
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Figura 3-2.: Evoluciéon en el plano temperatura-densidad del centro de una
protoestrella de 2M que se encuentra colapsando gravitacio-
nalmente (lineas sélidas). Los procesos de enfriamiento y ca-
lentamiento se reproducen usando una ecuacién de estado po-
litropica donde la presion p varia con la densidad como p7,
donde v es el exponente adiabatico. El punto A indica apro-
ximadamente el final del colapso isotérmico, el punto B indica
aproximadamente el inicio de la disociacion del hidrégeno mo-
lecular (Hz) y el punto C' indica la fase final de disociacién del
hidrégeno molecular y el inicio del segundo colapso protoes-
telar. Las lineas segmentadas corresponden a puntos donde la
masa de Jeans es constante.

~ 1071 gr em™3 [173], mientras que para nubes mds masivas la transicién
ocurre a densidades menores. A densidades > 10713 gr cm™3, la presién en
el centro de la protoestrella aumenta, deteniendo eventualmente el colapso
gravitacional en el centro y dando origen a la formacién del primer nicleo
protoestelar en equilibrio hidrostatico [150]. Cuando la temperatura central
alcanza valores alrededor de 2000 K (punto B en la Figura 3-2), el hidrégeno
molecular se disocia, afectando el calor especifico ya que una fracciéon impor-
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tante del calentamiento por compresién del material externo al nicleo (que
sigue colapsando sobre éste) es usado para disociar las moléculas de Hy en
atomos de hidrégeno. Esto tiene como efecto la reduccién del indice adiabati-
co por debajo del valor critico v = 4/3. Cuando esto ocurre el nicleo central
se vuelve dinamicamente inestable favoreciendo un segundo colapso protoes-
telar en el rango de densidades 1078 < p < 107° — 10™* gr cm~3. Durante
este proceso las regiones centrales aumentan su temperatura a lo largo de
una adiabatica con v = 1,1. Cuando la mayor parte del hidrégeno molecular
en el centro se encuentra en forma atémica (punto C en la Figura 3-2), el
indice adiabatico aumenta por encima de v = 4/3 alcanzando el valor de
v = 5/3 para un gas monoatémico. A este punto el colapso se detiene de
nuevo dando origen a la formacién del segundo ntcleo protoestelar. Simu-
laciones numéricas indican que para una nube de 1 M., el segundo nicleo
se forma con una masa de ~ 0,0015 M, y radio ~ 1,3 R, mientras que la
densidad y temperatura alcanzan valores de ~ 2 x 1072 gr cm ™3 y ~ 2 x 10*
K, respectivamente [88].

3.2.1. Modelos ejesimétricos de colapso protoestelar

La extension de estos cédlculos para incluir los efectos de rotacion inicial bajo
la condicién de eje-simetria (es decir, simetria axial donde todos los gradientes
a lo largo de la coordenada azimutal ¢ son exactamente cero) permitieron
estudiar los efectos de deformacion debido a la naturaleza anisotrépica de
las fuerzas centrifugas. Estos nuevos modelos representaron un primer paso
para probar la teoria de la formacion estelar que predice que una nube pre-
estelar en presencia de rotacion colapsa para formar una protoestrella central
acompanada de un disco circunestelar. Sin embargo, desde el punto de vista
observacional tanto el origen como el papel jugado por la rotacién no han sido
aclarados del todo. Por ejemplo, la falta de una orientacién preferencial de
los ejes de rotacién en estrellas individuales y binarias sugiere que la rotacion
pudo haberse originado a partir de la turbulencia del medio interestelar. Es
importante notar que la suposicion de simetria axial representé un primer
paso hacia el modelado con condiciones iniciales mas realistas.

Modelos numéricos del colapso ejesimétrico de nubes protoestelares con rota-
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cion inicial han sido considerados por un niimero de autores para un amplio
rango de condiciones iniciales [15, 16, 26, 32, 172]. Las condiciones iniciales
pueden parametrizarse en términos del contenido energético de la nube pro-
toestelar a través de las razones a y 3, donde

Etherm
— Dthom (3-30)
| Egrav]
y
Er t
B ==, (3-31)
|Egrav|

son una medida de como se comparan las energias térmica y rotacional de
la nube protoestelar con el valor absoluto de la energia gravitacional. Para
a = 0,59 y 0,0025 < g < 0,32, Black y Bodenheimer [15,16] describieron
la secuencia de eventos durante el colapso isotérmico y adiabatico de esferas
de gas inicialmente con densidad y velocidad angular uniformes, prediciendo
en la mayoria de los casos la formacién de condensaciones a forma de anillo
alrededor del centro como una consecuencia de la competencia entre las fuer-
zas centrifugas y gravitacionales durante el colapso. Posteriormente, Boss y
Haber [32] re-examinaron el colapso ejesimétrico de nubes isotérmicas para
condiciones iniciales en los intervalos 0,10 < a < 1,60 y 0,002 < g < 0,30.
Estos autores predijeron tres resultados diferentes dependiendo de los valores
de a y 8. Para @ 2 0,1, una nube con § = 0,002 experimenta un colap-
so moderado seguido de una re-expansion y formacion de un esferoide de
Bonnor-Ebert en equilibrio. Para g > 0,002 y a < 1,10 — 2,08 la nube co-
lapsa para formar una condensacién toroidal alrededor del centro, mientras
cuando 5 < 0,002 la nube colapsa para formar un disco central.

Para exponentes adiabaticos v = 5/3 y v = 7/5, Boss [24] investigd el colapso
adiabatico de nubes esféricas bajo condiciones de simetria axial, encontrando
que modelos con a < 0,012 (para v = 5/3) y con o < 0,036 (para v = 7/5)
produjeron condensaciones toroidales en equilibrio independientemente del
valor de 3, mientras que para a > 0,055 (para v = 5/3) y a > 0,075 (para
v = 7/5) las nubes colapsaron directamente para producir condensaciones es-
feroidales en equilibrio. Céalculos posteriores usando una segunda generacién
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de codigos hidrodinamicos que aseguraban segundo orden de precision predi-
jeron la formacion de discos para @ = 0,1 y valores de 8 entre 0.002 y 0.08,
mientras valores de 5 = 0,3 dieron lugar a la formacién de anillos [33]. La
relevancia de la formacién de toroides se asocié frecuentemente al hecho que
estas configuraciones podian ser susceptibles a fragmentarse en un sistema
binario o multiple. Sin embargo, hoy en dia se sabe que una nube pre-estelar
partiendo de condiciones iniciales realistas puede colapsar y fragmentarse sin
necesidad de pasar a través de la formacién intermedia de un toroide y, por
lo tanto, la cuestién sobre la formacion de anillos ha pasado a tener una
importancia secundaria y un interés meramente académico.

3.2.2. Modelos no ejesimétricos de colapso protoestelar

Con la aparicion de las primeras supercomputadoras en la década de los 90
fue posible la realizacién de las primeras simulaciones no eje-simétricas (es
decir, en tres dimensiones) para investigar los mecanismos de fragmentacién
binaria y multiple. Estos calculos sirvieron de semilla para comprender el pro-
ceso de fragmentacion dinamica durante el colapso protoestelar. El desarrollo
de técnicas computacionales sofisticadas y la aparicién progresiva de compu-
tadoras siempre mas rapidas ayudaron a aumentar el grado de complejidad
y la resolucion espacial de estos modelos lo que también implicé un claro
aumento en la confiabilidad de los resultados numéricos. En particular, True-
love et al. [175] desarrollaron un nuevo cédigo para la solucién numérica del
colapso gravitacional y la fragmentacién dinamica de protoestrellas, el cual
se basa en métodos de diferencias finitas y utiliza técnicas de refinamiento del
mallado computacional (AMR por su siglas en inglés), garantizando de este
modo suficiente resolucion espacial en regiones de alta densidad. Esta nue-
va tecnologia computacional permitié simular estructuras a pequena escala
que de otro modo seria computacionalmente prohibitivo con el uso de malla-
dos estaticos. Sin embargo, la gran mayoria de estos modelos se aplicaron al
estudio de la fragmentacion durante el colapso isotérmico y adiabatico, predi-
ciendo de este modo la formacién de sistemas binarios visuales (es decir, con
separaciones > 200 AU), mientras observaciones de estrellas de pre-secuencia
y secuencia principal contintian indicando abundancias de estrellas binarias
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con separaciones entre ~ 16 y 256 AU.

Es importante mencionar que en buena parte los esfuerzos de los ultimos
anos en este tema de investigacion se han empleado para sofisticar los méto-
dos numéricos y desarrollar nuevas técnicas resolutivas basadas en métodos de
particulas como, por ejemplo, el método de hidrodinamica de particulas sua-
vizadas (SPH, por sus siglas en inglés). Un ejemplo importante de esta nueva
generacion de codigos hidrodinamicos es representado por el codigo Gadget-2,
originalmente desarrollado por Springel y colaboradores [159], el cual ha si-
do posteriormente mejorado por sus autores originales e independientemente
por otros grupos de investigacion y aplicado recientemente a problemas de
interés astrofisico con decenas y centenares de millones de particulas.

En el escenario de la formacion estelar los efectos de la presion inicial en
las nubes pre-estelares juega un papel fundamental para determinar el pro-
ducto final de la evolucién. En efecto, en una nube con presion inicial las
fluctuaciones en el campo de densidad con longitudes de onda menores que
la longitud de Jeans (es decir, A < A;) tienden a amortiguarse debido a las
fuerzas de presion. En este caso, la magnitud de los gradientes de presion es
suficiente para oponerse a la auto-gravedad de eventuales sub-condensaciones
con A\ < Ay, inhibiendo la fragmentaciéon. Obviamente, la estabilidad de una
perturbacion puede variar durante el colapso dependiendo si la presion es mas
o menos importante que la gravedad. Como se mencioné anteriormente, la
importancia de las fuerzas de presién puede cuantificarse por la razén (3-30)
entre la energia térmica y el valor absoluto de la energia potencial gravita-
cional. Para el caso de una esfera de masa M y radio R con una distribucién
uniforme de densidad la razén (3-30) se puede escribir como

9 R [p

donde p es la presién del gas. Para una ecuacién de estado isotérmica, p = c2p,
la razén o toma la forma

5 R [kpTy
RSYEI V] (,umH> ’ (3-33)

donde kp es la constante de Boltzmann y mpy es la masa del dtomo de
hidrégeno. Si por el contrario, se supone una ecuacién de estado politrépica,



3.2 Antecedentes

33

p = Kp7, entonces la expresién anterior se convierte en

53\ K,
a== (=) M 2By, 3-34

2 (zm) G P (3-34)
En ausencia de rotacién, el teorema del virial establece que una nube se
encuentra en equilibrio hidrostético cuando a = 1/2. Por lo tanto, si op < 1/2
la nube colapsara a medida que la densidad aumenta con respecto a su valor
inicial py y el valor de a cambiara de acuerdo con la expresién

B P ~—4/3
a = qp : (3-35)

Po
siempre y cuando la masa de la nube esférica se conserve durante el colapso.
Si se incluyen los efectos de rotacion, la importancia de la energia cinética
rotacional puede cuantificarse mediante la razon (3-31). En este caso, el teo-

rema del virial establece que la nube se encontrara en equilibrio hidrostéatico
cuando

a+p= % (3-36)

en ausencia de otras fuentes de energia. Para una esfera de masa M y radio
R que se encuentre inicialmente rotando con velocidad angular uniforme la
razon (3-31) se puede escribir como

1 R3w?

3GM

En general, la gran mayoria de las simulaciones de colapso protoestelar en tres

(3-37)

dimensiones reportadas en la literatura parametrizan las condiciones iniciales
del problema en términos de las razones energéticas o y 3.

Los calculos numéricos de colapso y fragmentacion protoestelar se han en-
focado mayormente en modelos con rotacion uniforme. La historia de estos
calculos puede dividirse en dos etapas principales. La primera etapa se carac-
terizo por el uso de una primera generacion de codigos, basados en diferen-
cias finitas (DF) con primer orden de precisién [27,144,149,171] y métodos
SPH [62,102,106, 184] para resolver las ecuaciones (3-1)-(3-4). En particular,
los esquemas basados en SPH son en general de segundo orden dependiendo
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de la funcién kernel utilizada. Los métodos FD de primer orden presentaban
la dificultad que introducian en el calculo una excesiva difusién artificial cau-
sada por los errores de truncamiento de las aproximaciones a las ecuaciones
diferenciales exactas. A pesar de estos inconvenientes dichos cédigos fueron
usados por mas de una década. Una segunda etapa comenzo con la aparicion
de una segunda generaciéon de cédigos hidrodinamicos los cuales empleaban
técnicas mas refinadas y mejor resolucién espacial. Dichos cédigos se basaban
en su mayoria en diferencias finitas de segundo orden [33,37,120, 150, 176] o
reformulaciones de las ecuaciones SPH para garantizar adaptividad local y
mejor conservaciéon del momento angular y de la energia [69, 111,121, 153].
En estos calculos se consideraron en preferencia dos fases del colapso proto-
estelar: una fase temprana la cual es opticamente fina y procede de forma
isotérmica en el rango de densidades ~ 1071 — 10713 gr cm™® y una fase
posterior, llamada adiabatica o no isotérmica, que comienza con la formacion
del primer ntcleo protoestelar a densidades centrales por encima de ~ 10713
gr cm 3. A estas densidades el gas se vuelve épticamente grueso a su propia
radiacion debido a que el colapso de las regiones centrales procede mucho
mas rapidamente de lo que la radiaciéon logra difundirse hacia afuera. Du-
rante esta fase la nube es menos susceptible a fragmentarse debido a que la
presiéon aumenta al punto de poder estabilizar perturbaciones con tamanos
inclusive comparables con la longitud de Jeans.

Los primeros céalculos de colapso protoestelar se efectuaron partiendo de esfe-
ras con densidad uniforme. Si bien un perfil de densidad uniforme representa
una idealizacion extrema de los ntcleos pre-estelares reales, permite estudiar
en detalle como una perturbacion no ejesimétrica puede amplificarse a partir
de un medio sin fluctuaciones en el campo de densidad. Estos primeros calcu-
los fueron revisados por Bodenheimer, Ruzmajkina y Mathieu [19]. Estos
modelos se dirigieron principalmente a estudiar la formacién de sistemas pro-
toestelares binarios asumiendo en las condiciones iniciales una perturbacion
de la forma

p(r,0,¢) = poll + acos(me)], (3-38)

para m = 2 y valores de la amplitud a entre 0.1 y 0.5. Bajo estas condiciones
se observd que un modelo tipico colapsaba formando una condensacién central
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que se deformaba rapidamente en un disco debido a los efectos de rotacion. El
grado de aplastamiento del disco y su deformacion no ejesimétrica dependia
del valor de «. Para valores de a < 0,3 el disco poseia forma prolata, es
decir, el colapso producia una barra central que luego se fragmentaba en
un sistema binario. Céalculos sucesivos con mejores técnicas computacionales
confirmaron la ocurrencia de sistemas binarios para un buen rango de valores
de vy 8 [12,28,30,37,175]. Modelos de colapso partiendo de condensaciones
centralmente densas produjeron en cambio sistemas multiples [31,38,78,79].

3.3. Fragmentacion del disco protoestelar

La formacion de sistemas binarios espectroscopicos, es decir, con separaciones
del orden de uno o mas radios solares (Ry) es atin un problema irresuelto.
Dado que los ntucleos pre-estelares mas pequenos que pueden formar estrellas
poseen tamanos entre ~ 400 a 12000 AU [156], dependiendo de la densidad
del medio pre-estelar, la fragmentacién directa durante la fase isotérmica del
colapso gravitacional puede sélo dar lugar a la formacion de sistemas binarios
visuales (es decir, sistemas binarios con separaciones entre ~ 100 — 200 y
miles de AU). Este hecho ha sido predicho repetidamente por las simulaciones
numeéricas de colapso protoestelar. Otro aspecto importante es la formacion
de sistemas binarios cercanos con separaciones orbitales de ~ 5 — 100 AU.
Hoy en dia hay evidencias observacionales suficientes para creer que tales
sistemas se forman mediante la fragmentacién de los discos circunestelares
y circumbinarios masivos durante la fase de colapso protoestelar [23,90]. En
particular, observaciones recientes en la longitud de onda de ~ 1,3 mm con
ALMA han dado evidencia irrefutable de sistemas protoestelares multiples
cuya formacién muy probablemente se originé mediante la fragmentacién del
disco protoestelar [3,169].

La teoria de la formacion estelar establece que una nube pre-estelar con muy
poco momento angular (es decir, con § — 0) puede colapsar durante la
fase isotérmica y penetrar en el regimen no isotérmico sin fragmentarse y
evolucionar hacia una condensacion central con un disco relativamente ma-
sivo a su alrededor. La inestabilidad gravitacional del disco puede resultar
en la formacién de un sistema binario o multiple como aparentemente lo
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indican las observaciones recientes de objetos protoestelares [3,169]. Un in-
dicador estandar de la ocurrencia de inestabilidades ejesimétricas en discos
protoestelares masivos es el pardmetro (o factor) de Toomre definido por la

relacién [174]

Cseri
@= TGY’

donde ¢, es la velocidad del sonido, Qi es la frecuencia epiciclica (que es

(3-39)

igual a la velocidad angular en un disco Kepleriano) y ¥ es la densidad su-
perficial del disco. A medida que ) — 1, la auto-gravedad del disco se vuelve
siempre mas relevante y cuando () ~ 1, el disco se vuelve inestable con res-
pecto a la amplificacién de perturbaciones con longitudes de onda larga que
dan lugar a la formacion de brazos espirales. Una revision reciente del cri-
terio de Toomre indica que la formacién de brazos espirales ocurre cuando
0,6 < @ < 1,0, mientras que la fragmentacién del disco como resultado de la
amplificacion no lineal de inestabilidades en los brazos espirales ocurre sélo
cuando @ < 0,6 [166]. La formacién de brazos espirales representa un meca-
nismo a través del cual la protoestrella central acrece masa y cede momento
angular de spin. A su vez el disco protoestelar puede redistribuir parte de
su momento angular mediante disipacién por viscosidad, frenado magnético
o torcas gravitacionales, haciendo que parte del material del disco termine
en las protoestrellas. Discos donde el transporte de momento angular ocu-
rre de manera substancial evolucionan rapidamente y durante la evolucion ()
aumenta inhibiendo la fragmentacion. Sin embargo, la acrecién debido a la
calda continua de material proveniente de las regiones externas de la nube
protoestelar tiene el efecto opuesto de disminuir el valor de (). En general,
la acreciéon de masa procede en una escala de tiempo mucho mayor que el
tiempo caracteristico en el cual el disco evoluciona dinamicamente. Esto ha-
ce que la fragmentacion del disco sea improbable en etapas intermedias o
avanzadas de la evolucion. Una excepcion importante a esta tendencia pue-
de ocurrir en etapas mas tempranas de la evolucion protoestelar donde el
proceso de acrecion es mas rapido. En este caso, la interaccién gravitacional
entre los discos protoestelares en un sistema protobinario puede ser suficiente
para inducir la fragmentacion de los discos protoestelares [22]. La deteccién
de objetos protoestelares multiples con separaciones orbitales < 200 AU dan



3.4 Sensibilidad térmica del proceso de fragmentacion

37

soporte al hecho que la fragmentacion del disco puede en efecto ocurrir en
etapas tempranas del colapso gravitacional, produciendo sistemas multiples
jerarquicos [169].

