
Estudio numérico del efecto del
campo magnético en la
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Resumen

A lo largo de los años se ha estudiado la relevancia del campo magnético en la
dinámica del medio interestelar, especialmente en la evolución de nubes moleculares
y los procesos de formación estelar. Procesos fı́sicos como la autogravedad, campos
magnéticos, turbulencia y la retroalimentación de estrellas compiten en la dinámica de
las nubes a diferentes escalas espaciales y temporales. Se ha reportado que el campo
magnético influye en la dirección de los movimientos del gas molecular a grandes es-
calas (∼ 10 pc) y bajas densidades. Sin embargo, en núcleos densos (∼ 105 cm−3), la
autogravedad parece ser el factor dominante, a pesar de que en estos regı́menes se han
medido intensidades de campo magnético de ∼ 1 mG. En contraste, en el gas menos
denso (∼ 100 cm−3) se han medido intensidades de ∼ 10µG. Estudios recientes re-
portan una intensidad intermedia de ∼ 100µG en estructuras conocidas como pilares,
formadas alrededor de regiones HII, para densidades de ∼ 103−104 cm−3. Esto sugiere
que el campo magnético podrı́a contrarrestar tanto la autogravedad como a la presión
externa que rodea estas estructuras. No obstante, el método utilizado para estas medi-
ciones (Davis-Chandrasekhar-Fermi) podrı́a causar sobre/subestimaciones del campo
magnético, llevando a interpretaciones imprecisas sobre su efecto en la dinámica del
gas. Además, se ha observado que la orientación relativa del campo magnético tiene
efectos importantes en la formación de estructuras.

En este contexto, para estudiar de forma controlada el efecto del campo magnético
en la formación y evolución de estructuras tipo pilar alrededor de regiones HII, cons-
truimos un modelo numérico simplificado de un filamento (con un núcleo denso em-
bebido) que esta siendo radiado por una estrella masiva. Encontramos que la dirección
del campo magnético relativa al filamento y la autogravedad del gas denso, influyen
de manera importante en la formación y evolución del pilar. El campo magnético debe
estar alineado perpendicularmente al filamento para que una estructura tipo pilar pueda
formarse.

Además, analizamos a un modelo numérico más realista (modelo autoconsisten-
te). En ambos tipos de modelos, realizamos observaciones sintéticas y aplicamos el
método Davis-Chandrasekhar-Fermi para comparar la intensidad del campo magnéti-
co derivada con este método y con la intensidad promedio medida directamente de las
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simulaciones. Encontramos que las observaciones sintéticas trazan adecuadamente la
morfologı́a del campo magnético a lo largo del tiempo, mostrando su tendencia a ali-
nearse de forma paralela al eje mayor el pilar. Sin embargo, la intensidad del campo
magnético calculada usando el método Davis-Chandrasekhar-Fermi sobreestima por
un factor de 4-12 la intensidad promedio medida en la simulación, indicando que este
método puede no ser aplicable en este tipo de regiones.



Abstract

Over the years, the significance of the magnetic field in the dynamics of the in-
terstellar medium has been studied, particularly in the evolution of molecular clouds
and star formation processes. Physical processes such as self-gravity, magnetic fields,
turbulence, and stellar feedback compete in the dynamics of clouds at different spatial
and temporal scales. It has been reported that the magnetic field influences the direction
of molecular gas movements on large scales (∼ 10 pc) and at low densities. However,
in dense cores (∼ 105 cm−3), self-gravity seems to be the dominant factor, despite mag-
netic field strengths of ∼ 1 mG being measured in these regimes. In contrast, in lower
density gas (∼ 100 cm−3), field strengths of ∼ 10µG have been measured. Recent stu-
dies report an intermediate intensity of ∼ 100µG in structures known as pillars, formed
around HII regions, for densities of ∼ 103 − 104 cm−3. This suggests that the magne-
tic field could counteract both self-gravity and the external pressure surrounding these
structures. However, the method used for these measurements (Davis-Chandrasekhar-
Fermi) could cause over-/underestimations of the magnetic field, leading to inaccurate
interpretations of its effect on gas dynamics. Additionally, it has been observed that
the relative orientation of the magnetic field has significant effects on the formation of
structures.

