MODELOS DE EVOLUCION DE NUBES COSMICAS

Wolfgang G.L. Psppel
(Universidad de Buenos Aires, Facultad de Ciencias
Exactas y Naturales, Departamento de Flsica)

En las teorfas de formacién de estrellas se supone que éstas se condensan del material
interestelar. Es interesante entonces, examinar modelos de nubes gaseosas tratando de ver
como influyen los diferentes pardmetros y procesos fisicos sobre su evolucién, con vistas a
su contraccién y a la formacién de estrellas.

Aqu', en nuestro caso, se trata de estudiar modelos muy simplificados, pero tratando de
no imponer restricciones sobre el movimiento o sobre la manera de disipar la energia, tratan-
do de incluir todos los efectos que pudieran tener alguna importancia. Como el trabajo esta
todavla en pleno desarrollo, se dard sélo un resumen provisorio e incompleto de su estado
actual, tratando tan sélo de ilustrar la forma en que ha sido planteado y atacado el problema.

Por su complicacién y para simplificar, se supone la simetria esférica, lo cual no permite
la inclusién de campos magnéticos o radiativos exteriores, ni una rotacién inicial de la nube.
Como se desea estudiar el modelo en un variado rango de masas, densidades, temperaturas y
composiciones, se ha tratado de incluir en el planteo todos los procesos fisicos que pudieran
tener influencia en alguna de las etapas de la evolucién de la nube. Cuando se pase al cém-
puto numérico de los modelos, la eleccién de los parémetros decidira que simplificaciones
suplementarias podran hacerse. El planteo presente se refiere a nubes de profundidad éptica
pequefia, y para fijar ideas se parte de hidrégeno puro inicialmente neutro. Las variables
independientes son la distancia al centro r, y el tiempo t. Las ecuaciones de movimiento y
de continuidad son respecﬁvamenfe: r
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(2) $ =-(p2+2 &)
donde v(r, t) es la velocidad, p(r,t) la presién, p (r,t) la densidad y a(r,t)= _Q +% siendo
estos Gltimos los coeficientes de viscosidad. El significado de los diferentes términos ya fue
analizado en un trabajo anterior (Psppel 1963). Ademas del hidrégeno neutro se considera
la posterior presencia de H™, H™, electrones y H2, es decir cinco clases diferentes de par-
ticulas, En esas condiciones, si llamamos n; al ndmero de particulas de |a clase i por unidad
de volumenz m; a sus masas, la ecuacién de estado serd:

Con: (4) M= L E (L N de Avo-

Fmalmenfe el principio de conservacién de la energia nos da: 2. ni gadro)
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donde los f; valen 5/2 para el Hy y 3/2 para las particulas restantes. El primer miembro es el
aumento de energia interna del sistema; el primer término contiene las energias de formacién
de las particulas referidas al hidrégeno ionizado:

Eqr =€ =0, Ey=-1360eV, Ey-=-—1435eV, &y, = -(2+43,60 + 4,48)eV = - 31688V
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Tabla 1
Reaccién Cte. de la reaccién Bibliografia
H +hv=H" + e, absor. lig.-libr. By Unssld 1958
H* + e~H + hy , recombinac. dae 2200 TG (T) Allen 1963
H™ + hy —H + e, abs. lig.-libr. H™ B3 Unssld 1958
H+e—-H" +hv, formac.de H™ dgm 150107 YT McDowell 1961
Absorc. debida a granos de polvo — Gaustad 1963
H* + e ~H" + e +hv, emis. lib.-libr, — Allen 1963
H* + e + hv =Ht + ¢, abs. lib.-libr. — Allen 1963
H+e—=H+e+hv, emis. libr.-libr.H™ —
H+e+hv—H+e, abs. libr,~libr. H~ —_ Gingerich 1961
H"+ e —~H"+e , exc. por col.el. Qyo Allen 1963
H™+ e =H"+e, desexc. por col. el. oLy Allen 1963
H + HY9—H + HP, excit. por col. H oy Bates 1958
H™+ H—<~H™ + H, desexc. por col. H an Allen 1963
HY® + H* = H® + Ht, excit. por col , Ht o 44 Bates 1958
H® 4+ H*—= H9 + HY, desexcit. por col . H* aqg Allen 1963
H+e=H'4e+ e, ioniz. por col. el. g =6,0.10"1YT 1071308 Allen 1963
H* + e + e —H™+ e, recob. por col. triple Ty Elwert 1952
H+H—~—Ht4+e+H, ioniz. por col. H Qs Bates-Griffing 1955
H* + e + H—H + H, recomb. por col. trifle Ty
H+H¥=H'+ HY + e, ioniz. por col. H a0 Bates-Griffing 1953
H* + e + HY—H"+ H, recomb. por col. triple a2
H®__ ... <HY +hv , desexc. espont. — Condon-Shortiey 1953
H® e HY £y, + Y, ,desexc, del nivel 25 — ~ Aller 1956
dispersién electrénica — Unssld 1958
dispersién atémica — Unssld 1958
H™ + H—=H,+ e, formac. H,por H™ Aayg 42 407V T McDowell 1961
H2+ e —H™ + H, disoc. H;, por col. dyy
H, + hy —H + H'™ disoc. H, por fotones A2 { McDowell 1961
Gould-Salpeter 1963
dispersién por H, . — Gavustag 1963
H, + e+ hy —H, +e, abs. lib.-libr, H} — Gaustad 1963
Transic. rotacionales del H, —_— Gould=-Salpeter 1963
Formac. de H, sobre granos de polvo Qa2 Gould-Salpeter 1963
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y los otros dos téminos se refieren al aumento de energla de traslacién de las particulas; el
segundo miembro contiene el trabajo disipado por las fuerzas viscosas, el trabajo de compre-
sién, el calor por conduccién y la energla por trasporte radiativo: | es la luminosidad, o sea
el flujo de energla radiativa a través de una superficie de radio r. Se calcula ] a partir de la
ecuacién de tmnsferencio radiativa (Chandrasekhar 1960):