Es indudable que las observaciones mas recientes de objetos protoestelares
en el milimétrico/sub-milimétrico con ALMA y VLA (Karl G. Jansky Very
Large Array) estan confirmando la evidencia que sistemas binarios estelares
con separaciones de decenas de unidades astrondmicas tienen su origen en
la fragmentacién de discos protoestelares en una etapa temprana del pro-
ceso de formacién estelar [44, 116,125,141, 168]. Esto ha motivado a pensar
en un nuevo escenario para la formacion estelar donde los sistemas estelares
multiples se forman a través de dos mecanismos: la fragmentacion a gran
escala durante el colapso isotérmico [53,89], lo que conduce a la formacién de
sistemas protoestelares con separaciones de centenares a miles de unidades
astronémicas, y la fragmentacién a pequena escala debido a la inestabilidad
gravitacional de los discos protoestelares [81,169,170], que conduce a la for-
macion de sistemas binarios o multiples de estrellas con separaciones < 100

AU.

3.4. Sensibilidad térmica del proceso de
fragmentacion

Como se describio en la Seccion 2.4 existen nuevas evidencias observacionales
que indican que el interior de los nuc¢leos pre-estelares es extremadamente
frio con temperaturas que pueden ser tan bajas como 6 K, mientras en las
partes mas externas la temperatura puede tomar valores tan altos como 20
K. Temperaturas iniciales muy bajas pueden favorecer el proceso de frag-
mentacién y dar lugar a la formacién de protoestrellas multiples durante el
colapso isotérmico. Por ejemplo, nubes de gas molecular con una metalicidad
ligeramente superior a la encontrada tipicamente en la vecindad solar pueden
experimentar un colapso isotérmico muy prolongado ya que estan sujetas a un
enfriamiento radiativo mucho més eficiente que las nubes de gas pre-estelar
pobres en metalicidad. La dependencia de la fragmentacién protoestelar con
la temperatura ha sido estudiada numéricamente en precedencia por Riaz,
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Farooqui y Venaverbeke [138] usando técnicas basadas en el método SPH y
partiendo con condiciones iniciales correspondientes a una esfera de densidad
uniforme, rotacion uniforme, temperaturas en el rango entre 8 y 12 K y una
ecuacion de estado barotrépica de la forma [105]

()]

donde py = pc2, ¢y es la velocidad del sonido inicial, v = 5/3 v perie = 5Hx 1071
3

P = Do

gr cm™° es el valor de la densidad que determina la transicion del regimen
isotérmico al regimen adiabatico. Este valor es consistente con célculos de
colapso protoestelar que incluyen los efectos de transporte radiativo que in-
dican que por encima de ~ 107 gr cm ™3 la temperatura del gas aumenta

con la densidad de acuerdo con la expresién [162]

0,08
T=5 (ﬁ> K, (3-41)
Pe

donde p. = 10713 gr cm™3. Para el rango de temperaturas considerado es-
tos autores predijeron la formacion de sistemas binarios para temperaturas
iniciales en el intervalo 8 < T < 10 K y una protoestrella central para los
modelos con 7' = 11 y 12 K para perturbaciones de la forma (3-38) con m = 2
y a = 0,1. Al aumentar la amplitud a a = 0,25, los modelos con T' = 11 y
12 K formaron protoestrellas binarias. Las simulaciones predijeron, ademas,
que al aumentar la temperatura inicial la separacion de los sistemas binarios
aumentaba, estableciendo una clara correlacion entre la temperatura inicial
y la separacion orbital de los sistemas binarios.

En este trabajo de tesis se propondran modelos similares a los calculados
por Riaz, Farooqui y Vanaverbeke [138] para investigar la dependencia de
la fragmentacién con la temperatura inicial de la nube para un rango de
valores de la temperatura inicial entre 5 y 20 K en perfecto acuerdo con
observaciones recientes [91]. La diferencia con los modelos precedentes yace
fundamentalmente en el hecho que se usard una nueva tecnologia SPH que
garantiza consistencia matematica del método y, por lo tanto, segundo or-
den de precisién. La consistencia se reestablece aumentando el ntimero de
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particulas vecinas a la particula para la cual se quieren evaluar las propieda-
des fisicas. Esto conduce a su vez a un incremento de la resolucion de masa lo
que permite resolver estructuras a pequena escala en fluidos compresibles que
serfan imposible de observar con las técnicas SPH convencionales reportadas
en la literatura. Esto permitira entonces poder explorar con mayor precision
la dependencia de la fragmentacion con la temperatura para un mayor ran-
go de valores como también poder resolver la fragmentacion de los discos
circunestelares asociados con las protoestrellas.



4. Métodos numeéricos

Este Capitulo inicia con una breve descripcién del método de Hidrodinamica
de Particulas Suavizadas (SPH) que se ha empleado para las simulaciones
numeéricas seguido de una descripcion del esquema empleado para reestablecer
la consistencia matematica del método y, por ende, garantizar segundo orden
de precision. El reestablecimiento de la consistencia matematica tiene un
impacto directo sobre la resoluciéon de estructuras a pequenas escalas que
es uno de los aspectos que distingue estas nuevas simulaciones de todas las
precedentes en la literatura. En particular, las simulaciones se realizaron con
la ayuda de una versiéon modificada del codigo masivamente paralelo Gadget-
2 [57,159]. El Capitulo se cierra con la representacién SPH de las ecuaciones
de la hidrodindmica junto con una breve descripcion del codigo Gadget-2 y los
cambios y modificaciones que se implementaron para garantizar consistencia
de las soluciones numéricas.

4.1. El método SPH

El método SPH fue desarrollado originalmente por Lucy [102] y por Gingold
y Monaghan [62] de forma independiente y desde entonces ha sido emplea-
do recurrentemente en la simulaciéon de una gran variedad de problemas de
interés astrofisico. En los ultimos treinta anos SPH ha ganado también es-
pacio en distintas areas de la fisica aplicada y de la ingenieria. Debido a su
simplicidad y versatilidad el método ha surgido en anos recientes como una
herramienta altamente competitiva para la simulacién de problemas com-
plejos tanto en ciencia como en ingenieria, cubriendo un &area extensa de
aplicaciones 98,109,110, 142]. El método es particularmente apropiado para
la simulacion de la dinamica de medios continuos. Sin embargo, es importan-
te mencionar que a pesar de su amplio espectro de aplicaciones y progreso
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en consolidar sus fundamentos teéricos, SPH aun posee propiedades del to-
do desconocidas que necesitan investigarse, lo que hace que el método sea
particularmente atractivo y constituya tema actual de investigacion en el
contexto del analisis numérico. Un aspecto numérico importante de la formu-
lacion original de SPH es la falta de consistencia, lo que afecta la precision
y convergencia del método. A lo largo de las ultimas tres décadas varios
métodos correctivos han sido propuestos para recuperar la consistencia en
simulaciones de dindmica de fluidos [21,41,94,96,97,99, 148, 185]. Entre los
mas eficientes de estos métodos correctivos se encuentran aquellos basados
en expansiones de Taylor de la funcién kernel y de sus derivadas. Sin em-
bargo, el costo representado por el incremento de precision se refleja en la
necesidad de invertir matrices, lo que implicaba un alto costo computacional
y eventualmente la pérdida de estabilidad debido al mal condicionamiento
matricial para algunos problemas especificos.

4.1.1. Formulacion del método SPH

El método de interpolacién SPH es un método de particulas que resuelve en
el espacio discreto las ecuaciones de movimiento de la dindamica de fluidos
en el formalismo Lagrangiano. De esta manera, el volumen ocupado por el
fluido es representado por un niimero discreto de particulas que llevan consigo
todas las propiedades fisicas del fluido, tales como, la posicién, la masa, la
velocidad y la presion. El punto de inicio del método SPH se fundamenta en
la bien conocida identidad

F(x) = / F(x)3(x — x)d* (41)

donde f = f(x) es una funcién continua y diferenciable en todo el espacio
Euclideo, §(x — x') es la distribucién delta de Dirac, x = (x,y, z) denota po-
sicion y €2 es el dominio de integracion. La discretizacién SPH consiste de dos
pasos: la aproximacién kernel (o aproximacién continua) y la aproximacién
de particulas (comunmente llamada aproximacién SPH) [109].
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Aproximacion kernel

En la aproximacion kernel, el estimado (f(x)) de la funcién f(x) se define
sustituyendo en la ecuacién (4-1) la distribucién delta Dirac por una fun-
cién de interpolacion (también llamada funcién de suavizado o simplemente
kernel), W, tal que

x) = [ FEOW( x=x ., (42

donde || x — x’ || es la distancia entre el punto de observacién, x, y el punto
de campo, X', y h es la longitud de suavizado (o ancho) del kernel. La funcién
kernel debe cumplir con ciertas propiedades, es decir, debe ser una funcion
positiva definida, simétrica, decreciente en forma monétona y satisfacer la
condicion de normalizacion

MO:/W<|\X—X' IR = 1, (4-3)
Q)

junto con la condiciéon que W tienda a la distribucién delta de Dirac en el
limite A — 0, donde la integral es el momento cero del kernel. Es facil observar
de las ecuaciones (4-1) y (4-2) que en este limite (f(x)) — f(x). En casi todas
las versiones modernas del método SPH se supone, ademas, que la funcion
kernel posee soporte compacto, es decir, W = 0 cuando || x—x" ||> xh, donde
k es en general un entero > 2 dependiendo de los detalles de la funcién kernel.
La aproximacién kernel del gradiente de una funcién puede derivarse directa-
mente de la ecuacién (4-2) sustituyendo f por V f para obtener la expresién

x) = [ VHCW (| x=x [ 1), (4-4)
donde V' es el operador nabla definido como
0 0 0
= —i+—j+ =k 4-5
V= 5m1+6y‘]+8z ’ (4-5)

con respecto a las coordenadas x’. Integracién por partes de la ecuacion (4-4)
produce la igualdad

/Vf W x - ||, h)d* = — /f YW (| x - % || A, (46)
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donde se ha supuesto que el volumen de integracion es suficientemente grande
de manera tal que el término f(x')W(|| x —x' ||, h) — 0 en la superficie del
volumen. En efecto, W — 0 en el infinito. Haciendo ahora uso de la identidad

VW([ x=x"||,h) = =VW([| x = x" ||, h), (4-7)

y sustituyéndola en la expresién (4-6) se obtiene para el gradiente la aproxi-

macion

(VF00) = [ SOV x =% | W) (&)
Q

De este modo el estimado del gradiente de una funcién estara dado en térmi-
nos del gradiente de la funcién kernel. Comparando la expresién (4-8) con la
expresion (4-2) se puede demostrar la identidad

V{f(x)) = (VI(x)), (4-9)

es decir, el gradiente del estimado kernel de la funcién es igual al estimado
kernel del gradiente de la funcion. Siguiendo pasos similares es posible demos-
trar que la aproximacién o estimado kernel de la divergencia de una funcién
vectorial tiene la forma

(V-F(x)) = /QF(X’) VW(|| x —x" ||, h)d®x. (4-10)

Expandiendo f(x’) en el integrando de la ecuacién (4-2) en series de Taylor
alrededor del punto x’ = x, la aproximacién kernel de la funcién se convierte
en

() = £+ 30 V000 55 [ (e x) W x = [ WX, (111)

donde V¥ denota el producto del operador V con respecto a las coordenadas

x = (z,y, 2z) | veces, el simbolo :: - - - : denota el [-ésimo producto interno y

/ l

(x' — x)" es un tensor de rango [. De la expresién (4-11) es claro que la in-

terpolacion exacta de un polinomio de orden m, que llamaremos consistencia
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C™, puede obtenerse si la familia de relaciones de consistencia (o momentos
del kernel) satisfacen las relaciones

M, = /(X — X/)IW(H x —x ||, h)d*x = 0, (4-12)
Q0

conl =1,2,...,m, donde 0 = (0,0, 0) es el vector nulo y 0% es el tensor
nulo de rango /. Consistencia de orden cero, C?, de la aproximacién kernel se
cumple siempre en virtud de la condicién de normalizacién (4-3), mientras que
consistencia C! se obtiene autométicamente debido a que el momento M; =
0 como consecuencia de la simetria del kernel. Lo mismo es cierto para
todos los valores impares de [ con [ > 3. Solamente para valores pares de [ > 2
las integrales (4-12) contribuyen con errores de magnitud finita a menos que
W(|| x—x"||,h) = 6(x —x'). De esta manera, el segundo orden de precision
del kernel surge debido a que el término para [ = 2 en la expansion (4-11)
no se anula. Vemos entonces que consistencia C! es equivalente a segundo
orden de precisién. Sin embargo, es posible alcanzar consistencia C? para la
aproximacion kernel si se emplea una funcién kernel para la cual el segundo
momento My = 02,

Siguiendo un procedimiento similar se puede demostrar a partir de la apro-
ximacién del gradiente (4-8) que

(VI) =S -V f() /Q(x _ X)W x— X [ ), (4-13)

donde para garantizar consistencia C" los momentos del gradiente del kernel
deben satisfacer las relaciones

o= [ VW lx - | i = o, (4-14)
0
que es una consecuencia directa de la ecuacion (4-3), y
1= /(X' —x)VW (|| x —x"|,h)d’x = 1, (4-15)
0

= [ =V x = x B = 0t (4-16)
Q
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para [ = 2,3,...,m, donde I es el tensor unitario. La expansién (4-13) de-
muestra de nuevo que la aproximacion kernel del gradiente es también una
aproximacién de segundo orden. Si las relaciones integrales (4-14) y (4-15) se

cumplen decimos entonces que el estimado del gradiente posee consistencia
Cl.

Aproximacion de particulas

En la discretizacion SPH los puntos de interpolacién se tratan en general como
un conjunto finito de particulas Lagrangianas las cuales pueden distribuirse
en el dominio Q € R? de forma arbitraria. Supongamos ahora que dividimos
el dominio €2 en N subdominios €2,, cada uno de los cuales contiene una
particula a ocupando la posiciéon x, € €2,. De este modo la aproximacion
SPH de la funcién f evaluada en la posicién de la particula a se consigue
sustituyendo en la ecuacién (4-2) la integral por una suma sobre todas las
particulas del sistema, es decir

N
fa = <f(Xa)> = Z beabA%7 (4'17)
b=1

donde Wy, = W(|| x4 —x3 ||, h) v AV} es el volumen del subdominio €2, que
encierra a la particula b. Es comun en aplicaciones del método SPH sustituir
el volumen AV}, por la razén my/p,, donde my, es la masa de la particula b
y pp su densidad. Dado que consideraremos sélo funciones kernel de soporte
compacto para las cuales W, = 0 cuando || x, —X; ||> kh, podemos entonces
re-escribir la ecuacién (4-17) en la forma

- m
fo=Y_ —fiWa, (4-18)
by b

donde ahora n define el nimero de particulas (o vecinos de a) que se en-
cuentran dentro del soporte compacto del kernel, es decir, a distancias de la
particula a tales que || x, — X; ||< kh. Una representacion esquemaética de la
funcion kernel y del dominio de su soporte se muestra en la Figura 4-1.

De manera analoga, la aproximacion SPH del estimado del gradiente de la
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Figura 4-1.: Tlustracion esquematica de la funcién kernel, W, donde se mues-
tra el dominio S del kernel representado por el circulo de radio
rh. El circulo encierra todos los vecinos b de la particula a que
se encuentran a una distancia x,, = X, — X; de ella.

funcién dado por la ecuacién (4-8) se puede escribir como

(V= (VF(xa)) Z mbfbv W, (4-19)

Sin embargo, una mejor aproximaciéon SPH del gradiente se obtiene usando
la representacién alternativa

(Vf Zmb fb fa)v Wab; (4—20)

que se puede derivar a partir de la ecuacion (4-19) y de la forma discreta
de la ecuacién (4-14) haciendo uso de la identidad pV f = V(pf) — fVp. La
ventaja de esta expresion es que el gradiente es exactamente cero cuando la
funcién f es constante. Sin embargo, en diferentes aplicaciones del método
SPH se encuentran otras formas alternativas a la ecuacién (4-19) para ex-
presar el gradiente de una funcion. Véase el Apéndice A donde se detalla la
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derivacién de la ecuacién (4-19) y de sus formas alternativas. No obstante,
cuando se emplea esta forma en las ecuaciones de movimiento para aproximar
el gradiente de presion, los momentos lineal y angular no se conservan. Por
lo tanto, es practica comun en SPH usar en cambio la forma simetrizada

(vf)a = Pa Z mp (f_;t + Lg) vaWaby (4‘21)
b=1

a pb

que resulta de re-escribir Vf/p usando la identidad Vf/p = V(f/p) +
(f/p*)Vp.