In this context, to systematically study the effect of the magnetic field on the for-
mation and evolution of pillar-like structures around HII regions, we constructed a sim-
plified numerical model of a filament (with an embedded dense core) being irradiated
by a massive star. We found that the direction of the magnetic field relative to the fi-
lament and the self-gravity of the dense gas significantly influence the formation and
evolution of the pillar. The magnetic field must be aligned perpendicular to the filament
for a pillar-like structure to form.

Furthermore, we analyzed a more realistic numerical model (self-consistent mo-
del). In both types of models, we performed synthetic observations and applied the
Davis-Chandrasekhar-Fermi method to compare the magnetic field intensity derived
with this method to the average intensity measured directly from the simulations. We
found that the synthetic observations adequately trace the morphology of the magne-
tic field over time, showing its tendency to align parallel to the pillar’s major axis.
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However, the magnetic field intensity calculated using the Davis-Chandrasekhar-Fermi
method overestimates the average intensity measured in the simulation by a factor of
4-12, indicating that this method may not be applicable in these types of regions.



Dedicatoria.

A mi madre Yazmin, a mi padre Luis y a

mi hermana Denisse.





Agradecimientos

Quisiera expresar mi gratitud a mis asesores Manuel Zamora, Abraham Luna y
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Capı́tulo 1
Introducción

El campo magnético (CM) permea y afecta a todo el medio interestelar (MIE),
desempeñando un papel crucial en la formación y evolución de las nubes moleculares
(NMs) y en el proceso de formación estelar (ver, p.ej., Hennebelle and Inutsuka, 2019).
Por lo tanto, su estudio es de vital importancia en el campo de la astrofı́sica.

Las principales técnicas observacionales para determinar la intensidad del CM en
NMs son: el efecto Zeeman en lı́neas moleculares y la polarización de granos de polvo
(p.ej., Crutcher, 2012; Crutcher and Kemball, 2019). Esta última técnica no solo per-
mite determinar la intensidad, sino también la morfologı́a del CM en el plano del cielo,
razón por la cual en este trabajo nos centramos en esta técnica, utilizando el método de
Davis-Chandrasekhar-Fermi (DCF) Davis Jr (1951); Chandrasekhar and Fermi (1953).
Este método es el más utilizado en estudios observacionales ya que permite medir la
intensidad del CM en regiones extendidas (p.ej., Chen et al., 2022). Además, es el méto-
do que se ha empleado para estudiar el CM en pilares alrededor de regiones HII (p.ej.,
Pattle et al., 2018; Hwang et al., 2023).

Es bien sabido que las estrellas masivas (con masa M > 8 M⊙) ionizan sus nubes
moleculares progenitoras, formando regiones HII. El gas y el polvo que rodean a estas
estrellas se comprimen debido al avance de un frente de choque precedido por un frente
de ionización. En estas regiones barridas pueden formarse estructuras densas y alarga-
das, denominadas pilares (p.ej., White et al., 1999a). Los pilares se crean cuando el
choque producido por la expansión de la región HII alcanza la NM circundante, la cual
generalmente es altamente estructurada (p.ej., Falgarone et al., 1991). En este escenario,
los CMs podrı́an jugar un papel importante en el proceso de formación de pilares, en su
dinámica y tiempos de vida (ver §1.4). En este trabajo abordamos este problema desde
un punto de vista numérico. Además, mediante observaciones sintéticas evaluamos la
validez del método de DCF en los pilares.

En esta sección, describiremos de manera general las componentes del MIE con
especial atención en el polvo interestelar y los CMs. En la sección §2 describimos los
modelos numéricos, sus condiciones iniciales y su evolución general. Explicamos la
metodologı́a utilizada para la medición de los parámetros fı́sicos para el análisis evo-
lutivo y dinámico. En la sección §3 hacemos una descripción de las simulaciones de
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CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

transporte radiativo, definiendo la configuración utilizada en el presente trabajo. Ex-
plicamos de forma resumida los temas de polarización, propiedades fı́sicas del polvo
interestelar y la teorı́a de alineamiento del polvo implementada en el código de trans-
ferencia radiativa utilizado. Describimos también la metodologı́a implementada para
la medición de la intensidad de CM usando el método DCF. En la sección §4 expo-
nemos los resultados para los diferentes modelos numéricos. Describimos el papel del
CM en la formación y evolución de pilares. Describimos, además, los resultados de las
observaciones sintéticas en los modelos en donde se forma un pilar. Reportamos las
intensidades de CM calculadas a partir del método DCF y las medidas directamente
en los modelos. En la sección §5 discutimos sobre los efectos del CM en la formación
y evolución del pilar. También analizamos la validez del método DCF en los pilares.
Exponemos las conclusiones derivadas del análisis del comportamiento del CM en los
modelos de los pilares. Además, determinamos la fiabilidad del método DCF en estas
regiones.