(6) p2 Br + E 31 = —kP[I(r)l) j(r,p,)] ‘ rms cos 9
Para profundldades 6pf|cas pequeiias (G (u,r r) <<1), esta ecuacién admite una solucién sencilla
para !

M D=rH(r, f)=rzjmse 2TsenBd8 = 4T (1- c)]}(r p(r)r*de

donde j es el coeficiente de emisién y T un promedio de G sobre i y sobre r' . Vale decir
que al ser practicamente trasparente la nube, 1 (r) resulta sSlo de la confnbuclén de todos
los elementos exteriores.

Para calcular los n;, el coeficiente § y la opacidad K (necesaria para verificar que & << 1)
se debe considerar una serie de reacciones quimicas y atémicas que tienen lugar durante la
evolucién. En la Tabla 1 pueden observarse las principales reacciones consideradas, con la
correspondiente: bibliograffa utilizada. Es necesario hacer notar que tanto la bibliograffa
como la tabla estdn incompletas. Esto Gltimo se debe a que varias de las constantes de reac-
cién, necesarias para los célculos, no estdn ain calculadas definitivamente, sino aproxima-
damente como para dilucidar si una reaccién es importante o no y como para poder realizar
las primeras etapas del cdlculo. A medida que estos se vayan desarrollando, se irén mejoran-
do los valores que asi lo exijan.

En nuestro primer modelo al considerar que no hay granos de polvo presentes, podemos
ignorar las reacciones (5) y (32), y, considerando que al haber inicialmente sélo H atémico
(en este primer modelo), el Hy formado serd relativamente escaso en las primeras efapas de la
evolucién, hemos ignorado ademds la disipacién radiativa por el proceso (31).

Las constantes de reaccién a sonfuncionesde la temperatura, y las @ de la temperatura
y de ly. Como es sabido se las define por

47 [(T-hMv?
(8) a=41r\/hw'g Le NVAT(v)dv, p:”trﬂh_:dvdn,

donde Ty, es la seccién eficaz de fotoianizacién y h = 1/2 k T. Andlogamente los T son las
constantes correspondientes a las colisiones triples.

Para los célculos de B, y B, al desconocerse 1y , se tom6 By (hv>13,6 evy 0,75 ev
respectivamente), calculandose las expresiones de @ en funcién de T por equilibrio detalla-
do. Las reacciones (10) a (15) no interesan aqul” porque no cambian la naturaleza de las par-
ticulas ni producen energia radiativa. Algunos de los T se calcularon usando balance deta~
llado y conociendo el a del proceso inverso. AsT también se calculé el jy para el proceso (8)
De esa manera las ecuaciones que dan los n; en el tiempo son;
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Una comparacién de los témminos mostré que todas las colisiones triples son de efecto despre-
ciable en las primeras etapas del cdlculo, de modo que pueden ignorarse todos los téminos
conun Y. _