4.1.2. Consistencia del método SPH

El concepto matemaético de consistencia esta relacionado con el grado de pre-
cision con el cual la representacion discreta de las ecuaciones reproduce las
soluciones de las ecuaciones exactas. Dicho en otros términos, la consistencia
es una medida de los errores locales de truncamiento introducidos por el pro-
ceso de discretizacion de las ecuaciones diferenciales. La falta de consistencia
en la aproximacion SPH se evidencia de la forma discreta de la condicién de
normalizacién del kernel (4-3)

S WalVy =Y W, # 1, (4-22)
b=1 —1 P

que usualmente diverge de la unidad. La magnitud de la desviaciéon depende
del ntimero de particulas n y de como éstas se encuentran distribuidas dentro
del soporte del kernel. Lo mismo ocurre para los momentos de orden superior
(4-12) que en forma discreta

n

3 T (x — x0) Wy # 00, (4-23)
1 Pb
para [ = 1,2,3,...,m, lo cual conduce a una pérdida completa de consis-

tencia. La expresion (4-22) implica que la aproximacién de particula falla
inclusive en garantizar consistencia C° lo que implica que la aproximacién
en si es de orden cero, es decir, introduce errores de truncamiento de orden
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cero [134]. En general, en SPH la pérdida de consistencia ocurre debido a la
deficiencia del kernel en la proximidad de fronteras fisicas, a la distribucion
irregular de particulas y al uso de longitudes de suavizado variables [97].
Por otro lado, la forma discreta de los momentos del gradiente del kernel
tampoco satisfacen las condiciones de consistencia (4-14)-(4-16) de forma
exacta. La pérdida de consistencia en SPH tiene consecuencias importantes.
Por ejemplo, garantizar consistencia CV para la aproximacién de particulas
implica que la homogeneidad del espacio no es afectada por el proceso de
discretizacion espacial, que a su vez, tiene como consecuencia la conservacion
del momento lineal [154]. En otras palabras, garantizar consistencia C° im-
plica que la interpolacién SPH es invariante bajo una traslacién de cuerpo
rigido. Para probar esto consideremos la aproximacién (4-17) para el vector
de posicion x

(X)a =Y _x,WaAV;, (4-24)
b=1

mientras la aproximacién SPH de las coordenadas transformadas x’ = x+ Ax
es

(X)a =Y xWhAV;. (4-25)
b=1

Dado que para una traslacion uniforme las coordenadas de un punto son
independientes de la traslacién de los ejes coordenados tenemos que n' = n,
WAV, = WAV vy (x')s = (%), + Ax. Por lo tanto, sustituyendo xj por
X, + Ax en la ecuacion (4-25) se llega al resultado

<X,>a = (x)qs + Ax Z WAy, (4-26)
b=1

Evidentemente, la ecuacién (4-26) expresa que la homogeneidad del espacio
discreto se reestablece s6lo cuando se cumple exactamente la condicion

> WaAV, =1. (4-27)
b=1
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En otras palabras, sélo cuando la aproximacién de particulas alcanza consis-
tencia CY el momento lienal se conserva en el espacio discreto. Por otro lado,
cuando la forma discreta del primer momento del gradiente del kernel (4-15)
es igual a la matriz unitaria entonces la isotropia del espacio no es afectada
por la discretizacion SPH y, por lo tanto, el momento angular se conserva.
Para que esto ocurra es necesario que la interpolacion SPH sea independien-
te de una rotacién de los ejes coordenados. Por simplicidad consideremos la
transformacion de coordenadas bajo la acciéon de pequenas rotaciones

xX =x—dwxx=x—x-V(dw X x), (4-28)

donde dw es el diferencial del vector de rotacion. Bajo una rotacién rigida, las
coordenadas de un punto permanecen invariantes con respecto a la rotacion
de los ejes coordenados por lo que

(V(dw x x), = (dw x x)p,V Wau AV,

[x - V(dw x x)][,V, W, AV,

S S
Il 3 |l 3
— —

= V(dw xx)- > xV,WaAV, (4-29)

b=1

lo que necesariamente implica que la condicién

> x Vo WaAV, =1, (4-30)
b=1

deba satisfacerse exactamente para que se preserve la isotropia del espacio
discreto y, por consiguiente, se conserve el momento angular.

Maés recientemente Zhu et al. [186] identificaron otra fuente de inconsistencia
en la aproximacion SPH la cual estda asociada con el numero de particulas
contenidas en el soporte compacto del kernel. Ha sido practica comin en los
calculos con SPH que suponiendo un gran nimero total de particulas, N,
y una longitud de suavizado, h, pequena eran condiciones suficientes para
garantizar consistencia de las soluciones numéricas, mientras se mantenia el
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nimero de particulas vecinas, n, fijo a un valor n < N, usualmente entre
~ 60 y 100. Sin embargo, el analisis de errores de la representacion SPH de las
ecuaciones de continuidad y movimiento desarrollado por Read et al. [134]
dio como resultado que la pérdida de consistencia se debe en principio a
errores de orden cero los cuales persisten cuando se trabaja con un nimero
pequeno de vecinos (es decir, de particulas dentro del soporte del kernel)
independientemente si N — oo y h — 0. Basados en estas observaciones, Zhu
et al. [186] propusieron que era necesario que se cumpliese el limite conjunto
N — oo, h — 0 y n — oo para poder reestablecer consistencia completa en
SPH. Es de notar, sin embargo, que este limite fue observado anteriormente
por Rasio [133] mediante el analisis lineal de la propagacién de ondas sénicas
en una dimension. En particular, Rasio observé que consistencia completa
podia obtenerse en ese limite si N — oo mas rapidamente que n de manera
tal que n/N — 0.

Anteriormente Monaghan [107] habia conjeturado que para particulas dis-
tribuidas en forma irregular, el error de discretizaciéon cuando se pasaba de
la aproximacion kernel a la aproximacion de particulas era proporcional a
(Inn)?/n, donde d denota la dimensién. Para valores de n > 1, Zhu et al. [186]
parametrizo este error como n~7, donde ~ varia entre 0.5, para una distribu-
cion aleatoria de particulas, y 1, para una distribucién perfectamente regular.
Combinando la forma n~7 del error de discretizacién con el de la aproximacion
kernel (o< h?), Zhu et al. derivaron las relaciones de escalamiento n oc N'/?
v h o« N~1/6 que satisfacen las condiciones impuestas por el limite conjunto
a medida que la resolucién espacial aumenta. Un analisis basado en la suma
de Poisson fue desarrollado recientemente por Sigalotti et al. [155] que per-
mite el tratamiento simultaneo de los errores de la aproximacion kernel y de
particulas. Esto permitié por primera vez derivar la dependencia funcional
de los errores de truncamiento con los parametros de interpolacién SPH, es
decir, con la longitud de suavizado, h, y el nimero de vecinos, n. En términos
de la norma uniforme

I1Sf=1fllee = I Sf=1f+Sf—Kf |
< [ Kf=Ifllo + | 5= Kf ||, (4-31)

donde If = f(x,) es el valor de la funcién exacta, Kf = (f(x,)) es la
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aproximacion kernel de la funcién y Sf = f, es la aproximacién SPH de la
funcién en x,, se pudo derivar una acotaciéon del error para la aproximacion
SPH cuya dependencia funcional con los parametros de interpolacién en tres
dimensiones esta dada por la expresién

|87~ 1f o 2200 ““"”“Zhl el (4:32)

3mn

donde v = 0,5572. .. es la constante de Euler-Mascheroni, ag es el maximo de
la funcién kernel (es decir, el valor de W (0, h) en la posicién de la particula
de observacién a) tal que

[0
A > 2 Di(e)) (4-33)
y
(K) 9/4/2 2
o) > D e, (4-34)

donde D? vy D' denotan segundas y [-ésimas derivadas puras o mixtas de la
funcién f con respecto a & € Q. En la relacién (4-32) el término hzegaK) es la
contribucion de segundo orden al error de la aproximacion kernel, mientras
el primer término en el lado derecho de la desigualdad es la contribucion de
la aproximacion de particulas. Es evidente de esta expresion que la discreti-
zaciéon SPH contribuye para [ = 0,1 con errores de cero y primer orden que
son responsables de la pérdida de consistencia. Sin embargo, estos errores son
x n~! de manera tal que a medida que n — oo el error de discretizacién in-
troducido por la aproximacion de particulas desaparece y para valores finitos
aunque pequenos de h el error tiende al introducido por la aproximacion ker-
nel. Este importante resultado conduce a la conclusién que para reestablecer
consistencia de la aproximacién SPH es necesario incrementar el nimero de
vecinos siguiendo las relaciones de escalamiento derivadas por Zhu et al. [186].
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Sin embargo, del andlisis de Sigalotti et al. [155] se reprodujo de forma na-
tural que el nimero de vecinos n oc K>, donde 8 = 5 (para distribuciones
de particulas irregulares) y f = 7 para distribuciones aleatorias, y que la
masa de una particula obedecia la relacién m oc h®. Esta dltima relacién es
de suma importancia pues tiene implicaciones directas sobre la masa minima,
resolvible (M, = nm). Tomando en cuenta el escalamiento de n y m con h
se tiene que

Mmin X n3/(3_ﬂ)7 (4_35)

que para un valor intermedio de 8(= 6) produce la forma My, oc =t que
implica que a medida que se aumenta n la masa minima resolvible disminuye
lo que puede interpretarse como un aumento de la resolucién de masa. Expre-
sado en otros términos esta propiedad permite resolver estructuras a pequena
escala en fluidos compresibles que de otra manera no podrian observarse. Esto
es precisamente lo que distingue esta nueva generacion de simulaciones SPH
de todas las anteriores reportadas en la literatura.

4.2. El cédigo Gadget-2

En esta seccion se describe la discretizacién SPH de las ecuaciones (3-1)-(3-
3) en el contexto del codigo de simulacién numérica Gadget-2 junto con las
modificaciones y cambios que se introdujeron para incorporar las condiciones
de consistencia y la formulacién de la viscosidad artificial.

4.2.1. Representacion SPH de las ecuaciones
hidrodinamicas

Como se especificé anteriormente el coédigo de simulacién Gadget-2 es un
codigo masivamente paralelo basado en el método SPH para el calculo de
flujos astrofisicos autogravitantes [159]. Como es de uso en SPH, en Gadget-
2 el fluido es representado por un numero finito de particulas a cada una
de las cuales se le asigna una posicién, x,, en el espacio tridimensional, una
masa m,, una densidad p, y una velocidad v,. De esta manera, las particulas
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pueden interpretarse como elementos de fluidos y, por lo tanto, la descripcion
del movimiento del fluido obedece a una formulaciéon Lagrangiana.

Ecuacion de continuidad

La ecuacion (3-1) expresa la ecuacién de continuidad en coordenadas Eule-
rianas. Usando la definiciéon de derivada total (o material)
d 0

-0y (4-36)

se puede re-escribir la ecuacién (3-1) en coordenadas Lagrangianas como

dp
N v A 4-
o pV - v (4-37)

Sin embargo, en aplicaciones del método SPH en astrofisica raramente se
discretiza la ecuacién (4-37), prefiriéndose usar directamente el estimado SPH
de la densidad que se obtiene a partir de la ecuaciéon (4-18) sustituyendo f
por p, de modo que

pa =Y _ mWa(ha), (4-38)
b=1

donde se ha hecho explicita la dependencia de W con h para indicar que la
longitud de suavizado es variable. Debido al caracter no homologo del colapso
gravitacional se producen a lo largo de la evolucién fuertes gradientes de
densidad y presion entre el centro y las regiones mas externas de la nube
haciendo necesario el uso de una longitud de suavizado variable en el espacio
y en el tiempo. Esto con el objeto de mantener adecuada resolucion espacial
en las regiones mas densas (es decir, de mayor concentracién de particulas).
En Gadget-2 esto se logra implementando la relacién

4
ghf’lpa = nim, (4-39)
donde n es el nimero de vecinos dentro del soporte compacto del kernel

y m es la masa promedio de los vecinos. Para configuraciones inicialmente
con densidad uniforme, como la que estudiamos en este trabajo, se usa el
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mismo valor de la masa para todas las particulas de modo que m = m, = m.
Dependiendo del valor local de la densidad, la relacion (4-39) define el valor
de h para cada particula a durante la evolucion.

Ecuacion de movimiento

Haciendo de nuevo uso de la definiciéon de la derivada material (4-36), la
ecuacién de movimiento (3-2) en coordenadas Lagrangianas se escribe como
dv 1

— = —Vp—-Vo. 4-40
dt P b (4-40)
A diferencia de otras formulaciones SPH, en Gadget-2 la discretizacion de
la ecuacién (4-40) se basa en una derivacion variacional de las ecuaciones
discretas de Euler-Lagrange para el movimiento de las particulas [159], la
cual toma la forma

dva i ar’a
7 - — Z my [%Vawab(ha) + %vbWab(hb) + F,, (4—41)
b=1 b

a

donde el factor g, estda dado por la expresién

-1
o = (1 1 S ap“) . (4-42)

3pa Ohq

Este factor tiene cuenta de la variacién de h con la densidad. La derivacion
de la ecuacion (4-41) a partir de primeros principios se detalla en el Apéndice
B. Observamos que si el volumen del soporte del kernel permanece constante,
entonces g, = g, = 1 y la suma en la ecuacién (4-41) para el gradiente de
presion se reduce a la representacion simetrizada (4-21).

4.2.2. Aceleracion gravitacional

El término F, en la ecuacién (4-41) representa el gradiente del potencial
gravitacional, o simplemente la aceleracion gravitacional. En Gadget-2 este
término se calcula usando una expansion jerarquica multipolar, que puede
aplicarse usando el método TreePM (que es un algoritmo de arbol), donde
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las fuerzas de corto alcance se determinan usando el método TreePM y las
de largo alcance usando métodos de Fourier. Una descripcién detallada del
método escapa a los objetivos del presente trabajo, y el lector interesado
podra encontrar los detalles necesarios en la Referencia [159].

4.2.3. Madificaciones implementadas en Gadget-2

Para las simulaciones presentadas en este trabajo se usé una version modifi-
cada del codigo Gadget-2 con el objeto de mejorar la consistencia del método
SPH y, por consiguiente, la convergencia de las soluciones. De acuerdo con
lo expuesto en la secciéon anterior, el reestablecimiento de la consistencia de
la representacion SPH de las ecuaciones de la hidrodinamica requiere con-
siderar nimeros altos de vecinos. Sin embargo, la mayoria de las funciones
kernel convencionales presentan problemas de inestabilidad cuando se usan
nimeros muy altos de vecinos. Dicha inestabilidad se manifiesta en forma de
apareamiento de particulas dando lugar a distribuciones de pares de particu-
las y haciendo que éstas sean menos sensibles a pequenas perturbaciones a
escalas espaciales por debajo del tamano del soporte del kernel [46,67,130].
Por otro lado, el apareamiento de particulas conduce a una pérdida inevitable
de resolucion ya que los pares pueden estar tan unidos entre si que a escalas
del tamano del sistema lucirian como particulas individuales.

Con el objeto de evitar la inestabilidad de apareamiento se adoptd una funcion
Wendland C* [46, 180]

495
-~ 327h3

35 ,

(1—4¢q)° (1 +6q + —q ) , (4-43)

W(q, h) 3

sig<1yO0siqg>1,donde q=|x—x"| /h. A diferencia de otros kernels
usados en aplicaciones de SPH, las funciones Wendland poseen transforma-
das de Fourier positivas y, por lo tanto, pueden soportar un gran nimero de
vecinos sin favorecer la formacién de pares de particulas. Ademas, las fun-
ciones Wendland a diferencia de la mayoria de los kernels existentes impiden
el movimiento de particulas a escalas por debajo de la longitud de suavizado
ayudando asi a mantener una distribucion de particulas aproximadamente
regular ain en problemas altamente dindmicos [143].
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El algoritmo empleado para calcular la longitud de suavizado fue también
modificado para dar cuenta de la variacion del nimero total de vecinos con el
numero total de particulas, /V, y de la longitud de suavizado, h, con n. Para
ello se escoge el factor de proporcionalidad de la dependencia de h con N igual
a uno de manera que h = N~/6. Esto produce una relacién de escalamiento

1/3 sugerida de

h =~ 7,23n7%33 que reproduce bastante bien la relacién h o n
manera empirica por Zhu et al. [186] y obtenida por medios analiticos por
Sigalotti et al. [155]. La relacién de escalamiento h ~ 7,23n7%3% es tal que
para valores pequenos de n la longitud de suavizado h decrece rapidamente a
medida que n aumenta, mientras lo hace mucho mas lentamente para valores
grandes n, tendiendo asintoticamente a cero cuando n — oo como se requiere

para reestablecer consistencia completa de la aproximacion SPH.

4.2.4. \Viscosidad artificial

Otra modificaciéon importante que se implemento en el cédigo fue la formula-
ci6n de la viscosidad artificial usando el esquema propuesto por Hu et al. [70].
En principio los efectos de viscosidad artificial se cuantifican agregando un
término de aceleracién en el lado derecho de la ecuacién (4-41) de manera,

que
dv, dv, dv,
4-44
dt%dtJr(dt)AV’ (4-44)
donde
dv, & _
( M ) = —ZmbHabVGWab. (4—45)

Esta forma es la misma implementada por Monaghan [108] y usada comun-

mente en simulaciones de flujos astrofisicos. En la ecuacion (4-45) W, co-
rresponde a la forma simetrizada

- 1
Wab — 5 [Wab(ha) + Wab<hb)] ) (4'46)
mientras la viscosidad artificial, 11, esta definida como
Lag
Hab - __a bﬁabwaba (4'47)

2 Usig
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si wep < 0y cero si wg > 0. Los parametros que aparecen en la expresion
(4-47) estan dados por las relaciones

Xab

I xa |

Wadp — (Va - Vb) . (4—48)
mientras vg, = ¢, + ¢ — 3wy, donde ¢, es la velocidad del sonido asociada
con la particula a, pyy, = (pa + pb)/2 v Q@ap = (g + )/2. En la formula-
cion original del codigo el valor de a, se supone constante. Esto trae como
consecuencia que la aceleraciéon viscosa introduzca mas disipacion de lo nece-
sario en presencia de flujos de cizalla, lo que conduce a un transporte espurio
de momento angular en regiones del flujo donde el movimiento se encuentra
dominado por vértices. Para resolver este problema se empled el formalismo
propuesto por Hu et al. [70] el cual usa un limitador que aplica el mismo peso
tanto a la divergencia de la velocidad, V - v, como a la vorticidad, V x v.
El método consiste en calcular el coeficiente de viscosidad, «, mediante el
siguiente procedimiento. Primero, se calcula un valor de o usando la relacion

h2s,

a = Ymax755 . o> 4-49
e T e, e (4-49)

Q
donde apax = 0,75 y S, = max(0, ~V- v,) sirve de indicador de la formacién
de ondas de choque en el fluido. Diferenciando la ecuacion de continuidad
(4-37) se obtiene que

(4-50)

De este modo cuando V - v < 0 significa que el fluido esta experimentando
una compresion no lineal como ocurre en una regién pre-chocada, mientras
que V - v > 0 es indicativo de una regién post-chocada. El coeficiente de
viscosidad que entra en la relacion (4-47) esta dado por

§aOltq si g < g,
&a —

ga [at,a + (aa - at,a exXp (_T_§t>} sl Qg < at,aa

donde &, es un limitador definido como

’(V'V)a|2
(V- v)al> + [(V x v)a]? 40,0001 (ca/ha)?

6= (4-51)
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At es el intervalo de tiempo y 7, = 10h,/vs, €s el tiempo de decaimiento con
una velocidad igual a

Vg = Max [Cqp — min(0, we)], (4-52)
[Xab[|<ha

donde ¢, = (¢, + )/2. Las aproximaciones SPH para la divergencia y el
rotacional del campo de velocidad necesarias para evaluar la expresién (4-51)
se derivan en el Apéndice C.

La implementacion de este formalismo es importante en calculos de flujos
compresibles donde ocurre la formacién de ondas de choque ya que suprime
la disipacion de todos aquellos flujos que convergen subsénicamente y asegura
que «, aumente hasta alcanzar el valor de ay,.x para el caso de flujos que
convergen supersonicamente. Esto es particularmente deseable en calculos
de colapso protoestelar donde la disipacion de la velocidad del flujo puede
ocurrir en regiones donde no hay ondas de choque cuando el valor de a, se
toma como una constante.



5. Modelos numeéricos y resultados

En este Capitulo se describen los detalles de los modelos y los resultados
de las simulaciones numéricas. Se comienza con la descripciéon del modelo
estandar de colapso protoestelar que se empled para la calibraciéon del cédigo
hidrodinamico. Se sigue con los modelos de colapso protoestelar para explorar
la sensibilidad del proceso de fragmentacién con la temperatura inicial y se
concluye con la descripciéon de los resultados obtenidos.