1.1. Medio interestelar (MIE)

El MIE en la Galaxia es un medio continuo y está compuesto principalmente de
una fase sólida (granos de polvo) y una fase gaseosa, con una masa total de ∼ 109M⊙
(p.ej., Ferrière, 2001; Draine, 2011). La fase gaseosa se compone de hidrógeno (∼
70.4% del total de masa en gas) y helio (∼ 28.1%), junto con otros elementos más
pesados (∼ 1.5%). Por tanto, el hidrógeno es la componente principal del gas y se
puede encontrar en forma neutra, molecular o ionizada. Aunque el polvo tiene una
masa del ∼1 % la masa de gas, es quı́mica y termodinámicamente muy importante. Las
otras componentes del MIE son los CMs y los rayos cósmicos que permean todo el
MIE (p.ej., Ferrière, 2001).

1.1.1. Gas interestelar

Gas neutro frı́o

Compuesto principalmente por hidrógeno neutro atómico, se trata de regiones di-
fusas que alcanzan temperaturas de unos 50-150 K. También se hallan algunos iones
de baja excitación como el CII y CaII. Estas regiones se pueden observar por medio
de la lı́nea de 21 cm del HI en absorción o en emisión, junto con lı́neas del CaII en
absorción detectadas en el fondo estelar. Su tamaño tı́pico es de ∼5 pc, con una den-
sidad ≃ 1-100 cm−3 y masas del orden de ≃50-500 M⊙. Además, las regiones tienen
una velocidad interna turbulenta de 1-4 km/s. Por otra parte, su distribución vertical en
la Galaxia alcanza ∼250 pc sobre el plano galáctico y ocupan una fracción 2-3% del
volumen galáctico, aunque su masa es aproximadamente la mitad de la masa total del
medio interestelar (p.ej., Anglada and Estalella, 2008).
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1.1. MEDIO INTERESTELAR (MIE)

Gas neutro tibio

Su principal componente es el hidrógeno atómico a una temperatura de 5000-6000
K con una fracción de ionización del 10-20%, su densidad tı́pica es de 0.1-1 cm−3.
Estas regiones se detectan por medio de la lı́nea de 21 cm del HI en emisión. Alcanza
una altura sobre el plano galáctico de ∼400 pc y ocupa una fracción del volumen de
hasta 50% de la Galaxia (p.ej., Anglada and Estalella, 2008).

Este medio es térmicamente inestable (Field, 1965), por lo que al comprimirse
cambia de fase al medio neutro frı́o.

Gas molecular

Las llamadas NMs se componen de hidrógeno molecular como elemento princi-
pal, aunque también contienen otras moléculas menos abundantes como el monóxido
de carbono CO, amonı́aco NH3, entre otras. A pesar de que el H2 es el componente
principal, no posee momento dipolar y, por lo tanto, no presenta transiciones en las
condiciones fı́sicas tı́picas de estas nubes. Por esta razón, se usa el CO como trazador,
ya que este es la segunda molécula más abundante en las nubes moleculares. Sus pri-
meras dos transiciones rotacionales se excitan a las temperaturas tı́picas de las nubes
∼ 10 − 30 K y para densidades de 102 − 106 cm−3.Además, sus variantes isotópicas
cuentan también con transiciones observables (algunas ópticamente delgadas) por lo
que son útiles para medir parámetros fı́sicos. El tamaño tı́pico de las nubes moleculares
es de ∼ 10−100 pc, con masas de ∼ 103−106 M⊙ y una velocidad turbulenta de ∼ 1-5
km/s. Se encuentran principalmente en el plano galáctico y alcanzan una altura hasta
120 pc, ocupan una fracción de ∼ 2% del volumen de la Galaxia. En estas regiones
se forman las estrellas, por lo que se encuentran fuentes de formación estelar reciente
como fuentes infrarrojas, máseres de H2O y regiones HII (p.ej., Ferrière, 2001).