En cuanto a la expresién para el coeficiente de emisién tenemos (luego de haber integra-

do sobre la frecuencia V ): -
(10) AT 4 () P ) = ng nye VT [1,435 x 1077 45,41 x 10722 1+ 4,50 x 1072 LM,

8,9x 10734 7 x (1 +232) n,, # ] +ng 0, T3x9, 97x10740(-0,410+6,7146-0, 97692
T € +0,18603), @ =5040/T
resultando de la contribucién de la emisién libre-libre, |ibre—|'gcdo, ligado-ligado, libre-
ligado del H™ (los cuatro términos en corchetes) y libre-libre del H™ (Gltimo témino de la
expresién). Las dispersiones electrénica, atémica y por la molécula H, resultan ser despre-
ciables para el primer modelo considerado y siempre que ny <<102\/"I_'2
No damos aqui’ las expresiones de la opacidad, ya que, mientras se mantiene la trasparencia
de la nube, la opacidad no aparece explicitamente en las ecuaciones; sélo es necesaria
para verificar G <<{.

Con las ecuaciones (1), (2) 3), @), 6), 7), (9), y (10) queda as’ planteado el pro-
blema y listo para ser resuelto numéricamente. Se debe fijar la masa del sistema, la distribu-
cién inicial p (0,r), T(O,r), v(0,r), y la composicién inicial (que, como queda dicho, es
H puro), vale decir los n; iniciales. Debe cuidarse que el gradiente de presién inicial sea
menor que la fuerza gravnfaforlc para posibilitar una contraccién inicia! (masa suﬁc:enremen
te grande y temperatura inicial suficientemente baja.

Para la viscosidad  y la conductividad termica k se usan expresiones elementales véli-
das para H puro; § para un gas monoatémico es nulo). Las condiciones de contorno a utilizar
son:

Nye

enelcento : v=0 , P=0

en la periferia: T=0 , p=0
Digamos todavia que en un trabajo reciente (McNally 1964), el autor usa ademds v = 0 en la
periferia, pero aqui’ no se impondra dicha condicién, y los primeros célculos numéricos he-
chos hasta ahora (tomando una densidad y temperatura iniciales homogéneas, v(0,r) =
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P~10-23, T~10, Mn108 Mo) parecen mostrar més bien que la velocidad tiende a hacerse
lineal con la distancia al centro. Asi también lo muestran soluciones anallticas para modelos
simplificados de Hunter (1962), y asi eran las soluciones aproximadas elementales analTticas
de un modelo previo muchlsimo menos elaborado que el presente (Psppel 1963).

El proceso que se estd siguiendo en los cdleulos numéricos es esqueméticamente el siguien
te: para la época inicial t, se divide la nube en un ndmero dado de intervalos (por ejemplo —
100) que encierran igual masa. Luego se calculan numéricamente todas las derivadas espacia~
les primeras y segundas que aparecen en las (1), (2) y (5) (por ejemplo haciendo pasar una
pardbola por tres puntos consecutivos y derivando ésta). De ésta manera se obtiene J3 en la
(10) y %% en la (2). (La integral que aparece en la (1) también se calcula numéricamente sin
dificultad). En las (?) se obtienen las cinco S . Estos siete cocientes diferenciales, multi-
plicados por el paso en el tiempo At pemiten la obtencién de v, p y los n; al tiempo t_ +Aft.
Ademés, con los valores de los 4% ya se puede calcular todos los términos de la (5), fo que
permite obtener dT/dt y por lo tanto T (t, +At). Calculando ahora el peso molecular en la
(4) en base a los nuevos valores de n; y utilizando el nuevo valor de T se calcula p en la (3),
y el coeficiente }(to +At) en la (10). Con este Gltimo se obtiene | (to +At) mediante la
(7). Y todo esto se efectia para cada uno de los puntos en que se dividi6 el radio de la nube.
El nuevo radio  de la nube es:

R(to+at)=R(ts)+v (to, R)At

Y con ello se esté en condiciones de reiniciar todo el célculo partiendo ahora de los valores
al tiempo t, + At. Y asi sucesivamente. Se est§ utilizando la computadora electrénica
Mercury del Instituto de Calculo de la Universidad de Buenos Aires. En la actualidad se esté
tratando de obtener resultados.

Se agradece al Dr. C.M. Varsavsky por interesantes discusiones y por haber lefdo el
manuscripto.

A set of differential equations is set up in order to compute numerically spherical
symmetric models of evolution of cosmic clouds with different initial masses, densities,
temperatures and compositions. Radiative transfer and several reaction equations are included
in the process.
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