5.1. El modelo estandar de colapso protoestelar

En la fase de calibracion del codigo se usé como modelo de prueba una va-
riante del modelo estandar de colapso protoestelar [37]. El modelo consiste de
una nube esférica de gas molecular de masa M = 1 M, densidad uniforme
po = 3,82 x 107 gr ecm™3, radio R = 4,99 x 10'% c¢m, temperatura inicial
Ty = 10 K y rotacién inicial uniforme con velocidad angular w = 7,2 x 10713
s~ alrededor del eje de simetria z. Se supone que el gas estd mayormente
compuesto de hidrégeno molecular con un peso molecular medio p ~ 3. Con
estos parametros la velocidad del sonido isotérmica es c¢iso =~ 1,66 x 10* cm s~!
y el tiempo de caida libre, definido por la ecuacién (3-27), es tg ~ 1,07 x 1012
s (= 3,4 x 10* afios). Para favorecer la fragmentacién en un sistema binario
el campo de densidad uniforme se perturba en la direcciéon azimutal usando
la ecuacién (3-38) con a = 0,1 y m = 2. La razén entre la energia térmica y
el valor absoluto de la energia gravitacional, definida por la relacién (3-32),
es a =~ (0,26, mientras la razon entre la energia rotacional y el valor absoluto
de la energia gravitacional, calculada de acuerdo con la relacién (3-37), es
B~ 0,16.

La ecuacion de estado corresponde a una relacion barotrépica para la presion
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de la forma [30]
b= Ci2sop + pr, (5_1)

donde 7 = 5/3 y K es una constante que se calcula igualando la parte
isotérmica y adiabética de la ecuacién (5-1) para una densidad critica pei =
5,0 x 10712 gr cm 3 que separa el colapso isotérmico del colapso no isotérmico.
La velocidad del sonido local esta dada por la expresion

1+ (pz ityll , (5-2)

de tal manera que durante la fase isotérmica del colapso ¢ =~ ci, ya que

2

is0

C2:C

p < Peit, Mientras que para p > peit Se tiene que ¢ ~ v/2¢;,. Con este valor
de la densidad critica el colapso isotérmico se prolonga mas de lo que indican
los modelos de colapso radiativo con simetria esférica [183]. Sin embargo, para
este valor de la densidad critica podemos hacer comparaciones directas con la
simulacién de Gabbasov et al. [57] para el mismo modelo propuesto aqui. En
esas simulaciones se empleé una funcién de Wendland C* de la forma dada
por la expresion (4-43) para el kernel de interpolacién. Para la simulaciones de
esta seccién repetiremos los modelos U2W y U4W de Gabbasov et al. [57] pero
usando una funcién kernel diferente, correspondiente a una funcién Wendland
C? dada por la expresién

2
~ 2mh3

si g < 1y cerosiq > 1.Silas simulaciones son consistentes en el sentido

W (g, h) (1—q)*(1+4q), (5-3)

descrito en la Seccion 4.1.2 del Capitulo anterior entonces el resultado deberia
ser independiente del orden de la funcién kernel empleada para el proceso
de interpolaciéon. En otros términos la solucion deberia converger al mismo
resultado obtenido por Gabbasov et al. [57]. El modelo U2W emplea N =
600000 particulas y n = 6121 vecinos, mientras que el modelo U4W emplea
N = 2400000 particulas en total y n = 12289 vecinos dentro del soporte del
kernel. En estos modelos la longitud de suavizado esta dada en términos del
ntimero total de particulas de acuerdo con la relacién h oc N~/6 [155,186).
De esta manera, el nimero de vecinos estara dado por la relacion
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Figura 5-1.: Dependencia de la longitud de suavizado h con el ntimero de

vecinos n de acuerdo con la relacién (5-5). Los puntos sobre la

curva indican los valores de h para valores de n = 4321, 6121,
8673, 12289, 17412 y 24673.

n ~ 7,61N"% (5-4)

mientras que la longitud de suavizado inicial estara determinada por el ntime-
ro de vecinos de acuerdo con la relacion

h ~ 7,23n7933, (5-5)

tal que h disminuye a medida que n — oo como se requiere para reestable-
cer consistencia de las soluciones. La dependencia de h con n definida por
la ecuacién (5-5) se muestra en la Figura 5-1. Para valores pequenos de n
la longitud de suavizado disminuye rapidamente a medida que n aumenta,
mientras que para valores grandes de n la longitud de suavizado disminuye
mas lentamente tendiendo a cero asintéticamente a medida que n — oo.
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Inicialmente las particulas dentro del volumen esférico se encuentran distri-
buidas regularmente en una malla Cartesiana con el origen * =y = 2 = 0
en el centro de la esfera (r = 0). Esta predisposicion es equivalente a sub-
dividir el volumen esférico en celdas ctibicas regulares cada una de volumen
A% = AzAyAz, con las particulas ubicadas en los vértices de las celdas cibi-
cas. De este modo se puede definir la masa de la particula a en la posicion
X, = (T4, Ya, 2q) con respecto al centro de la esfera como

My = p0A3. (5-6)

La rotacion uniforme alrededor del eje z se toma en direccién antihoraria
asignando a cada particula a una velocidad inicial dada por

Vg = (wxaa —WYa, 0)7 (5_7)

de manera que inicialmente la nube esférica se encuentra rotando rigidamente
alrededor del eje de simetria z.

5.2. Colapso y fragmentacion del modelo
estandar

Los mapas de densidad de la Figura 5-2 muestran la evoluciéon del modelo
U2W a seis tiempos distintos los cuales fueron escogidos para efectuar una
comparacién directa con la Figura 8 de Gabbasov et al. [57]. Ambas simula-
ciones difieren solamente en el kernel empleado. De la Figura 5-2 se sigue que
la morfologia del colapso es independiente del kernel usado lo que demuestra
que la simulacién es consistente en una muy buena aproximacién. La evo-
lucién es idéntica a la mostrada en la Figura 8 de Gabbasov et al. excepto
por pequenas diferencias en las densidades maximas. Para los tiempos mos-
trados en la Figura 5-2 esas diferencias son imperceptibles. El modelo U4W
también reproduce la morfologia de la Figura 9 de Gabbasov et al. para los
mismos tiempos. En este caso las diferencias de densidad maxima resultan
ser menores que las observadas para el modelo U2W.
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Figura 5-2.: Mapas de densidad en el plano ecuatorial durante el colapso
gravitacional de la nube de gas protoestelar correspondiente al
modelo U2W con 600000 particulas. Se muestra la evolucién de
la parte central de la nube a seis tiempos distintos. Los niimeros
en la esquina superior izquierda de cada recuadro da el tiempo
en unidades de caida libre. La barra de colores y los niimeros
en la parte inferior del grafico indican la densidad en una escala
logaritmica.
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Debido a los efectos de rotacién, durante las fases iniciales el colapso de la
nube ocurre preferencialmente en direccién del plano ecuatorial formando asi
una configuracién aplanada en forma de disco. A causa de la perturbacién
inicial en el campo de densidad la estructura del disco en la direcciéon azimu-
tal consiste de dos condensaciones (a 1,243tg) que poco después se contraen
sobre si mismas formando una estructura a forma de barra con méaximos
de densidad en los extremos (a 1,2884tg). A medida que el colapso prosigue
isotérmicamente la barra se contrae ain mas sobre si misma (a 1,2973tg).
A este tiempo la barra es centralmente densa y debido a la rotaciéon central
sus extremos se doblan formando brazos espirales (a 1,302¢¢). Ya para este
tiempo se han formado dos méaximos de densidad (o fragmentos) conectados
por un filamento. A medida que los fragmentos colapsan acrecen de forma
simultanea masa con bajo momento angular del filamento conector y de los
brazos espirales externos que se hacen cada vez mas prominentes. Esto ha-
ce que los fragmentos pierdan momento angular orbital acercandose uno a
otro (a 1,3047¢g). Mientras los fragmentos siguen colapsando sobre si mis-
mos, siguen también acreciendo masa del filamento conector hasta que este
desaparece. A 1,3443t¢, un sistema protobinario se ha formado en el centro
de la nube. A este tiempo la separaciéon orbital es de ~ 883 AU, mientras
s6lo alrededor del 11 % de la masa de la nube estd contenida en el sistema
binario. Un sistema binario muy similar se form¢é también en el modelo U4W
de mayor resolucion, esta vez con una separacion de =~ 145 AU y conteniendo
aproximadamente el 10 % de la masa de la nube.

Es importante mencionar en este espacio que todas las simulaciones SPH an-
teriores del modelo estdandar se referian a calculos con n = 64 vecinos. Estos
modelos produjeron un sistema binario después de ~ 9 érdenes de magnitud
en crecimiento de la densidad, donde los fragmentos poseen una muy marca-
da forma elongada y aparecen conectados por un filamento delgado para el
momento en el cual la densidad méaxima en los fragmentos > 5,0 x 1072
gr cm™3 [8,77,138]. Sin embargo, simulaciones més recientes del modelo
estandar predicen que continuando las simulaciones a densidades mayores
los fragmentos toman una forma mas esférica. A densidades por encima del
valor critico, el gas contenido en el filamento conector entra en una fase de
colapso adiabatico deteniendo la contraccion del filamento hacia una singula-
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ridad. Poco después el filamento se vuelve gravitacionalmente inestable y se
fragmenta a lo largo de su longitud en pequenas condensaciones. Al mismo
tiempo, cuando el pico de densidad alcanza un valor de ~ 2,1 x 1078 gr cm ™3
(es decir, 10 érdenes de magnitud por encima de la densidad inicial) los frag-
mentos binarios adquieren suficiente energia cinética rotacional para dividirse
en pequenos fragmentos dando origen a una dinamica cadtica. Al aumentar la
resolucién espacial el sistema conducia de nuevo a una configuracién cadtica
de muchos fragmentos pequenos con una morfologia distinta, lo que implica-
ba que los modelos no convergian [57]. Evidentemente, en estas simulaciones
del modelo estandar la fragmentacion multiple observada era producto de
la amplificacién no lineal de ruido numérico inherente en la discretizaciéon
SPH que daba como resultado diferentes patrones finales a medida que se
aumentaba la resolucién. Debido a la falta de consistencia en esos calculos,
las fuerzas de presion repulsivas entre pares de particulas no se cancelaban en
todas las direcciones simultaneamente dando origen a un ruido numeérico de
fondo que a su vez conducia a la formacién artificial (no fisica) de enjambres
de pequenos fragmentos distribuidos irregularmente [11,82,127,139].

5.3. Nuevos modelos de colapso protoestelar
variando la temperatura inicial

Para estudiar la sensibilidad térmica del proceso de fragmentacion considera-
remos una serie de modelos correspondientes a una nube de gas esférica con
condiciones iniciales idénticas a las del modelo estandar y con temperaturas
iniciales en el rango entre 7Ty = 5 y 20 K. Sin embargo, el valor de la densi-
dad critica se toma ahora como peix = 5,0 X 1071 gr em ™, el cual es mds
representativo de la transicién de la fase isotérmica a la fase no isotérmica
y adhiere mejor al comportamiento derivado de célculos de colapso radiativo
en la aproximacién de Eddington [30]. La ecuacién de estado estda dada por
la ecuacion (5-1), donde

1 1/2
Ciny = ( B ) Ty = 5243,9758T,"" em s~ K~V/2, (5-8)
g
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En el regimen adiabatico, la temperatura del gas estara dada por la relacion

1+ (pz it)M] . (5-9)

Notese que de acuerdo con esta formulacion cuando p = peit, la temperatura

T =T,

es dos veces el valor inicial. Los valores de la temperatura inicial, T, y de la
velocidad del sonido, ¢, calculada a partir de la ecuacion (5-8), y la razén
entre la energia térmica y el valor absoluto de la energia gravitacional, «,
calculada a partir de la relacién (3-33) para los distintos modelos se listan en
la Tabla 5-1.

Tabla 5-1.: Parametros iniciales para los modelos de colapso

Temperatura, velocidad del sonido y energia térmica iniciales
Modelo —
Ty (K) | ciso (cm s71) @ = Eiherm/ | Egrav|
Ul 5 11725.8864 0.129
U2 6 12845.0649 0.155
U3 7 13874.2558 0.181
U4 8 14832.2034 0.207
Us 9 15731.9274 0.233
U6 10 16582.9075 0.259
U7 11 17392.3001 0.285
U8 12 18165.6650 0.311
U9 13 18907.4236 0.337
U10 14 19621.1608 0.362
Ul1 16 20975.9032 0.414
U12 18 22248.3051 0.466
U13 20 23451.7727 0.518

Modelos con condiciones iniciales similares fueron previamente considerados
por Riaz et al. [138] para temperaturas iniciales entre 8 y 12 K usando méto-
dos SPH estandar con N = 250025 y n = 50. A diferencia de Riaz et al.,
ademéas de extender el rango de temperaturas iniciales, los modelos U1-U13
se calcularon haciendo uso de una resolucion espacial mucho mayor corres-
pondiente a N = 2400002 particulas y n = 12289 vecinos para asegurar
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consistencia de las soluciones numéricas. Con esta resolucion los calculos de-
berian poder resolver estructuras del tamano de ~ 0,1 AU durante el colapso
gravitacional.

5.4. Sensibilidad térmica del proceso de
fragmentacidn binaria

Gracias a observaciones recientes de alta resolucién hoy en dia se sabe que
los sistemas estelares compuestos de dos o mas estrellas se forman median-
te dos mecanismos diferentes, es decir, la fragmentacién a gran escala de
la nube de gas pre-estelar durante las fases iniciales del colapso gravitacio-
nal [53,89], dando lugar a sistemas estelares con separaciones > 500 AU, y la
fragmentacién a menor escala de los discos circunestelares debido a inestabi-
lidades gravitacionales [44,116,125,141,168], dando lugar a estrellas binarias
(o triples) con separaciones de algunas decenas de AU. Es también impor-
tante mencionar que este escenario de formacion estelar es consistente con
las observaciones recientes de multiplicidad de estrellas en regiones de forma-
cién estelar cercanas a nuestra Galaxia [81,170]. Actualmente hay evidencias
suficientes para considerar que los discos protoestelares juegan un papel fun-
damental en la formacion de sistemas estelares con pequenas separaciones.
Esto sugiere que muchas estrellas jovenes ademaés de poseer una companera
lejana deberian también poseer una companera cercana. Estas evidencias se
han visto confirmadas por observaciones en longitudes de onda milimétricas
y sub-milimétricas de objetos protoestelares que han podido observarse s6lo
con la ayuda de los radio observatorios ALMA y VLA [3,169, 170].

Como se menciond en la Seccion 2.4, la densidad y la temperatura de los
nucleos de gas pre-estelar son dos de las cantidades mas importantes para de-
terminar no solamente el curso y el resultado del colapso y la fragmentacién
protoestelares sino también las propiedades de las estrellas que se forman.
En particular, la estructura térmica de las nubes pre-estelares ha sido po-
co estudiada debido a dificultades observacionales inherentes a la tecnologia
a disposicion. Sin embargo, en los ultimos tiempos la tecnologia ha experi-
mentado cambios significativos lo que ha permitido una mayor sensibilidad
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de las observaciones. Por ejemplo, observaciones recientes con la ayuda del
Observatorio Espacial Herschel han revelado temperaturas del gas tan bajas
como ~ 6y 8 K en el interior de los nicleos pre-estelares y tan elevadas como
~ 14 y 20 K en las partes externas de estos nucleos [13,91, 165]. Dado que
condensaciones pre-estelares con temperaturas relativamente altas son menos
propensas a colapsar debido al soporte resultante de las fuerzas de presion
y que temperaturas iniciales relativamente bajas favorecen el colapso y la
fragmentacién multiple, es importante investigar como la temperatura inicial
influye no sélo en el proceso de fragmentacién sino también en la multiplici-
dad protoestelar, la cual influencia directamente la multiplicidad detectada
en estrellas de la pre-secuencia y secuencia principal. Otro factor importante
es comprender cudles son los mecanismos que intervienen en la formacion
de sistemas estelares con separaciones < 100 AU. Por ejemplo, modelos de
fragmentacion de discos protoestelares han podido reproducir algunas restric-
ciones impuestas por propiedades estadisticas observables de objetos pocos
masivos, tales como estrellas binarias de poca masa (~ 1 M), enanas marro-
nas (es decir, objetos subestelares entre 75 y 80 masas jovianas e incapaces
de mantener reacciones nucleares continuas de fusién del hidrégeno-1 en sus
ntcleos) e incluso objetos planetarios, las cuales no han podido explicarse me-
diante otros mecanismos de formacién [161]. Sin embargo, hasta el dia de hoy
no existen en la literatura modelos hidrodinamicos del colapso protoestelar
que reproduzcan los dos mecanismos dominantes de formacién debido funda-
mentalmente a limitaciones en la resolucion de masa en la gran mayoria de los
calculos numéricos reportados hasta el presente. Por otro lado, casi todos los
modelos de colapso protoestelar reportados en la literatura consideran nubes
pre-estelares con una temperatura inicial de 10 K, mientras temperaturas de
5-6 K no han sido nunca exploradas.

En esta seccion se describen los resultados de los modelos de colapso pro-
toestelar con alta resolucion espacial usando métodos SPH consistentes. En
particular, se estudian los efectos de la temperatura inicial de los niicleos pre-
estelares sobre la fragmentacion garantizando suficiente resolucion de masa.
Es decir, las simulaciones capturan la estructura y detalles de la fragmenta-
cién del disco con una resolucién equivalente a ~ 0,1 AU. Los parametros y
condiciones iniciales de los modelos se describen en la Seccién 5.3 donde la
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Tabla 5-1 muestra el rango de temperaturas iniciales.

5.4.1. Fases iniciales del colapso

Las simulaciones llevadas a cabo en este trabajo se refieren a configuraciones
iniciales con densidad uniforme asumiendo una perturbacion en la densidad
de la forma dada por la ecuacién (3-38) con m = 2 y una amplitud del 10 %
(a = 0,1). Si bien, por un lado, un perfil de densidad uniforme representa
una idealizacion de la estructura de los nucleos de gas pre-estelar, por otro
lado, representa un modelo simple para comprender como una perturbacion
no-ejesimétrica se amplifica en un medio sin estructura.