Gas ionizado tibio

Estas regiones se componen de hidrógeno fotoionizado que rodea a estrellas jóve-
nes. Estas regiones están asociadas a nubes moleculares y se detectan por la emisión
compacta de Hα, emisión libre-libre en el radio continuo y lı́neas de recombinación.
Tienen densidades tı́picas de 102 − 104 cm−3, un tamaño de ∼ 1 pc y temperaturas de
5000− 10000 K, tı́picamente de 8000 K (p.ej., Ferrière, 2001).

Gas ionizado caliente

Formado principalmente por hidrógeno ionizado colisionalmente, con temperatu-
ras de 106 − 107 K y densidades de 10−4 − 10−2 cm−3. El gas coronal se origina por
explosiones de supernovas, ya que la onda de choque calienta el gas a sus alrededores.
Su detección se da por medio de la emisión de rayos X suaves con energı́as de 0.1-2
keV y la absorción de las lı́neas de alta excitación en el ultravioleta. Se encuentra tı́pi-
camente a 700 pc sobre el plano galáctico y ocupa hasta un 70% del volumen de la
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CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

Galaxia (p.ej., Ferrière, 2001).

1.1.2. Polvo interestelar
Los granos de polvo en el medio interestelar son partı́culas sólidas de tamaño ∼

0.001-1 µm, tı́picamente de ∼ 0.1 µm. Están principalmente compuestos por silicatos
(piroxenos y olivinas) y carbonaceos (grafitos e hidrocarburos policı́clicos aromáticos)
(p.ej., Galliano, 2022). En general no se tiene una forma bien definida, aunque en mu-
chos modelos se usan formas esferoidales. Las interacciones entre el polvo interestelar
con las ondas electromagnéticas son la absorción, la dispersión y la emisión. Estas tie-
nen como efectos la extinción (debido a la absorción más la dispersión) de la luz estelar,
el enrojecimiento de la luz por extinción diferencial (la luz azul se extingue más que
la roja) y la polarización interestelar (por emisión térmica del polvo o por absorción
selectiva) (p.ej., Anglada and Estalella, 2008). En la Galaxia el valor tı́pico de la extin-
ción debida al polvo es de alrededor de una magnitud por cada kpc. La formación de
granos de polvo se da usualmente en las envolturas de estrellas frı́as y son llevados ha-
cia el medio interestelar por la presión de radiación. Se tiene una abundancia relativa en
masa entre el polvo y el gas de ∼ 0.01. El polvo se encuentra comúnmente en las nubes
moleculares, estos están muy relacionados ya que el polvo juega un papel importante
en la formación de moléculas tales como el H2 (actuando como un catalizador) y en su
preservación ya que los granos las protegen de la foto-destrucción debido a la radiación
ultravioleta.

1.1.3. Campos Magnéticos (CM)
La presencia del campo magnético en el medio interestelar fue descubierta gracias

a la detección de luz polarizada. La explicación a este fenómeno se asoció a la pre-
sencia de granos oblatos que polarizan la luz de forma selectiva. La luz no polarizada,
pensada como una onda electromagnética, al interaccionar con un medio polvoriento,
el campo eléctrico de la onda que oscila paralelo al eje del grano de mayor longitud
es absorbido, mientras que la luz perpendicular a este eje es la que pasa de forma po-
larizada. Estudios observacionales del CM en la Galaxia muestran que este tiene una
componente uniforme azimutal y una componente aleatoria, ambas con una intensidad
de ∼ 5µG (p.ej. Beck, 2001).