Para todos los modelos, el tiempo de evolucion esta dado en términos del
tiempo de caida libre (tg). Los modelos U1-U10 con temperaturas iniciales en
el intervalo 5 < Tjy < 14 K evolucionan todos de manera muy similar durante
el primer tg. Durante esta fase inicial, las nubes colapsan mas rapidamente
a lo largo y alrededor del eje de rotaciéon en direccion del plano ecuatorial
debido a los efectos de rotacion. Es decir, las fuerzas centrifugas relentizan el
colapso en la direccion radial alrededor del plano ecuatorial favoreciendo el
movimiento en la direccién paralela al eje de rotacion (eje z). Como resultado
después de ~ 1tg, se forma una condensacion central en forma de disco alre-
dedor del plano ecuatorial. A medida que la densidad aumenta en el centro y
en el ecuador las fuerzas de presion aumentan ralentizando el colapso. Como
consecuencia de la perturbacién con modo m = 2 en la direccién azimutal
(¢) el disco adquiere la forma de un elipsoide triaxial prolato con ligeras con-
densaciones en los extremos. La formacién de estas condensaciones en ambos
extremos del elipsoide prolato se debe a una ligera expansién radial del mate-
rial alrededor del ecuador en direccion perpendicular al eje de rotacion. Esta
fase de la evolucién es similar a la descrita en modelos precedentes de colapso
protoestelar partiendo de una temperatura inicial de 10 K [8,12,77,138]. A
tiempos 2> 1tg, la expansion del material en el ecuador se detiene y el disco
prolato comienza a colapsar sobre si mismo formando una estructura cen-
tral a forma de barra, la cual es mas densa en los extremos. Durante esta
fase el colapso procede aun isotérmicamente y las densidades maximas son
< Pait = 5,0 x 107 gr em™3. A medida que la temperatura inicial es mayor,
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mayor es el contenido térmico de la nube (valor de «) y, por lo tanto, las fuer-
zas de presion seran también mayores. Como consecuencia esta primera fase
de la evolucion es més lenta para nubes con un mayor contenido térmico. En
efecto, para los modelos U11-U13 con T > 16 K la evoluciéon procede mucho
mas lentamente. Por ejemplo, para el modelo Ul1l con T = 16 K el colapso
procede isotérmicamente hasta ~ 1,64ts, mientras para el modelo Ul2 con
Ty = 18 K la nube evoluciona isotérmicamente hasta ¢ ~ 2,05t. Es impor-
tante notar que para estos dos modelos la morfologia del colapso inicial es
ligeramente distinta a la observada en los modelos anteriores con Ty < 14 K.
En particular, debido a las mayores fuerzas de presién involucradas el disco
alrededor del plano ecuatorial luce menos aplanado y menos prolato. Cuando
To = 20 K, el valor de « es suficientemente alto (a &~ 0,52) para impedir el
colapso gravitacional. En este caso, para un tiempo ¢t ~ 2,36tg la nube ha
colapsado lentamente formando un condensacion central aproximadamente
esférica con una densidad maxima de =~ 96py. A tiempos mayores se obser-
va la condensacion central oscilar alrededor de una densidad promedio de
~ 4,5 x 10710 gr cm™3. Al cabo de 4tg, para el momento en el cual se detuvo
la simulacién, la densidad méaxima nunca excedio el valor de pyit.

5.4.2. Fragmentacion binaria y multiple

A medida que las condensaciones en los extremos de la barra acrecen masa
proveniente de las partes externas de la nube en los modelos U1-U10, para
los cuales a < 0,362, éstas se vuelven autogravitantes y comienzan a colapsar
no-isotérmicamente sobre si mismas alcanzando densidades maximas > peit
y formando un sistema protoestelar binario conectado por una barra de gas
menos densa. A partir de este momento en base a los resultados obtenidos
podemos separar los modelos en 4 categorias distintas. Algunos parametros,
incluyendo el tiempo final en unidades de tg, la densidad méxima en términos
de la densidad inicial, pyax/po, al tiempo final, el tipo de sistema protoeste-
lar formado en términos del ntimero de objetos y la separacién en AU se
muestran en la Tabla 5-2. Los modelos Ul y U2 a temperaturas iniciales de
5y 6 K, respectivamente, experimentaron fragmentacion del disco circunes-
telar alrededor de cada componente binaria, mientras para temperaturas en
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el rango 7 < Ty < 14 K se formaron predominantemente sistemas binarios
con las excepcién de los modelos U6 y U7 con temperaturas iniciales de 10
y 11 K, respectivamente, los cuales experimentaron la formacion de sistemas
multiples a través de la fragmentacion del disco circumbinario, mientras los
modelos U1l y Ul2 con temperaturas iniciales de 16 y 18 K, respectivamente,
formaron cada uno una protoestrella en el centro.

Tabla 5-2.: Resumen de resultados de los modelos

de colapso
Modelo | Ty | t/tg | pmax/po | d Resultado
K) (AU)

Ul 5 11.38 | 10838 323 Triple

103
U2 6 |1.43| 10756 | 441 | Cuddruple

88
44

U3 7 | 1.45| 10%97 | 642 | Binario+
U4 8 |1.46| 10968 680 | Binario+
Ub 9 |1.60 | 1094 824 | Binario+
U6 10 | 1.76 | 10%°7 | 480 | Cuddruple
u7 11 | 1.76 | 10592 556 | Quintuple

444

370

259
Us 12 | 1.79 | 10698 857 Binario
U9 13 [1.90| 10>%! 714 Binario
U10 14 | 1.90 | 10>% | 393 | Binario
Ul1 16 | 1.99 | 106 — Simple
U12 18 |2.33| 10%™ — Simple
U13 20 | 4.02 | 10%1Y — —

Las separaciones mayores en la Tabla 5-2 para los modelos Ul y U2 corres-
ponden a la binaria visual, mientras las separaciones menores corresponden a
la distancia entre los sistemas binarios formados a partir de la fragmentacién
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del disco. Para el modelo U6 que dio lugar a un sistema cuadruple se lista
solo la separacion del sistema binario central, mientras las separaciones para
el modelo U7 corresponden a la distancia orbital entre las 4 protoestrellas
satélites y la protoestrella central, como se mostrara mas adelante.

5.4.3. Fragmentacion del disco protoestelar en nubes frias

Los detalles de la evolucién de los modelos Ul y U2 se muestran en las
Figs. 5-3 y 5-4, respectivamente. Los recuadros corresponden a mapas de la
densidad ecuatorial a diferentes tiempos durante la evolucion. En ambos casos
la morfologia del proceso de fragmentacion es similar. En particular, a t =
1,2464t5 en el modelo Ul los fragmentos binarios se encuentran colapsando
no-isotérmicamente sobre sf mismos con densidades méximas de ~ 10°py.

A ese tiempo ambos fragmentos se encuentran conectados por una barra de
densidad maxima =~ pqi; y separados por una distancia de ~ 882 AU. La
distorsion de los extremos de la barra en forma de brazos espirales se debe en
buena parte a la rotacién de espin y al movimiento orbital de los fragmentos.
A medida que los fragmentos acrecen masa con bajo momento angular pro-
veniente de la barra y de los brazos espirales, la separacion orbital entre ellos
decrece y los brazos espirales se extienden hacia afuera alcanzando longitu-
des de =~ 1000 AU como se muestra en los recuadros (b) y (c) a los tiempos
1,2897tg v 1,3304t¢, respectivamente. Al tiempo correspondiente al recuadro
(c) los fragmentos poseen densidades maximas de & 107py y la distancia or-
bital entre ellos ha disminuido a ~ 324 AU. Como resultado de la acrecion
continua de gas, discos protoestelares bien definidos se forman alrededor de
cada componente binaria con didmetros < 100 AU. A medida que la evo-
lucion prosigue los discos protoestelares desarrollan brazos espirales lo que
indica que han acumulado suficiente masa para volverse gravitacionalmente
inestables. Poco después en uno de los discos el gas en uno de los brazos espi-
rales se vuelve localmente inestable y se condensa en un segundo fragmento a
una distancia de ~ 44 AU de la protoestrella primaria. De manera similar el
disco que acompana a la segunda componente se fragmenta en dos objetos los
cuales se forman a distancias < 50 AU de la primaria, como se muestra en los
recuadros (d)-(f). Sin embargo, como se puede observar de los recuadros (g)
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Figura 5-3.: Mapas de densidad del modelo Ul en el plano ecuatorial de
la nube a differentes tiempos durante la evolucién: (a) t =
1,2464tg (puax ~ 10%Lpg), (b) t = 1,2897tg (pmax ~= 10%5p9), (c)
t =1,3304tg (pmax ~ 10%%p), (d) t = 1,3453tg (pmax =~ 1070py),
(e) t = 1,3502tg (pmax = 1071pg), (f) t = 1,3539%g (pmax =~
1072pg), (g) t = 1,3601tg (pmax ~ 1073pg), (h) t = 1,3749t4
(pmax == 10%3pg), (i) t = 1,3823tg (pmax ~ 10%4py). La barra de
colores indica el logaritmo de la densidad normalizada al valor
inicial.
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y (h), estos nuevos fragmentos coalescen al final en una séla protoestrella la
cual permanece en orbita con una de las componentes binarias, para formar
asi un sistema triple compuesto por un sistema binario cercano con separa-
ciéon ~ 100 AU y una protoestrella con una separacion de ~ 323 AU de la
otra primaria al tiempo t = 1,3823tg (recuadro i) que corresponde al tiempo
en el que se detuvo la simulacion. A este tiempo la componente binaria de
la derecha en el recuadro (i) posee una masa de = 0,1M,, mientras la com-
ponente de la izquierda y el fragmento satélite poseen masas de ~ 0,097M
y 0,054M, respectivamente, lo que corresponde a =~ 25% de la masa total
disponible. Los discos protoestelares que acompanan a las componentes de-
recha e izquierda tienen masas de ~ 0,25M. y ~ 0,15M, respectivamente.
De esta manera més del 64 % de la masa del nicleo pre-estelar ha terminado
en forma de protoestrellas + discos protoestelares. Un sistema protoestelar
triple (L1448 IRS3B) similar al producido por el modelo Ul fue observado
con ALMA por Tobin et al. [169] en la nube molecular de Perseus. Dicho
sistema esta formado por tres protoestrellas de las cuales dos se encuentran
separadas entre si por 61 AU (IRS3B-b e IRS3B-c), mientras una tercera
protoestrella (IRS3B-a) se encuentra a una distancia de 183 AU de las otras
dos. Una conclusion importante de estas observaciones es que L1448 IRS3B
se formo6 mediante la fragmentacion del disco protoestelar asociado a una de
las componentes binarias previamente formadas.

La evolucion del modelo U2 con Ty = 6 K se muestra en la Fig. 5-4. La evolu-
cion es similar a la del modelo Ul descrita anteriormente, excepto que ahora
cada uno de los discos protoestelares asociados a cada componente binaria
se fragmenta en un tnico objeto para formar un sistema cuadruple. Al final
de la simulacién, es decir, al tiempo t = 1,4317tg el sistema cuddruple esta
conformado por un sistema binario con una separacion media de ~ 441 AU
donde las componentes binarias a su vez estan compuestas por sistemas bina-
rios cercanos con separaciones medias de ~ 88 AU y &~ 44 AU. Al tiempo del
recuadro (i), en la Fig. 5-4, las componentes binarias poseen masas similares
~ 0,11M, mientras los fragmentos satélites alrededor de las protoestrellas
primarias exhiben masas de ~ 0,04M; y ~ 0,02M. En este caso, los discos
protoestelares son algo mas masivos que los producidos en el modelo Ul y
contienen alrededor del 28 % de la masa total disponible.
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Figura 5-4.: Mapas de densidad del modelo U2 en el plano ecuatorial de
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(e) t = 1,3774tg (pmax = 107%pg), (f) t = 1,3811tg (pmax =~
1071pg), (g) t = 1,4169tg (pmax ~ 107%pg), (h) t = 1,4268tg
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En el marco de la teoria de la formacién estelar estos resultados prelimina-
res son de fundamental importancia porque demuestran los dos mecanismos
de formacion sugeridos por observaciones recientes de objetos protoestela-
res [169]. Es decir, el mecanismo de fragmentacion a gran escala, que condu-
ce a la formacién de sistemas binarios visuales (2 200 AU), seguido de una
fragmentacién a menor escala para producir sistemas binarios cercanos con
separaciones orbitales < 100 AU. Los recuadros (g)-(i) de la Fig. 5-4 eviden-
cian este escenario. Una implicacion directa de estos resultados es que este
proceso de formacion es sélo posible en nicleos pre-estelares suficientemente
frios en su interior como lo indican observaciones recientes sobre la estructu-
ra térmica de nicleos de gas pre-estelar [91]. Como veremos méas adelante al
aumentar la temperatura inicial del gas pre-estelar, la formacion de sistemas
multiples puede ocurrir s6lo mediante la fragmentacion del disco circumbi-
nario y no como consecuencia de la fragmentacion de los discos protoeste-
lares asociados a las componentes binarias previamente formadas durante la
transicién del regimen isotérmico al regimen adiabético (no isotérmico) del
colapso gravitacional.

5.4.4. Parametro de Toomre

Como se menciond en la Seccion 3.3, la importancia de la inestabilidad gra-
vitacional en los discos protoestelares se puede cuantificar en términos del
parametro de Toomre, ), definido por la relacion (3-39). Si @ =~ 1, el disco se
vuelve inestable con respecto a la formacion de brazos espirales, mientras sélo
cuando ) < 0,6 el disco es susceptible a la amplificacién de inestabilidades
no lineales en los brazos espirales dando lugar a la fragmentacion del mismo
en una o mas condensaciones [166].

El comportamiento de los discos autogravitantes es complejo en el sentido
que depende de varias propiedades fisicas, incluyendo el tamano, la densidad
superficial, la masa, la velocidad angular, la temperatura y otras propiedades.
En la practica el parametro de Toomre en cualquier punto del disco puede
calcularse reemplazando la ecuacién (3-39) por la relacion [80]

M,H

Q= fMdR, (5-10)
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la cual es mas conveniente desde el punto de vista observacional, donde M, es
la masa de la protoestrella central, M, es la masa del disco, R es el radio del
disco, H = ¢,/ es la escala de altura del disco, {2 es la velocidad angular y
f ~2—4. La escala de altura del disco se calcula como una funcién del radio
R bajo la suposicién de equilibrio hidrostatico en la direccion vertical z, es
decir, a lo largo del espesor del disco. El calculo de las propiedades integrales
como la escala de altura, H, y las masas de los fragmentos y de los discos
protoestelares se detalla en el Apéndice D.

La variacion espacio-temporal de () para los discos protoestelares asociados
a las componentes binarias formadas en el modelo Ul durante la fragmenta-
cion a gran escala muestran que cuando 0,6 < ) < 1,0 el comportamiento
dindmico de los discos es dominado por la formacion de brazos espirales bien
definidos y s6lo cuando @) < 0,6 los brazos espirales han acumulado suficien-
te masa para desarrollar inestabilidades locales las cuales se amplifican no
linealmente dando pié a la fragmentacién de los discos aproximadamente a
1,33tg. Evidentemente la condicion () < 0,6 define el momento y el lugar en el
disco donde ocurre la fragmentacién. Los discos protoestelares formados en el
modelo U2 mostraron un comportamiento similar en términos del parametro
de Toomre. Esto confirma de nuevo que también en este caso la fragmen-
tacion de los discos protoestelares ocurre cuando < 0,6 poco después de
~ 1,34tg en la evolucién de la Fig. 5-4.

5.4.5. Fragmentacion en modelos con mayor temperatura
inicial

Al aumentar la temperatura de 7 a 9 K (modelos U3-U5) la morfologia del
colapso es similar a la observadas en los modelos Ul y U2, excepto que ahora
las nubes se fragmentan para formar un sistema protobinario. De particular
interés en la discusion es el modelo U3 que parte con una temperatura inicial
de 7 K. Los detalles de la evolucion de este modelo se muestran en la Fig.
5-5.

En este caso al tiempo t = 1,3947tg (recuadro e) los brazos espirales co-

mienzan a deformarse debido a la rotacion central hasta separarse eventual-
mente de los fragmentos protoestelares como se muestra en el recuadro (f) a
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Figura 5-5.: Mapas de densidad del modelo U3 en el plano ecuatorial de
la nube a differentes tiempos durante la evolucién: (a) t
1,2736tg (pmax ~ 10%%pg), (b) t = 1,3181tg (pmax =~ 10%3p;
(c) t = 1,3465tg (pmax ~= 10%7pg), (d) t = 1,3687tg (pumax
10%800), (e) t = 1,3947ts (pmax ~ 10%%pg), (f) t = 1,4255tg
(pmax = 107%p0), (g) t = 1,4515tg (pmax ~ 107 pg). La barra de
colores indica el logaritmo de la densidad normalizada al valor
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1,4255t¢. A partir de este momento las componentes protobinarias adquieren
suficiente momento angular orbital hasta alcanzar una separacién de ~ 642
AU a un tiempo de 1,4515tg (recuadro g). A este tiempo la densidad maxima
de las componentes protobinarias es ~ 107p,, cuando cada componente ha
acumulado una masa de =~ 0,11M, lo que corresponde al 22 % de la masa
del nucleo pre-estelar. Al observar la morfologia del sistema protobinario y
la estructura del disco circumbinario al tiempo de 1,4515¢¢ llama la atencion
el fuerte parecido existente con el sistema protobinario Barnard 59 (B59) re-
portado recientemente por Alves et al. [3]. Si bien en B59 las componentes
binarias se encuentran separadas por una distancia de solo 28 AU, es sorpren-
dente la similitud en la estructura del disco circumbinario, el cual como bien
indica el modelo U3 puede ser el remanente de los brazos espirales formados
a partir de la evolucién de los extremos mas externos de la barra de gas co-
mo se muestra en los recuadros (a) y (b) a los tiempos 1,2736tg y 1,3181t,
respectivamente, en la Fig. 5-5.

La variacién espacio-temporal del parametro de Toomre para los discos pro-
tobinarios formados en el modelo U3 indica que el valor de () permanece siem-
pre por encima del valor critico de 0,6, lo que explica porque no se observa
fragmentacion de los discos protoestelares asociados con ambas componentes
binarias. Al tiempo t = 1,4515t¢¢ los discos protoestelares tienen un diametro
efectivo de &~ 120 AU y conservan una forma bastante circular. Dado que el
gas contenido por estos discos evoluciona adiabaticamente es posible que los
mismos no fragmenten en tiempos posteriores y que terminen alimentando
por acrecién continuada a las componentes binarias.

Los modelos U4 y U5 experimentaron una evolucién muy similar a la mostra-
da en la Fig. 5-5 para el modelo U3. Sin embargo, debido al mayor contenido
térmico estos modelos colapsaron para producir al final sistemas protobina-
rios con separaciones de =~ 680 AU (modelo U4 con Ty = 8 K a 1,4626tg) y
~ 824 AU (modelo U5 con Ty = 9 K a 1,5969%¢). En estos casos, la masa
contenida en forma de protoestrellas y discos protoestelares representé alre-

dedor del 35 % (para el modelo U4) y cerca del 37 % (para el modelo U5) de
la masa total disponible.

La evolucién del modelo U6 con Ty = 10 K se muestra en la Fig. 5-6. En este
caso el sistema colapsa para formar un sistema binario a 1,3700tg (recua-
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dro ¢). Los recuadros (d)-(h) muestran la deformacién de los brazos espirales
como consecuencia de la rotacién central y el incremento de la separacion
binaria. Estos brazos espirales forman parte del disco circumbinario y apro-
ximadamente a t = 1,5824tg (recuadro h) comienzan a desarrollar maximos
locales de densidad los cuales se vuelven localmente inestables y se conden-
san para formar dos nuevos fragmentos protoestelares como se muestra en el
recuadro (i) correspondiente al tiempo ¢ = 1,6183tg. A este tiempo la densi-
dad méxima =~ 10%7p,. Los recuadros (j) y (k) muestran que a medida que
estos nuevos fragmentos colapsan y se alejan del centro, la distancia orbi-
tal del sistema protobinario inicial decrece. Como se muestra en el recuadro
(1) a t = 1,7628tg, el sistema protoestelar consiste de una protobinaria con
separacion de ~ 480 AU donde los discos protoestelares asociados a cada
componente binaria poseen diametros de ~ 294 AU y brazos espirales bien
visibles producto de la acrecién de masa proveniente del disco circumbinario.
Los otros dos fragmentos protoestelares que se formaron a partir del disco
circumbinario siguen acreciendo masa y poseen densidades méximas ~ 1058
mientras se alejan progresivamente del sistema central. A diferencia del mo-
delo U2, el sistema cuadruple es consecuencia de la fragmentacién dinamica
del disco circumbinario. En comparacién con los modelos U4 y U5 los cuales
formaron sistemas binarios, es importante mencionar que la condensacion de
los brazos espirales en el modelo U6 se debe estrictamente a la morfologia
de los mismos que al tiempo t = 1,5834tg se deforman de tal manera que el
extremo de un brazo se une a la otra componente y viceversa. Esto hace que
ambas componentes binarias acrezcan masa por ambos lados, permaneciendo
la masa en las posiciones intermedias de cada brazo menos sujeta al proceso
de acrecién y favoreciendo la formacion de dos fragmentos adicionales. El
aumento de las fuerzas de presién debido a la mayor temperatura ralentiza el
colapso gravitacional de las partes centrales dando asi tiempo a una mayor
deformacién de los brazos espirales del disco circumbinario comparado con
los modelos U4 y U5. En este caso, cerca del 33 % de la masa disponoble se
encuentra en forma protoestelar y sélo aproximadamente el 24 % se encuen-
tra contenida en los discos protoestelares, alcanzando el proceso de formacion
estelar una eficiencia cerca del 50 % en este modelo.

La Fig. 5-7 muestra ahora la evolucién del modelo U7 cuando la temperatura
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inicial se aumenta a 11 K. En este caso, la barra central visible en el recuadro
(b) a t = 1,3292tg posee densidades méaximas en sus extremos de ~ 10%%p,
las cuales esta vez forman condensaciones que colapsan sobre si mismas y
coalescen en una sola condensacion central como se muestra en los recuadros
(¢) y (d) a 1,355t y 1,3873tg, respectivamente.

A un tiempo de 1,4490tg (recuadro f) el fragmento central ha alcanzado una
densidad méxima de ~ 10%3p, vy los brazos espirales se han unido entre si
formando un anillo de masa alrededor de la condensacién central. Mientras
tanto el disco asociado a la condensacién central desarrolla brazos espirales
que se conectan al anillo externo el cual se vuelve gravitacionalmente ines-
table en los puntos de unién formando dos fragmentos satélites (recuadro h
a t = 1,5330tg), los cuales comienzan a orbitar alrededor de la protoestrella
central. Inmediatamente después, a = 1,5664t¢ (recuadro i), los lados opues-
tos del anillo de gas forman dos nuevas condensaciones las cuales colapsan
rapidamente y se alejan del sistema central, como se muestra en los recua-
dros (j)-(1), mientras que los fragmentos que se formaron antes continian
orbitando alrededor de la protoestrella central siguiendo 6rbitas altamente
excéntricas. La evolucion prosigue con los fragmentos més externos acrecien-
do masa del gas alrededor y alcanzando densidades méximas entre ~ 1054,
y ~ 10%7py, como se puede apreciar de los recuadros (m)-(p). El sistema
quintuple consiste entonces de una protoestrella central de masa ~ 0,11 M),
dos protoestrellas cercanas orbitando a distancias de ~ 176 AU y ~ 294 AU
de la protoestrella central (con masas de 0.044 y 0,042M,) y dos protoestre-
llas ligeramente mas masivas (con masas de 0.053 y 0,053M,,) orbitando a
separaciones mayores, es decir, a distancias de =~ 353 AU y ~ 441 AU de la
protoestrella central.

Si bien tales sistemas multiples pueden ser orbitalmente inestables, resultan-
do en la eyeccion de uno o mas objetos, o inclusive en la coalescencia de
algunos de ellos debido a colisiones inelasticas, es importante mencionar que
al tiempo ¢t = 1,7492t¢ (recuadro p) para el momento en el que se detuvo la
simulacion los fragmentos se encuentran en una fase de acrecion de gas pro-
veniente de los alrededores y, por lo tanto, es imposible establecer cualquier
prediccion sobre la evolucion futura del sistema quintuple. Por otro lado, no
es facil explicar porque al incrementar la temperatura de 1 K en el modelo
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Figura 5-6.: Mapas de densidad del modelo U6 en el plano ecuatorial de
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Figura 5-7.:
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(pmax =~ 10%3pg), (g) t = 1,4885tg (pmax =~ 10%3py), (h) t =
1,5330tg (pmax ~ 10%3pg), (i) t = 1,5664tg (pmax ~ 105%4p0), (§)
t = 1,5898tg (pmax ~ 1093pp), (k) t = 1,6258tg (pmax = 10%4py),
(1) t = 1,6615tg (pmax ~ 10%%pg), (m) t = 1,6850tg (Pumax ~
10%°p9) (n) t = 1,7109tg (pmax ~ 10%%pg), (0) t = 1,7294tg
(pmax = 10%7pg), (p) t = 1,7492tg (pmax =~ 10%7py). La barra de
colores indica el logaritmo de la densidad normalizada al valor

inicial.
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U7 con respecto al modelo U6 en el primero se inhibe la fragmentacion bi-
naria, favoreciéndose la formacién de una condensaciéon central. Luego como
veremos en lo que sigue, al incrementar de nuevo la temperatura de 1 K el
colapso resulta de nuevo en una protobinaria. Sin embargo, es comprensible
el hecho que al aumentar la temperatura inicial, lo que es equivalente a au-
mentar el contenido térmico de la nube, el colapso ocurre mas lentamente
debido al incremento de las fuerzas de presiéon que se oponen a la gravita-
cién, inhibiendo la fragmentacién multiple y favoreciendo la fragmentacion
a gran escala en sistemas protobinarios con separaciones > 100-200 AU. Al
continuar aumentando la temperatura, las fuerzas de presién son tales que se
inhibe la fragmentacién binaria y se favorece la formacion de condensaciones
centrales a escalas de tiempo mucho mayores, y al aumentar atin mas la tem-
peratura se puede inclusive inhibir el colapso gravitacional. En ausencia de
rotacion, esto ocurre cuando a > 1, o equivalentemente, cuando la energia
térmica almacenada en la nube excede a la energia gravitacional.

Los modelos U8 (Ty = 12 K), U9 (Tp = 13 K) y U10 (Ty = 14 K) produjeron
sistemas binarios bien definidos al final de las simulaciones. Por ejemplo, la
Fig. 5-8 muestra los resultados obtenidos para el modelo U9. La evolucién de
los modelos U8 y U10 es muy similar, excepto que la separacién binaria fue
de ~ 960 AU para el caso U8, de =~ 800 AU para el modelo U9 y de = 480
AU para el modelo U10. Al aumentar la temperatura inicial de 12 a 14 K,
se forman sistemas protobinarios con separaciones menores contrariamente
a lo ocurrido en los modelos Ul-U5, donde al aumentar la temperatura de
5 a 9 K se producian sistemas binarios con mayor separaciéon orbital. En
lo que respecta a la cantidad de masa que termina en forma de material
protoestelar ésta corresponde al 17% de la masa total disponible para el
modelo U8 (a t = 1,7850tg cuando pyax =~ 106’1p0), al 16 % para el modelo
U9 (a t = 1,9024tg cuando puax ~ 10°8py) v al 14 % para el modelo U10 (a
t = 1,9025tg cuando prax & 10%9p;).

Cuando se aumenta la temperatura del gas a 16 K (modelo Ull) y a 18
K (modelo U12) el resultado es una protoestrella central. En estos casos,
los modelos nunca experimentan fragmentacion binaria y el colapso procede
como se muestra en la Fig. 5-9 para el modelo Ull. Una secuencia evoluti-
va similar se obtiene para el modelo Ul2 cuando la temperatura se eleva a
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Figura 5-8.: Mapas de densidad del modelo U9 en el plano ecuatorial de
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t = 1,7504tg (pmax = 10°8pp), (1) t = 1,8270tg (prmax = 10°%pyp),
(j) t = 1,9024tg (pmax ~ 10%py). La barra de colores indica el
logaritmo de la densidad normalizada al valor inicial.
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Figura 5-9.: Mapas de densidad del modelo Ull en el plano ecuatorial
de la nube a differentes tiempos durante la evolucion: (a)
t = 1,2501tﬁ‘ (Pmax ~ 102’4p0), (b) t= 1,3243155 (pmax ~ 103’2p0),
(c) t = 1,4120tg (pmax =~ 103%pg), (d) t = 1,5157tg (pax ~
1038pg), (e) t = 1,583Ttg (pmax ~ 10%pg), (f) t = 1,6405t¢
(pmax = 10%1pg), () t = 1,7084tg (pmax =~ 10°pg), (h)
t = 1,8196tg (pmax = 10%7pg), (i) t = 1,9333tg (prmax = 10°pp),
(j) t = 1,9901tg (pmax ~ 10%°py). La barra de colores indica el
logaritmo de la densidad normalizada al valor inicial.
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18 K. De los recuadros (a)-(e) de la Fig. 5-9 se observa que el colapso pro-
cede muy lentamente. S6lo después de 1,6405tg (recuadro f) se forma una
barra en el centro de la nube de densidad aproximadamente uniforme (con
Pmax ~ 10%:1 po). A este tiempo, el gas contenido en la barra central comienza
a evolucionar adiabaticamente ya que pnax < peait- La barra se contrae a lo
largo de su eje mayor para formar una condensacion central acompanada de
un disco protoestelar (recuadro h a t = 1,8196tg), el cual desarrolla brazos
espirales bien definidos hacia el final de la evolucién, como se puede apreciar
de los recuadros (i) y (j). A 1,9901tg, la densidad méxima es ~ 10°°pg, es
decir, 5.5 6rdenes de magnitud mayor que la densidad inicial. A este tiempo
la masa de la protoestrella central es ~ 0,086, que corresponde a una baja
eficiencia de formacién estelar con sélo escasamente el 9% de la masa total
disponible en forma protoestelar. Para este modelo el disco que acompana a
la protoestrella central tiene una masa de ~ 0,053M . La Tabla 5-3 muestra
a partir de la segunda columna la temperatura inicial, las masas de las proto-
estrellas, las masas de los discos protoestelares, las masas totales en forma de
protoestrellas y las masas totales contenidas por las protoestrellas y los discos
protoestelares al final de las simulaciones. Con la excepciéon de los modelos
U6 y U7 que experimentaron fragmentacién multiple del disco circumbina-
rio, se observa una clara tendencia que la eficiencia de la formacién estelar
disminuye con la temperatura inicial, es decir, nticleos pre-estelares mas frios
resultan en protoestrellas y discos protoestelares mas masivos. Estos ultimos
siendo mas masivos son mas susceptibles a fragmentarse como en efecto se
observa en los modelos Ul y U2.

Ha sido argumentado mas veces que la formacion de estrellas individuales
puede ser el resultado del colapso gravitacional de niucleos de gas pre-estelar
con momentos angulares de espin muy bajos, es decir, con valores de la razon
entre la energia rotacional y el valor absoluto de la energia gravitacional
B ~ 1073-107% [10]. Sin embargo, los resultados de los modelos U1l y U12
demuestran que estrellas individuales pudiesen también formarse a partir del
colapso de nubes con temperaturas altas en su interior y valores del contenido
rotacional tan altos como 5 ~ 1071,
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Figura 5-10.: Mapas de densidad del modelo U13 en el plano ecuatorial de
la nube a tres differentes tiempos durante la evolucion: (a) t =
1,3107tg (pmax =~ 10%pp), (b) t = 1,8110tg (pmax ~ 10%3py),
(c) t = 2,4681tg (pmax ~= 1019pg). La barra de colores indica
el logaritmo de la densidad normalizada al valor inicial.
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Tabla 5-3.: Masas finales de las protoestrellas y discos protoestelares

Modelo

M

M disco

Mtot,*

Mt0t7* + Mtot,disco

Resultado

(Mo)

(Mo)

(Mo)

(Mo)

Ul

0.097
0.091
0.054

0.251
0.146

0.250

0.646

Triple

U2

0.105
0.110
0.042
0.022

0.066
0.052

0.279

0.398

Cuadruple

U3

0.112
0.108

0.071

0.220

0.361

Binario+

U4

0.097
0.098

0.081
0.080

0.194

0.355

Binario+

Us

0.096
0.097

0.091
0.090

0.193

0.373

Binario+

U6

10

0.090
0.091
0.089
0.061

0.073
0.064
0.060
0.042

0.331

0.480

Cuadruple

ur

11

0.011
0.044
0.042
0.053
0.052

0.086
0.010
0.013
0.009
0.007

0.305

0.430

Quintuple

U8

12

0.086
0.087

0.071
0.070

0.173

0.314

Binario

U9

13

0.080
0.082

0.096
0.096

0.162

0.354

Binario

U10

14

0.070
0.069

0.066
0.065

0.140

0.272

Binario

Ul1

16

0.086

0.053

0.086

0.139

Simple

U12

18

0.079

0.058

0.079

0.137

Simple

U13

20
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Cuando se aumenta la temperatura a 20 K, las fuerzas de presion son su-
ficientes para impedir el colapso de la nube pre-estelar como se muestra en
la Fig. 5-10 para la evolucion del modelo U13. En este caso, la nube experi-
menta durante los primeros 1,811¢g (recuadro b) una contraccién muy ligera
hasta formar una condensacion central con una densidad maxima de a penas
182 veces la densidad inicial. A partir de este tiempo, la condensacién central
se expande ligeramente disminuyendo su densidad maxima a ~ 76py a un
tiempo de ~ 2,468t como se muestra en el tercer recuadro. La simulacién
se detuvo poco después de ~ 4tg luego de haberse completado otro ciclo de
contraccion y expansion de la condensacion central.

5.4.6. Dependencia de la densidad y de la separacion
orbital con la temperatura

La Fig. 5-11 muestra la variacién de la densidad méaxima con el tiempo para
los distintos modelos. Es evidente que a medida que la temperatura aumenta
el colapso se hace cada vez mas lento debido al incremento de las fuerzas de
presién que se oponen mas eficientemente a las fuerzas gravitacionales. Esto
tiene como efecto que las densidades maximas disminuyen con el aumento de
la temperatura inicial. Para cada modelo se dibujan las densidades maximas
de los fragmentos protoestelares que en algunos casos se solapan. Esto con la
excepcion de los modelos Ul y U2 donde ocurre fragmentacion excéntrica del
disco protoestelar. Por ejemplo, los cambios abruptos en las curvas para los
modelos Ul y U2 corresponden al momento de la fragmentacion del disco y
colapso sucesivo del fragmento recsultante, mientras la densidad maxima de
la protoestrella central aumenta mucho méas lentamente. Los modelos U3, U4,
Ub, U8, U9 y U10 produjeron sistemas binarios, cuyas componentes binarias
evolucionan de forma similar compartiendo aproximadamente los mismos va-
lores de la densidad maxima y, por lo tanto, las curvas correspondientes en
la Fig. 5-11 no se distinguen una de otra debido a que se solapan entre si.
Por otro lado, la curva de densidad maxima para el modelo U6 corresponde
a la densidad maxima de ambas componentes del sistema binario central,
mientras la curva para el modelo U7 muestra solamente la evoluciéon de la
densidad maxima de la protoestrella central.
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Figura 5-11.: Variacién temporal de la densidad maxima en términos de la
densidad inicial py para los distintos modelos.
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Los modelos con temperaturas en el rango 5 < 7T < 14 K alcanzaron den-
sidades maximas > 107!? gr cm™3. Todos estos modelos formaron sistemas
binarios o multiples bien sea mediante fragmentacion del disco protoestelar
(nubes mas frias con Ty < 6K) o mediante la fragmentacién jerarquica del
disco circumbinario para temperaturas iniciales mayores. Por otro lado, los
modelos que comenzaron a colapsar con temperaturas iniciales entre 16 y 18
K formaron objetos centrales con densidades méximas de ~ 1,1 x 1072 gr
cm 3y ~ 2,14 x 10713 gr cm~3. En todos estos casos, las protoestrellas que se
formaron al final del colapso isotérmico comenzaron a contraerse adiabatica-
mente, excepto para la nube con T, = 20 K que experimenté sélo una ligera
contraccion alcanzando densidades maximas que permanecieron siempre por

debajo de 1071° gr cm™3.

La Fig. 5-12 muestra la evolucion de la separacion de los sistemas binarios
que se formaron durante la fragmentacion a gran escala. Se puede observar
de la figura que para los modelos Ul-U6 (con temperaturas iniciales en el
rango 5 < Ty < 10 K) la fragmentacién binaria ocurre con separaciones entre
2900 AU (modelo Ul con Ty =5 K) y ~ 700 AU (modelo U6 con Ty = 10
K). Se puede observar que para estos modelos existe una correlacién entre la
separacion de las componentes binarias y la temperatura inicial. Es decir, a
medida que se aumenta la temperatura la separaciéon binaria aumenta en la
mayoria de los casos. Un comportamiento similar fue encontrado también por
Riaz et al. [138]. Para los modelos U8, U9 y U10 con temperaturas iniciales
entre 12 y 14 K, la fragmentacién binaria ocurre a separaciones entre 2 400
AU (modelo U8 con Tj = 12 K) y =~ 200 AU (modelo U10 con Tj = 14 K). Sin
embargo, contrariamente con los modelos U1-UG, en este caso la separacion
final disminuye con la temperatura inicial. Una caracteristica comin para
todos los modelos que experimentaron fragmentacion a gran escala en un sis-
tema protobinario es que durante los primeros 1,3tg, cuando las componentes
binarias se encuentran en una fase de acrecién de material con bajo momento
angular, la separacion orbital disminuye hasta alcanzar un minimo aproxi-
madamente a 1,36t para luego aumentar a medida que la tasa de acrecion
disminuye cuando el gas en los brazos espirales se vuelve muy tenue o éstos
terminan separandose de los fragmentos debido a la deformacion infligida por
la rotacién diferencial en las partes centrales de la nube protoestelar.
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Figura 5-12.: Evolucién de la separaciéon binaria para los diferentes modelos
en unidades astronémicas (AU).
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5.4.7. Curvas de rotacion de las protoestrellas

La Fig. 5-13 muestra los perfiles de velocidad rotacional de los fragmentos
protoestelares. El procedimiento para obtener estas curvas de rotacion se
describe en el Apéndice D. Los dos primeros recuadros corresponden a las
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componentes binarias formadas durante la fragmentacion a gran escala en los
modelos U1-U10. Las curvas muestran claramente que los fragmentos poseen
rotacién diferencial. En los modelos més frios (con Ty < 10 K), la velocidad
rotacional aumenta desde el centro del fragmento, alcanzado un valor maximo
a un radio intermedio que coincide aproximadamente con el borde externo del
fragmento, para luego disminuir lentamente hacia radios mayores en la regién
del disco. Para temperaturas iniciales entre 12 y 14 K, las curvas de rotacion
son tales que la velocidad rotacional aumenta monoténamente hacia afuera
sin alcanzar un maximo a radios intermedios. En estos casos, la velocidad de
rotacion alcanza un maximo hacia el borde de las componentes binarias y se
extiende con un patron aproximadamente uniforme en la region de los discos
protoestelares. El recuadro de abajo muestra los perfiles de rotacién para los
modelos U1l y U12, que formaron una protoestrella central. En ambos casos,
los perfiles son muy similares y el maximo de la velocidad rotacional ocurre
muy cerca del radio externo de la protoestrella central para luego decaer
suavemente hacia radios mayores. En estos casos, como en el caso del modelo
U13 (con Ty = 20 K), las curvas de rotacién no sélo incluyen el fragmento
central sino también a una region de radio de aproximadamente 1300 AU
alrededor del centro.