1.1.4. Rayos cósmicos
Los rayos cósmicos son partı́culas de altas energı́as (principalmente protones o

núcleos atómicos) que se mueven a velocidades cercanas a la de la luz. Estos se ori-
ginan en varios procesos astrofı́sicos, incluyendo explosiones de supernovas, núcleos
galácticos activos y vientos estelares (p.ej., Meyer, 1985). Mediciones realizadas con
instrumentos a bordo de globos y cohetes indican que los rayos cósmicos se componen
principalmente de protones, aproximadamente un 10 % de núcleos de helio, un 1 % de
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1.2. MEDICIÓN DEL CAMPO MAGNÉTICO EN NUBES MOLECULARES:
MORFOLOGÍA E INTENSIDAD

núcleos más pesados, un 2 % de electrones y pequeños porcentajes de positrones (p.ej.,
Blandford and Eichler, 1987; Bloemen, 1987). Estas partı́culas se mueven a velocidades
cercanas a la de la luz y tienen energı́as cinéticas (E) que abarcan un amplio rango. La
mayorı́a de los rayos cósmicos que llegan a la Tierra se originan en el Sol, con E ≲ 0.1
GeV, mientras que los más energéticos provienen del MIE (p.ej., Ferrière, 2001).

Los rayos cósmicos influyen en la estructura y evolución del MIE. Al contribuir
al calentamiento y a la ionización del gas, afectan la presión térmica y magnética en el
ISM, lo que puede influir en la formación estelar y la dinámica de las nubes molecula-
res.

1.2. Medición del campo magnético en nubes molecula-
res: morfologı́a e intensidad

Las observaciones de polarización del polvo a escala de nubes moleculares (∼ 10
pc) indican que la orientación relativa cambia progresivamente con el aumento de la
densidad columnar, de paralela (o sin orientación preferida) a predominantemente per-
pendicular. De manera que la estructura de campo magnético está ordenada a escalas
de aproximadamente 10 pc (p.ej., Planck Collaboration et al., 2016). En estructuras
filamentarias el CM tiende a estar alineado de forma perpendicular al eje mayor (Liu
et al., 2018, p.ej.,). En algunos núcleos densos de gas molecular se ha observado una
morfologı́a del CM con forma de reloj de arena (p.ej., Girart et al., 2006; Crutcher,
2012; Juárez et al., 2017). Esto indica que el flujo de campo magnético está congelado
(el CM se mueve con el gas), por lo que las lı́neas de CM son comprimidas y dobladas
hacia el núcleo debido al colapso gravitacional. La tensión magnética proporciona re-
sistencia al colapso en dirección perpendicular a las lı́neas de campo, lo que lleva a la
forma caracterı́stica de reloj de arena (p.ej., Myers et al., 2018).

En nubes moleculares se ha medido una intensidad de CM en el plano del cielo
de ∼ 12 − 10µG en regiones de baja densidad de n ∼ 300 cm−3, mientras que para
estructuras filamentarias y con densidades ∼ 103 cm−3 se ha medido una intensidad
de ∼ 25 − 42µG (p.ej., Chapman et al., 2011). En núcleos densos (n ∼ 105 cm−3) se
ha reportado una intensidad de ∼ 1mG (p.ej., Juárez et al., 2017; Houde et al., 2009).
Para estas mediciones del CM proyectado en el plano del cielo se utilizó el método de
Davis-Chandrasekhar-Fermi (DCF) (Davis Jr, 1951; Chandrasekhar and Fermi, 1953).

La intensidad del campo magnético a lo largo de la lı́nea de visión se puede medir
directamente por medio del desdoblamiento Zeeman de la lı́nea de HI de 21 cm u
otras lı́neas moleculares en radio (usualmente OH y CN). Las mediciones usando este
método han mostrado una intensidad del campo magnético de algunos µG para distintas
nubes de HI. Mediciones usando la molécula OH reportaron que el campo magnético
tiene una intensidad de ∼ 1−10µG en regiones con densidad de gas n ≃ 1−100 cm−3

y una suave tendencia del campo magnético a aumentar de intensidad con el incremento
de la densidad (p.ej., Crutcher et al., 2010). Esta tendencia es más pronunciada para un
rango de densidad alto ≃ 102 − 104 cm−3, en donde la intensidad de campo magnético
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alcanza valores de 10-100 µG (p.ej., Crutcher et al., 2010). Por otro lado, en nubes
moleculares se ha medido una intensidad de la componente del CM a lo largo de la lı́nea
de visión de ∼ 16µG en promedio (p.ej., Troland and Crutcher, 2008). Sin embargo,
este método no nos da información sobre la morfologı́a o intensidad del CM en el
plano del cielo. Por otro lado, el método DCF sı́ nos proporciona la información antes
mencionada y resulta más menos complicado usarlo en la observaciones, pero tiene
mayores incertidumbres.

En este trabajo usamos el método DCF, principalmente porque es el que se ha
utilizado observacionalmente en pilares alrededor de regiones HII (ver §1.4 Pattle et al.,
2018; Hwang et al., 2023). Sin embargo, hay otros métodos propuestos en la literatura
como el de DCF-modificado (Skalidis et al., 2021), método de gradientes de velocidad
(González-Casanova and Lazarian, 2017), efecto Zeeman (p.ej., Crutcher et al., 2010)
y Rotación de Faraday (p.ej., Tahani et al., 2018).

1.2.1. Método Davis-Chandrasekhar-Fermi (DCF)
El método DCF toma en cuenta la propagación de ondas de Alfvén a lo largo

de un campo magnético originalmente uniforme (B⃗0) (Davis Jr, 1951; Chandrasekhar
and Fermi, 1953). En este escenario cualquier distorsión de las lı́neas de campo está
correlacionada directamente con los movimientos del gas. Entonces, se puede estimar
la intensidad del CM midiendo la dispersión de este (la dispersión de los ángulos de
polarización) y la intensidad de la turbulencia (el ancho de la lı́nea), y suponiendo que
(Chen et al., 2022; Pattle et al., 2022):

1. El balance energético se conserva entre las variaciones de la energı́a cinética del
gas y las variaciones de la energı́a magnética, es decir, si δEK ≈ δEB,

2. El movimiento turbulento en tres dimensiones del gas es isotrópico.

Bajo la suposición δEK ≈ δEB, la interacción entre la turbulencia del gas y el
campo magnético es concebida como una onda Alfvén transversal que se propaga a
través del campo magnético de fondo (B⃗0), de tal manera que solo la componente per-
pendicular de la velocidad del gas es efectiva sobre B⃗0, es decir, sobre la fluctuaciones
de las ondas Alfvénicas. Por lo que, si el campo magnético total está definido como:
B⃗ = B⃗0 + δB⃗, su componente perpendicular es igual a las fluctuaciones del campo,
B⊥ = δB, y la componente paralela es cero, B∥ = 0. Por lo tanto,

δEK

δEB

= 1 =
ρv2⊥/2

B2
⊥/(8π)

. (1.1)

Además, la velocidad de Alvfén está definida como VA =
√
B2

0/(4πρ) en el medio
pre-perturbado y como la perturbación del campo B⊥ y v⊥ cumplen la relación

v⊥ = VA
δB

B0

. (1.2)
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Entonces, si hay una onda de Alfvén bien definida y de amplitud pequeña mo-
viéndose a lo largo del campo inicial B0 es posible calcular la magnitud de B0 usando
la ecuación de DCF:

B0 =
√

4πρ
v⊥

δB/B0

≈ f
√

4πρ
v⊥
δψ

(1.3)

con δψ la dispersión de los ángulos de polarización. Sin embargo, el método DCF
tiende a sobrestimar el campo magnético en el plano de cielo BPOS debido a efectos
de integración en escalas menores que el haz del telescopio y de considerar múltiples
celdas turbulentas dentro del haz y a lo largo de la lı́nea de visión (Ostriker et al.,
2001). Por lo que el método DCF se modifica usando un factor de corrección f , con
0 < f ≤ 1. De acuerdo al trabajo numérico de Ostriker et al. (2001), f = 0.5 es el valor
más adecuado, para valores de δψ < 25◦, ya que este valor es el que mejor se aproxima
al valor real cuando la componente uniforme del campo magnético es mucho mayor
que las componentes aleatorias, δB << B0. Por otra parte, se ha sugerido que en el
caso de valores altos de δψ se debe usar tan (δψ) sin aplicar el factor de corrección
f . Por lo que la ecuación de DCF modificada es (Falceta-Gonçalves et al., 2008; Chen
et al., 2022):

B0 ≈
√
4πρ

v⊥
tan (δψ)

. (1.4)

Debido a que las suposiciones tan restrictivas sobre los movimientos del gas y
la geometrı́a del campo magnético, el método DCF tiene puede tener una precisión
limitada (p.ej., Chen et al., 2022).