5.5. Variacion de la temperatura maxima con el
tiempo

La Fig. 5-14 muestra la variacién de la temperatura maxima con el tiempo.
De acuerdo con la expresién (5-9) cuando la evolucién procede isotérmica-
mente, es decir, cuando p < pguit, la temperatura en todas partes de la nube
permanece aproximadamente igual a la temperatura inicial. Sin embargo, a
medida que p — peit, entonces T' = 2T y cuando el gas entra en el regimen
adiabatico, es decir, cuando p > puit la temperatura del gas aumenta.

Al igual que en la Fig. 5-11, la curvas continuas muestran las temperaturas
maximas para cada modelo, mientras las curvas punteadas se refieren a la
temperatura maxima de la companera binaria en los casos en los que hubo
fragmentacién binaria a gran escala. Los cambios abruptos de densidad para
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Figura 5-13.:

Perfiles de velocidad rotacional de las protoestrellas en unida-
des de km s~!. Los recuadros superior e intermedio muestran
las curvas de rotaciéon de las dos componentes binarias y sus
respectivos discos protoestelares obtenidas en los modelos Ul-
U10. El recuadro inferior muestra las curvas de rotacion para
los modelos U11-U13 hasta un radio de ~ 1300 AU medido
desde el centro de la nube protoestelar.
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Figura 5-14.:

Evolucién de la temperatura méxima para los distintos mo-
delos.
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los modelos Ul y U2, que corresponden al colapso del fragmento que se forma
a partir del disco protoestelar, se reflejan en virtud de la ecuacion (5-9) en
cambios igualmente abruptos en la temperatura maxima. El modelo U1l alcan-
za temperaturas maximas de ~ 3480 K, que como se menciond anteriormente
corresponde a la temperatura maxima del fragmento de menor tamano. Sin
embargo, la temperatura maxima alcanzada por las protoestrellas primarias
es s6lo de a penas 30 K. Al aumentar la temperatura inicial de 5 K a 6 K pa-
ra el modelo U2, la simulacion predijo la formacién de un sistema cuadruple
conformado por dos pares de binarias cercanas. En este caso, la temperatura
maxima de las protoestrellas que se formaron a partir de la fragmentacion
del disco protoestelar es de ~ 60 K, mientras que las protoestrellas centrales
(es decir, las primarias) tienen temperaturas maximas de =~ 35 K. Se observa
como tendencia comun que al aumentar la temperatura inicial las temperatu-
ras maximas alcanzadas disminuyen. La misma tendencia se observa al seguir
aumentando el valor de Tj, como se muestra en la Fig. 5-14 para el resto de
los modelos. Como en la Fig. 5-11 para la evolucion de la densidad méaxima,
la variacion de la temperatura maxima para el modelo U6 corresponde a los
valores para las dos componentes del sistema binario central, mientras para
el modelo U7 la curva corresponde a la variacién temporal de la temperatura
maxima para la protoestrella central. Las curvas para los modelos U3, U4,
Ub, U8, U9 y Ul0 que formaron sistemas binarios muestran los valores para
cada una de las componentes que al igual que la densidad muestran valores
similares de la temperatura maxima y, por lo tanto, las curvas se solapan
entre si.



6. Discusion y conclusiones

A lo largo de los tdltimos 30 anos se han acumulado suficientes evidencias
observacionales sobre el hecho que las estrellas se forman en el interior de los
nicleos de gas pre-estelar que a su vez conforman la estructura a pequena
escala de las nubes de gas molecular, las cuales pueden tener tamanos que
varian entre unos pocos pc y 100 o mas pc. Estos ntcleos pre-estelares son
condensaciones de tamanos < 0,1 pc, y pueden tener dimensiones inclusive
del orden de ~ 0,01 pc, masas del orden de ~ 1 M, temperaturas medias de
~ 10 K, y por lo general poca rotacion. Estudios observacionales sobre la mul-
tiplicidad de estrellas de la secuencia principal, pre-secuencia principal y de
objetos protoestelares parecen indicar, ademas, que el proceso de formacion
estelar incluye el colapso gravitacional de estos ntcleos pre-estelares como el
mecanismo fisicamente mas plausible seguido de la fragmentacion dinamica
durante el colapso de las porciones mas densas producto de la amplificacion
gravitacional de inhomogeneidades en el medio. De aqui la importancia de
estudiar tedricamente el proceso de formacion estelar mediante la simulacion
numérica del colapso gravitacional y la fragmentacion a partir de condiciones
iniciales que reproducen, si bien idealmente, las propiedades y en algunos
casos la estructura de los nicleos de gas pre-estelar.

Observaciones recientes de objetos protoestelares en fase de evolucién con la
ayuda de los radio telescopios ALMA (Atacama Large Millimeter Array) y
VLA (Karl G. Jansky Very Large Array) han contribuido con nueva eviden-
cia. En particular, estas observaciones indican como posible escenario para la
formacién estelar dos mecanismos predominantes, es decir, la fragmentacién a
gran escala durante las fases iniciales del colapso de los ntucleos pre-estelares,
dando origen a la formacion de sistemas binarios visuales (con separaciones
> 200 AU), y la fragmentacién a menor escala de los discos circunstelares
que acompanan a las componentes binarias, dando origen a sistemas bina-
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rios o multiples cercanos con separaciones < 100 AU. Sin embargo, basadas
en observaciones de la multiplicidad estelar que indican un nimero predo-
minante de estrellas binarias de todas las edades, la gran mayoria de las
simulaciones numéricas reportadas hasta el dia de hoy se han focalizado en
estudiar la formacién de sistemas protobinarios con separaciones > 500 AU,
es decir, la fragmentacion a gran escala durante el colapso gravitacional de
configuraciones pre-estelares. Hasta donde sabemos, ninguna de estas simu-
laciones numéricas han podido demostrar directamente los dos mecanismos
de fragmentacion protoestelar indicados recientemente por las observaciones.
En parte esto se ha debido a la resolucién limitada empleada en casi todas
estas simulaciones. En particular, la falta de consistencia para asegurar pre-
cision de segundo orden junto con la resolucién espacial limitada en la gran
mayoria de las simulaciones basadas en el método SPH (Smoothed Particle
Hydrodynamics, o Hidrodindmica de Particulas Suavizadas en espanol) no
han permitido resolver estructuras locales a escalas por debajo de ~ 1 AU y,
por lo tanto, predecir la formacion, estructura y evoluciéon de los discos proto-
estelares asociados a las protoestrellas formadas a partir de la fragmentacion
a gran escala.

En este trabajo se ha procedido a investigar la sensibilidad térmica de la
fragmentacion de ntcleos de gas pre-estelar mediante el uso de métodos SPH
matematicamente consistentes, los cuales garantizan precision de segundo
orden. A diferencia de las simulaciones precedentes que trabajaban con un
nimero pequeno de vecinos (~ 50 — 100), en este trabajo se recupera la
consistencia usando un gran numero de vecinos. En particular, en las simu-
laciones de este trabajo el niimero n de vecinos y la longitud de suavizado
h estan determinados en términos del nimero total N de particulas por las
relaciones de escalamiento n ~ 7,61N%% y h ~ 7,23n7"33, respectivamente,
las cuales cumplen con el limite conjunto N — oo, n — ooy h — 0 para
reestablecer consistencia matematica completa. En los modelos presentes se
usaron N = 2400002 particulas y n = 12289 vecinos para poder asegurar
suficiente resolucion local. Es importante notar que a medida que se aumenta
el nimero de vecinos se reduce la masa minima resolvible ya que my, ~ 1/n,
cuya implicacion mas importante es la de poder resolver a la resolucién indi-
cada estructuras locales a escalas de ~ 0,1 AU. Esto permitié poder observar
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por primera vez en este tipo de simulaciones la estructura y evolucion de los
discos protoestelares y, en modo particular, la formacién de brazos espirales
y la fragmentacion del disco para predecir la formaciéon de sistemas binarios
cercanos. En otras palabras, el reestablecimiento de la consistencia ha per-
mitido observar por primera vez en una simulacién SPH los dos mecanismos
dominantes de formacion estelar de manera directa.

Por otro lado, mientras la mayoria de las simulaciones precedentes han consi-
derado como temperatura inicial el valor de referencia de 10 K, observaciones
recientes dirigidas a estudiar la estructura térmica de los nicleos de gas pre-
estelar con la ayuda del Observatorio Espacial Herschel indican que éstos son
realmente frios en su interior con temperaturas de ~ 6—8 K y mas calientes en
sus porciones mas externas con temperaturas que pueden oscilar entre ~ 12
y ~ 20 K. Estos resultados observacionales podrian tener un impacto directo
sobre nuestra comprension del proceso de formacion estelar. En principio, el
reservorio térmico de los ntucleos de gas pre-estelar con temperaturas < 10 K
podria ofrecer menor resistencia al colapso gravitacional y favorecer la for-
macién de sistemas multiples mediante ambos mecanismos de fragmentacion.
En particular, modelos previos de colapso protoestelar con temperaturas en
el rango entre 8 y 12 K han demostrado que los nicleos mas frios poseen
una clara tendencia a producir sistemas binarios mas masivos. La formacion
de discos protoestelares masivos es un requisito indispensable para favorecer
la amplificacion de inestabilidades locales y, por ende, la fragmentacion en
uno o mas objetos protoestelares. Por esta razon es importante considerar
modelos consistentes de colapso protoestelar para un rango de temperaturas
iniciales con el objeto de estudiar la sensibilidad térmica de la fragmentacion
protoestelar.

De acuerdo con las observaciones mas recientes se consideraron modelos de
nucleos pre-estelares con densidades uniformes, masas de 1 M, y tempera-
turas iniciales en el rango 5 < T, < 20 K con la ayuda de métodos SPH
consistentes usando alta resolucién espacial. Se supone que los modelos se
encuentran rotando rigidamente al inicio con una razén entre la energia ro-
tacional y el valor absoluto de la energia gravitacional 8 ~ 0,16 y valores de
la razén entre la energia térmica y el valor absoluto de la energia gravitacio-
nal en el rango 0,129 < o < 0,518. Las conclusiones mas relevantes de este
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estudio pueden resumirse en los puntos siguientes:

= De acuerdo con el resultado de las simulaciones los modelos pueden
dividirse en cuatro categorias diferentes las cuales dependen de la tem-
peratura inicial: (a) Los nicleos mas frios, es decir, con Ty = 5y 6
K produjeron sistemas protoestelares multiples, donde primero la nube
colapsa y se fragmenta en un sistema binario visual (fragmentacion a
gran escala) y luego eventualmente el disco protoestelar que acompana
a cada componente protobinaria se fragmenta a su vez dando lugar o
bien a un sistema triple (compuesto de una binaria cercana y una es-
trella individual) o a un sistema cuddruple (compuesto por un par de
protobinarias cercanas); (b) Nucleos mas calientes con 7Ty = 7 — 9 K
colapsan para formar un sistema binario cuya morfologia es muy simi-
lar a sistemas protobinarios observados recientemente; (¢) Nucleos con
temperaturas entre 10 y 11 K colapsan para formar sistemas protoes-
telares multiples mediante la fragmentacién del disco circunbinario; y
(d) Ntcleos con temperatura mayor, es decir, entre 12 y 14 K produ-
jeron sistemas binarios visuales sin fragmentacién del disco circumbi-
nario, mientras que al aumentar la temperatura inicial a 16 y 18 K
los ntcleos colapsaron sin fragmentarse para producir una protoestella
central. Cuando la temperatura inicial se aumenté a 20 K, las fuerzas
de presion fueron suficientes para impedir el colapso gravitacional.

» Los modelos con Ty = 5 y 6 K que experimentaron fragmentacion
del disco protoestelar confirman el hecho que cuando el parametro de
Toomre toma valores en el rango 0,6 < Q < 1,0 el disco se vuelve
gravitacional inestable a la formacién de brazos espirales y que cuando
) < 0,6 el gas en los brazos espirales desarrolla inestabilidades locales
las cuales se amplifican no linealmente dando lugar a la fragmentacion

del disco.

= La estructura, la evolucion y la fragmentacién eventual de los discos
protoestelares es un resultado de la resoluciéon de masa debido al au-
mento de vecinos en las simulaciones SPH lo que garantiza poder resol-
ver escalas por debajo de 1 AU y asegurar consistencia y presicion de
segundo orden.
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Los discos protoestelares en los modelos que fragmentaron producien-
do sistemas binarios o multiples con Ty > 7 K desarrollaron brazos
espirales sin experimentar fragmentacién alguna. Esto ocurre porque
los discos protoestelares producidos en los nticleos pre-estelares méas ca-
lientes son menos masivos y, por lo tanto, no acumulan suficiente masa
para fragmentarse.

Existe una correlacion clara entre la temperatura inicial y la densidad
maxima alcanzada durante el colapso gravitacional. A medida que Ty
disminuye los ntucleos colapsan alcanzando densidades maximas mayo-
res.

A medida que se aumenta la temperatura inicial, la separacién orbital de
los sistemas binarios visuales, es decir, producidos como resultado de la
fragmentacion a gran escala, aumenta en los modelos con temperaturas
iniciales en el rango 5 < Tj < 10 K, mientras lo contrario ocurre para
los modelos con temperatura inicial entre 12 y 14 K.

En los modelos mas frios, es decir, con Ty < 10 K, la velocidad rotacio-
nal de los fragmentos protoestelares aumenta desde el centro alcanzando
un valor maximo a radios intermedios para luego decaer monoténamen-
te hacia radios mayores, mientras que en los fragmentos producidos en
ntcleos mas calientes (T > 11K) la velocidad rotacional aumenta mo-
noténamente desde el centro hacia la parte externa sin nunca alcanzar
un maximo a radios intermedios. En todos los casos las curvas de rota-
cion son tales que tanto los fragmentos como el resto de la nube poseen
rotacién diferencial.

La temperatura maxima alcanzada por los modelos sigue un patrén
similar a la densidad maxima en cuanto los ntucleos con temperatura
inicial menor alcanzan temperaturas maximas mas altas.

La eficiencia de formacién estelar medida en la cantidad de masa total
disponible que termina en forma de objeto protoestelar es mayor en
cuanto menor es la temperatura inicial del nicleo pre-estelar.
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= Los resultados indican que nicleos pre-estelares con temperaturas sufi-
cientemente altas entre 15 y 18 K colapsan sin experimentar fragmen-
tacion, produciendo sélo una protoestrella en el centro. Tales protoes-
trellas pudiesen continuar su evolucién hasta formar estrellas solitarias.
Este resultado propone como posible escenario para la formacién de
estrellas individuales el colapso de ntcleos de gas pre-estelar suficien-
temente calientes en su interior y posiblemente con temperaturas > 15
K. Este escenario pudiese competir con el mayormente aceptado que
predice la formacién de estrellas simples en nicleos con muy bajo mo-
mento angular, es decir, con valores de 8 < 107 independientemente
de la temperatura inicial.

= Los resultados muestran que ntcleos de gas pre-estelar con temperatu-
ras iniciales > 20 K pudiesen no colapsar ya que las fuerzas de presion
en estos casos es suficiente para detener la contraccién gravitacional.

6.1. Implicaciones de los resultados para la
teoria de la formacion estelar

Los resultados obtenidos presentan implicaciones importantes para la teoria
de la formacion estelar. En particular, los resultados demuestran que solamen-
te en los modelos con temperaturas suficientemente bajas entre 5 y 6 K, se
observaron los dos mecanismos dominantes de fragmentacion sugeridos por
las observaciones mas recientes de objetos protoestelares. Teniendo cuenta
que la mayoria de los nicleos pre-estelares observados poseen temperaturas
de ~ 6 — 8 K en su interior, los resultados implican que la multiplicidad de
estrellas de la secuencia y pre-secuencia principal y, en particular, la abun-
dancia de sistemas binarios cercanos con separaciones orbitales < 100 AU,
se debe a la fragmentacion a menor escala de los discos protoestelares en
nicleos pre-estelares preferiblemente frios. Esta conclusién es corroborada
también por la similitud de los sistemas producidos con la morfologia de los
sistemas protoestelares observados.
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6.2. Investigacion futura

Es bien sabido que los nicleos de gas pre-estelar poseen condensaciones cen-
trales caracterizadas por un plateau central de radio 2 4000 AU y una caida
de la densidad hacia las regiones mas externas siguiendo una ley de potencias
o 2 en la mayoria de los casos observados que han sido reportados en la
literatura. Por lo tanto, es de interés proponer modelos de colapso similares
a los reportados aqui pero con condensaciones centrales.

Otra linea de investigacion importante seria la de mejorar el tratamiento ter-
modinamico resolviendo la ecuacién de transporte radiativo para asi poder
seguir el colapso hasta temperaturas de 2000 K cuando se produce la di-
sociacion del hidrogeno molecular seguida del segundo colapso protoestelar.
Un problema que permanece irresuelto es la formacién de sistemas binarios
espectroscopicos, es decir, sistemas binarios con separaciones orbitales del or-
den del radio solar (Rs). Se desconoce si estos sistemas se forman mediante
un mecanismo de fragmentacién durante el segundo colapso protoestelar o, si
por el contrario, son el producto de otros mecanismos tales como la captura
gravitacional de una estrella por otra como se presume ocurre en cimulos
estelares muy densos.