1.3. Regiones HII
Las regiones HII se forman alrededor de estrellas calientes (de tipo OB) que emiten

radiación ultravioleta, lo que disocia y ioniza el medio circundante y produce una esfe-
ra de gas ionizado. El radio inicial de la región HII está determinado por el equilibrio
entre la tasa de emisión de fotones ionizantes de la estrella y la tasa de recombinación
de protones y electrones en el gas, el llamado radio de Strömgren (Strömgren, 1939).
La región ionizada (inicialmente densa y caliente) esta sobrepresurizada respecto a su
alrededor, por lo que tiende a expandirse dinámicamente. Si la luminosidad de la es-
trella OB se mantiene constante y la nube de gas es lo suficientemente grande (y con
densidad uniforme), esta fase de expansión continuará hasta que se alcance el equilibrio
de presiones (Spitzer, 1998).

Durante la fase de expansión, la velocidad del frente de ionización es comparable a
la velocidad del sonido en la región ionizada. Inicialmente, el frente de ionización es de
tipo R débil, moviéndose más rápido que la velocidad del sonido en el medio neutro y
con un cambio relativamente pequeño en la densidad. A medida que el choque se forma
y se aleja del frente de ionización, este cambia a un tipo D débil, donde la velocidad del
frente es menor que la velocidad del sonido en el gas ionizado y el decremento en la
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densidad sigue siendo relativamente pequeño. Una vez que el choque se ha alejado del
frente de ionización, ambos frentes desaceleran ligeramente, y el frente de ionización
se vuelve de tipo D débil y completamente subsónico. La velocidad de expansión de
la región HII durante esta fase sigue la solución temporal de Spitzer, que describe el
aumento del radio de la región HII con el tiempo (rHII ∝ t4/7, Spitzer, 1998).

Spitzer (1998) sugirió que la expansión de las regiones HII reales puede diferir
mucho del modelo simple debido a que: las irregularidades en la densidad del medio
circundante pueden modificar la dinámica de la expansión de la region HII. Además, un
campo magnético puede romper la simetrı́a esférica y reducir la cantidad de compresión
en el frente de choque (Abe et al., 1963; Spitzer, 1998).

1.3.1. Regiones de fotodisociación
Las regiones de fotodisociación (PDRs) son áreas en el espacio interestelar que

consisten en estructuras de gas neutro comprimido que marcan el lı́mite entre regiones
de HII y el gas molecular. Las PDRs actúan como zonas de transición donde la radia-
ción ultravioleta de estrellas cercanas disocia a las moléculas adyacentes, pero no es lo
suficientemente intensa como para ionizar completamente el gas (p.ej., Hollenbach and
Tielens, 1999; Walch et al., 2012). Suelen tener una forma de caparazón, con estructu-
ras densas alargadas que sobresalen en la región H II, tı́picamente denominadas pilares
o trompas de elefante (p.ej., Arthur et al., 2011; Walch et al., 2012). Estos pilares se
crean cuando el choque de la región H II en expansión penetra en una NM estructurad
circundante (p.ej. Arthur et al., 2011).

1.4. Campos magnéticos en pilares alrededor de regio-
nes HII

En el estudio realizado por Pattle et al. (2018), se llevaron a cabo observaciones
polarimétricas a 850µm de los llamados Pilares de la Creación en M16. Estos autores
reportan que el CM está orientado a lo largo de los pilares y está desacoplado del CM
en la región ionizada (ver Figura 1.1). Las cabezas de los pilares son condensaciones
densas de gas molecular (White et al., 1999b) que interactúan con el frente de ioni-
zación proveniente del cúmulo NGC 6611, con una edad aproximada de ∼ 1.3 Myr
(Bonatto et al., 2006; Hildebrand et al., 2009), medida a partir de la fracción de estre-
llas con exceso de KS en el diagrama color-color. El tiempo de vida de las cabezas se
estima en < 3 Myr (McLeod et al., 2015), asociada a los parámetros fı́sicos derivados
y las abundancias iónicas en la región, para una tasa de pérdida de masa debida al flujo
fotoevaporativo de 70 M⊙ M−1. Mientras que para el cuerpo del pilar es de alrededor
de 105 años (Williams et al., 2001a), de acuerdo a la comparación entre sus modelos
numéricos y las observaciones, y debido a la diferencia de edad entre las cabezas se
sugiere que se convertirán en glóbulos cometarios desconectados del cuerpo. De esta
manera, Pattle et al. (2018) plantean el siguiente escenario:
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1. Un frente de ionización que se desplaza perpendicularmente al campo magnético
se aproxima a una región de alta densidad dentro del gas molecular (véase el
panel (a) de la Figura 1.2).