A. Representacion SPH del gradiente de

una funcion

Como se menciond previamente en el Capitulo 4, por razones de precision se
prefiere el uso de la representacién (4-20) a la ecuacién (4-19) para la forma
discreta de la ecuacién (4-8). En particular, la representacion (4-19)

(VF)a = (Vf(xa)) Z m”fbv W, (A-1)

es la forma discreta de la aproximacién kernel de V f en la posicion de la
particula a. Usando la identidad vectorial

pVf=V(pf)— fVp, (A-2)

y haciendo uso de la expresién (A-1) para evaluar el miembro derecho de la
ecuacion (A-2) se tiene

pa(vf)a = Z mbfbvaWab - fa Z myV o Wap
b=1 b=1

— Z my (fb - fa) vaWab; (A—S)
b=1
o bien
(Vf)a Zmb fo = fo) VaWa, (A-4)

que es la representacién SPH dada por la ecuacion (4-20). Una forma alter-
nativa a la representacién (A-4) se consigue restando de la expresién (A-1)
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A Representaciéon SPH del gradiente de una funcion

la forma

n
my

fa _vaWaba
b1 Pb

que es la aproximacién de particulas del producto de la funcién f por el
momento cero del gradiente definido por la integral (4-14), el cual a su vez
contribuye con un término nulo. Por lo tanto, el gradiente puede también
aproximarse como

m
(vf)a - Z bfbv Wab fa pbeaWab
b=1

= S (fy— £) VaWoa. (A-5)

=1

Otra aproximacién de uso comun en muchas aplicaciones del método SPH
puede obtenerse promediando las formas (A-4) y (A-5)

(vf)a = [ Zmb fb fa v Wab+z fa v Wab

= Ebzzgmb (a + %) (fo = fo) VaWap

n 9 _
- Z my Pab (fb —_ fa) VaWap, (A_G)
b—1 PaPb Pab

donde poy, = (pa + po)/2. Es posible simplificar esta expresion expandiendo
en series de Taylor las densidades p, y p, definidas en las posiciones 7, y
ry de las particulas a y b, respectivamente, alrededor del punto intermedio
ray = (rq +13)/2 de manera que

1 0?
pab - p* + p* (a 5) Tab + O(r;lb)7 (A_7)

y

1 (% 1 /8%p\°
PaPb = P* + <6 2) T?Lb T (@) Tgb + O(r?zb)a (A-8)
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donde el subindice * denota cantidades definidas en el punto intermedio 7.
Restando (A-8) de (A-7) y luego dividiendo el resultado por el producto p,p
se puede demostrar que

2
Pab 2

Lab 14002, A9
Lo 14 0() (A-9)
al segundo orden de precisién. De esta manera, la expresién (A-6) toma la
forma mas simple

2

(Vo= % (o = fu) VoW, (A-10)
b=1 "¢

No existe una razon especifica para preferir una representacién a la otra en
términos de precision ya que tanto (A-4), (A-5) y (A-10) producen resultados
similares y son todas aproximaciones de segundo orden.



B. EIl gradiente de presion

Si bien el gradiente de una funcion, sea esta escalar o vectorial, se puede
representar en SPH mediante cualquiera de las aproximaciones derivadas en
el Apéndice A, es de uso comun en casi todas las aplicaciones del método
representar el gradiente de presién en la ecuacién de movimiento (4-40) me-
diante una aproximacion diferente. Consideremos por el momento la ecuacion
de Euler para la particula a escrita en la forma

dv, 1

dt s

(VP)a (B-1)

donde la aceleracién de la particula a estd determinada tnicamente por el
término de compresién. Haciendo uso de la identidad vectorial

1

“Vp=V (1—9) +Lvp, (B-2)
p P p

y usando la aproximacion (A-1) para el gradiente de una funcién con f — p/p
y f — p, el miembro derecho de la ecuacion (B-1) evaluado en la posicion de
la particula a toma la forma

1 n " n
- (VP)Q - mbp_gvawab + p_2 Z mbvaWab
Pa b=1 b @ p=1
— Z myp (p—; + p_g) VWap. (B—B)
b=1 a Py

En muchas aplicaciones astrofisicas esta forma simétrica se prefiere a las
demas porque la representacion SPH de la ecuacion de Euler escrita como
[107]

dv, - Pa pb>
= — g my + VoWap, B-4
dt — (pi Pp (B4
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resulta en una mejor conservacion del momento angular. Sin embargo, en el
codigo hidrodindmico Gadget-2 se usa la aproximacién (4-41) para evaluar
el gradiente de presion, que es una version mejorada de la representacion
estdandar (B-4), la cual puede derivarse a partir de primeros principios como
se muestra en la exposicion que sigue.

B.1. Forma discreta de la Lagrangiana
Comencemos por escribir la funciéon Lagrangiana para una particula como
L=T-YV, (B-5)

donde T es la energia cinética y V' es la energia potencial asociadas con la
particula. Para el caso de particulas SPH la energia potencial la intercam-
biaremos por la energia térmica, que denotaremos con la letra U. Para un
sistema discreto de particulas puntuales, como es el caso en SPH, moviéndose
con velocidades v,, la Lagrangiana puede escribirse como

. 1
L= Z my (Evg — ub> : (B-6)
b=1

donde v, = /v, - v ¥ Uy es la energia térmica especifica la cual es funcién de
las variables termodindmicas p y s, es decir, u, = u(py, sp) donde s denota la
entropia por unidad de masa. En efecto, la ecuacion (B-6) puede considerarse
como la versiéon discreta de la definiciéon continua de la Lagrangiana para un

fluido ideal [112]

L= [0l = utps)]av. (B-7)

donde la integracion se toma sobre todo el volumen del fluido. Dado que las
propiedades Hamiltonianas estan presentes de forma directa en el sistema
discreto, el movimiento de las particulas estara obligado a respetar las pro-
piedades de simetria y de conservacién implicitas en la definicion discreta de
la Lagrangiana.
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B.2. Principio de minima accion y ecuaciones
de Euler-Lagrange

Las ecuaciones de movimiento del sistema de particulas pueden entonces de-

rivarse a partir del principio de minima accién, donde la accién esta definida
de acuerdo a la integral

S = / Ldt. (B-8)

Minimizando la accion se tiene que
0S5 = /5Ldt =0, (B-9)

donde 9 es la variacién con respecto a un pequeno cambio en las coordenadas
de las particulas, 6x. Suponiendo ahora que la Lagrangiana puede escribirse
como una funcién diferenciable con respecto a las posiciones, x, y velocidades,
v, de las particulas se tiene que

5S = /(— sv+ 0L . 5x> dt = 0. (B-10)
ox

Tomando en cuenta que v = d(dx)/dt y

d 0
E_E—FV V

e intengrando por partes, la variacion de la accion se puede escribir como

oo [{[4(2)+ % osbas [os] -0 w

Si, ademas, suponemos que la variacién se anula en el instante inicial, ¢y, y
en el intante final, ¢, y dado que la variacion de la posicién 0x es arbitraria,
se obtienen las ecuaciones de Euler-Lagrange para la particula a

d (OL\ 0L
dt <8va) Tax, (B-12)
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El uso de las ecuaciones (B-12) implica las siguientes suposiciones. Primero,
no se toma en cuenta la discretizacion de la integral en el tiempo. De esta
manera, los errores involucrados en la conservacion del momento y de la
energia estan gobernados solamente por errores en el esquema de integracion
temporal. Segundo, se supuso que la Langragiana es una funcién diferenciable.
Esto significa que se ha excluido explicitamente la posibilidad de obtener
soluciones discontinuas para las ecuaciones de movimiento.

B.3. Ecuaciones de movimiento

Para derivar las ecuaciones que gobiernan el movimiento de las particulas
es necesario calcular las derivadas implicadas en las ecuaciones de Euler-
Lagrange (B-12). Las derivadas de la Lagrangiana (B-6) con respecto a la
velocidad y a la posicion de las particulas tienen la forma

oL

v = MgV, (B_13)
y

oL n Oup\ Opp

Oxa ;mb (pr)saxa’ (B-14)

donde se ha supuesto que la entropia es constante. La ecuacién (B-13) define
los momentos canonicos del sistema. Para calcular la derivada parcial de la
energia térmica especifica con respecto a la densidad a entropia constante
debemos recurrir a la primera ley de la termodinamica

dU = TdS — pdV, (B-15)

donde 6Q) = T'dS es el calor agregado al sistema por unidad de volumen y
OW = pdV es el trabajo realizado por el fluido al expandirse o comprimirse.
Es de uso comun en SPH definir el estimado del volumen asociado a una
particula como V' = m/p de manera que un cambio diferencial de volumen
estard dado por dV = —(m/p*)dp. Insertando esta expresién en la ecuaciéon
(B-15) y dividiendo cada miembro de la misma por la masa se obtiene

du = Tds + L.dp. (B-16)
P



112

B El gradiente de presion

Derivando la ecuacién (B-16) con respecto a la densidad para un proceso
isentrépico se tiene finalmente que

3ub> p
) ==, B-17
(3/% s P (B-17)

Por otro lado, para evaluar la derivada de la Lagrangiana con respecto a
la posicién de las particulas en la relacién (B-14) es necesario calcular la
derivada espacial de la densidad. Partiendo del estimado de la densidad

p(xa) = Y muW (Xa — Xp, ha), (B-18)

se obtiene para la derivada la expersion

opp 1 "\ OWpe(hy) oy B
. = szmc—ﬁ}(a [0(x) — X4) — 6(x. — X,)], (B-19)

c=1

donde Wy.(hy) = W(xp, — X¢, hp), las deltas se refieren a distribuciones § de
Dirac y

Q, = [1 _ O imbam—bm“)] : (B-20)

donde se tiene cuenta de la variaciéon de la longitud de suavizado con la
densidad. Si se expresa la longitud de suavizado en términos del espaciado
promedio entre particulas, es decir

Mg

1/D

he = h(x,) =1 (—) : (B-21)
Pa

donde 1 es un parametro del orden de la unidad y D denota la dimension

(D = 3 en tres dimensiones), entonces la derivada de h con respecto a la

densidad estara dada por

Oh, he

=" (B-22)
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Usando las expresiones (B-17) y (B-19), con las definiciones (B-20) y (B-22)
en la ecuacion (B-14) se llega a la expresién

__ Z LS ) (5 ) k-] (829

be —1 8Xa

(9xa

Sustituyendo ahora las expresiones (B-13) y (B-23) en la ecuacion (B-12), se
llega luego de algunos pasos algebraicos a las ecuaciones de movimiento para
la particula a

dva Da 8VVCLb(ha) Dy aVVab(hb)
S B-24
Zm [Qapg Ox, i Qp? 0%, ( )
Reconociendo que g, = 1/, donde
Opa  ~=  OWyu(hy
by, It o) (B-25)

Ohq Oh,

b=1

la ecuacién (B-24) es idéntica a la ecuacion (4-41) empleada en el codigo
Gadget-2. Si la longitud de suavizado se mantiene constante, las ecuaciones
de movimiento (B-24) se reducen a la forma estandar simetrizada [107]

dva:_z (

la cual es de uso frecuente en muchas aplicaciones del método SPH, donde

p—;ﬁ) VoW, (B-26)
b

OWap(h)

ox,

v b= hy = hy.

VoW = (B-27)



C. Divergencia y rotacional del campo

de velocidad

La divergencia del campo de velocidad, V - v, y el rotacional del campo de
velocidad, V x v, son cantidades que se requieren en la relacion (4.51) para
evaluar la viscosidad artificial.

C.1. Divergencia

De acuerdo con la ecuacién (4-10), la aproximacion kernel de la divergencia
de la velocidad puede escribirse como

(V-v(x)) = /QV(X/) VW(|| x — x|, h)d*x’

B v(x') N B! _
= [ Ik )X (€1)

donde se ha dividido y multiplicado el integrando por la densidad. Siguiendo
pasos analogos a los efectuados en la derivacion de la aproximacién de particu-
las para el gradiente, se puede demostrar que la representacion discreta de la
ecuacién (C-1) es

(V-V)y= > it VW, (C-2)
b1 Pb

Una mejor aproximacién que garantice que la divergencia se anule cuando la
velocidad es constante se puede derivar usando la identidad vectorial

pV -v =V (pv) —v-Vp. (C-3)
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Usando la representacion (C-2) con v — pv y la aproximacién (A-1) con
f — p se obtiene

(V V Zmbvb Vv Wab Vg Zmbv Wab (C—4)
b=1 b=1

Arreglando términos se obtiene para la divergencia del campo de velocidad
evaluada en la posicién de la particula a la forma

(V-v), p Zmb (vp — Vo) - VoW (C-5)

C.2. Rotacional

A partir de la relacién (4-2) para la aproximacion kernel de la funcién f(x)
se tiene para el rotacional del campo de velocidad la expresion

(V% v(x) = [ (9% v (| x = X [ B (C-6)
9)

Integrando por partes es posible demostrar que
(V x v(x)) = — / v(x) x V(|| x — % ||, h)d*x

Q0

V(X/) / AN S
= — x VIV (|| x —x" ||, h)p(x')d’X'. C-7
25D <o x-x 1 h)plx) (1)

Siguiendo de nuevo pasos andlogos a los empleados para aproximar el gra-
diente y la divergencia, se obtiene para el rotacional del campo de velocidad
en la aproximacion de particulas la representacion

(V x V) Zmbp— X VoWa. (C-8)
b
b=1

Una mejor representaciéon SPH que garantice que el rotacional se anule cuan-
do la velocidad es constante se puede derivar usando la identidad vectorial

pV xv =V x (pv) — Vp x v, (C-9)
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de manera tal que usando la expresiéon (C-8) para el producto pv y (A-1)
para el estimado del gradiente de la densidad se obtiene

Pa (V X V)a = — Zmbvb X VaWab + v, X Z meaWab. (C—lO)
b=1 b=1

Reagrupando términos se obtiene finalmente la forma

1 n
(Vxv),= _p_ Zmb (vp — Vo) X VW (C-11)
@ p=1



D. Calculo de las propiedades integrales

En esta seccion se describe el procedimiento seguido para calcular las propie-
dades integrales, es decir, la masa y radio de los fragmentos, la masa y radio
de los discos protoestelares, las separaciones orbitales y la escala de altura de
los discos protoestelares necesaria para el cdlculo del parametro de Toomre
definido por la relacién (5-10).

D.1. Masa y radio de las protoestrellas

Para calcular la masa de los fragmentos (o protoestrellas) se procede primero
a determinar la region alrededor del fragmento donde la densidad es un factor
de 1/10 de la densidad maxima. Se designa la posicién de la particula con la
maxima densidad como el centro del fragmento y se define el radio, R, del
fragmento como el maximo de todas las distancias radiales del centro a las
particulas cuya valor de densidad es un décimo de la densidad maxima. La
masa de la protoestrella, M,, se determina como la suma de las masas de
todas las particulas encerradas por una esfera de radio R y con centro en
la posiciéon del maximo de densidad. El criterio usado para definir el borde
de los fragmentos como el lugar donde la densidad es 10 veces menor que
la densidad maxima se ajusta a los criterios seleccionados en casi todas las
simulaciones de colapso protoestelar reportadas en la literatura.

D.2. Masa y radio de los discos protoestelares

La masa de un disco protoestelar se calcula excluyendo la masa de la proto-
estrella a la cual se encuentra asociado. Para ello se procede de la siguiente
manera. Si R es el radio de la protoestrella central, entonces la masa del disco,
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My, se calcula definiendo una caja cilindrica de extension radial R < r < Ry
y altura |z| < R concéntrica con la protoestrella, donde Ry denota el radio
del disco, el cual se define como la méxima distancia radial medida desde el
centro de la protoestrella a la posicién de las particulas donde la densidad
méxima en el disco decae por debajo de un factor de 1/10 en el plano ecuato-
rial. Establecidos los valores de R y R; que definen las dimensiones de la caja
cilindrica se procede a sumar las masas de todas las particulas encerradas
por la caja, excluyendo naturalmente la masa de la protoestrella.

D.3. Escala de altura de los discos
protoestelares

La escala de altura de los discos protoestelares se calcula como una funcion
del radio, R, suponiendo que éstos se encuentran en equilibrio hidrostatico
a lo largo del ancho, es decir, en la direccion vertical z. Para ello se define
un cuadrado de drea R2 en el plano ¢ = 0 de la caja cilindrica sobre el cual
se proyectan todas las particulas que se encuentran dentro de la misma. El
dominio se divide luego en n x n celdas cuadradas cada una de area igual
a 1 AU? y se calcula el valor de la densidad en las celdas promediando la
contribucion de las particulas que se encuentran dentro de cada una de ellas.
De esta manera se pueden obtener perfiles de densidad como funcién de la
altura, p(z), para cada valor del radio los cuales pueden ajustarse por medio
de una distribucion Gaussiana de la forma
2

pUR.2) = Ry exp | s . (D-1)
para determinar los valores de po(R) v H(R), donde pyo(R) es la densidad
en el plano ecuatorial del disco (z = 0) y H(R) es la escala de altura del
disco como funcién del radio. Para calcular estos valores se procede de la
siguiente manera. Se divide el dominio cuadrado en rectangulos de area 3n
AU2?, cada uno conteniendo 3n celdas. Para cada uno de estos rectiangulos,
el maximo valor de la distribucion define la densidad ecuatorial del disco,
po(R), v los anchos de las distribuciones los valores de H(R). Los valores de
M., My, R, Ryq, po(R) vy H(R) se determinan a cada intervalo de tiempo y
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para poder calcular la variacién temporal de las masas de las protoestrellas y
discos asociados como también la variaciéon espacio-temporal del parametro
de Toomre. El parametro de Toomre sirve también para calcular la evolucion
temporal de la masa contenida en la region del disco sujeta a la inestabilidad
gravitacional, M¢.

D.4. Curvas de rotacion

Para determinar la curva de rotacion de un fragmento protoestelar se calcula
el centro de masa del fragmento, el cual de acuerdo con la descripcién dada
en la Seccién D.1, esta definido por todas las particulas encerradas por una
esfera de radio R. Se hace luego coincidir el plano ecuatorial del fragmento
con el de su disco protoestelar. De esta manera se define el eje de rotacién
del fragmento como el eje perpendicular al plano ecuatorial (z = 0) que
pasa a través del centro de masa del fragmento. Para extraer la componente
azimutal, vy, del vector velocidad de cada particula contenida en el volumen
del fragmento, es decir, la velocidad rotacional, se usa la relacion

Vg = €OS pv, — sin puy, (D-2)

donde ¢ = arctan(y/z) es la posicién azimutal de la particula medida con
respecto a un sistema Cartesiano cuyo origen coincide con el centro de masa
del fragmento y el eje z con el eje de rotacion.

Una vez calculadas las velocidades rotacionales de las particulas, se selecciona
el plano ¢ = 0 y se proyectan sobre éste todas las particulas que componen al
fragmento. La curva de rotacion se obtiene dividiendo el plano sobre el cual
estdn proyectadas las particulas en intervalos de ancho R/20 y promediando
los valores de v4 de las particulas dentro de cada intervalo, donde la altura
de los intervalos estd delimitada por el radio R de la esfera. De esta manera
se obtiene el perfil de velocidad rotacional como funcién del radio para cada
fragmento.
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