2. Esta región de alta densidad desacelera el avance del frente de ionización, lo que
provoca que las lı́neas del campo magnético, ancladas al gas, se doblen alrededor
del pilar en formación (véase el panel (b) de la Figura 1.2).

3. El campo magnético comprimido sostiene el pilar contra el colapso radial, aunque
no puede evitar la erosión a lo largo del eje longitudinal debido a la interacción
con el frente de ionización (véase el panel (c) de la Figura 1.2).

Figura 1.1: Figura ilustrativa de los vectores (con escala arbitraria) del CM observados en los
Pilares de la Creación (delimitados por lı́neas negras), en la imagen de fondo del HST (Hester
et al., 1996). Los ángulos de polarización fueron rotados 90◦ para mostrar la dirección del CM.
El tamaño del haz se muestra en la esquina inferior derecha. Figura tomada de Pattle et al.
(2018).

Utilizando el método de DCF, Pattle et al. (2018) midieron la intensidad del campo
magnético en el plano del cielo, reportando valores de BPOS ∼ (170−320) µG usando
la ecuación 3.31 con ∆v = (1.2 − 2.2) km/s de acuerdo a lo reportado en White
et al. (1999b) y para una densidad de n = 5 × 104 cm−3 (Ryutov et al., 2005). Este
estimado es consistente con el escenario antes descrito, donde un CM inicialmente débil
se intensifica por la compresión del gas. Además, se sugiere que el CM ralentizarı́a la
evolución de los Pilares y proporcionarı́a soporte magnético contra el colapso radial del
pilar. La morfologı́a observada se muestra en la Figura 1.1).
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Figura 1.2: Escenario evolutivo del campo magnético dentro de un pilar, propuesto por Pattle
et al. (2018). El azul oscuro representa el gas molecular, mientras que el azul claro muestra el
material ionizado. La lı́nea negra denota el frente de ionización. Las lı́neas discontinuas grises
indican la dirección del CM. Las flechas indican las compresiones a las que esta sujeto el pilar.

Por otro lado, Hwang et al. (2023) estimaron la intensidad del campo magnético
en la llamada Nebulosa de Caballo a través de emisión polarizada del polvo a 850 µm.
Reportan dos fuentes submilimétricas en la región identificadas como SMM1 y SMM2.
La primera es un pilar y la segunda se trata de un núcleo sin estrellas. Ambas fuentes
parecen tener un campo magnético alineado de forma casi perpendicular al eje mayor
de la fuente. Por otro lado, calcularon la intensidad del campo usando el método DCF
modificado por Hildebrand et al. (2009), el cual se usa para evitar estimaciones inco-
rrectas de la dispersión debida a la estructura de campo a gran escala y proporciona una
estimación independiente de la relación de la fuerza del campo magnético turbulento
con el de gran escala. Para SMM1 obtuvieron una intensidad de B en el plano del cielo
de BPOS = 56 ± 9µG (para una densidad media de n = 6.4 × 103 cm−3 y disper-
sión de velocidades media de σv = 0.11 km/s), mientras que para SMM2 obtuvieron
BPOS = 129±21µG (para una densidad media de n = 1.7×104 cm−3 y dispersión de
velocidades media de σv = 0.10 km/s). Además, compararon las energı́as magnética,
gravitacional y turbulenta de las estructuras. En ambas, hallaron que el campo magnéti-
co podrı́a dar soporte en contra del colapso gravitacional. El número de Mach Alfvénico
medido fue de MA = 0.27 ± 0.05 y MA = 0.40 ± 0.06 para SMM1 y SMM2, res-
pectivamente. Lo que mostró que la turbulencia en ambas estructuras es sub-Alfvénica,
es decir, que los campos magnéticos dominan los movimientos internos del gas. Por lo
que, concluyen que el campo magnético podrı́a tener una mayor importancia dinámi-
ca por encima de la auto-gravedad y la presión turbulenta interna. Sin embargo, como
SMM1 es una PDR, se espera que su dinámica este dominada por las presiones exter-
nas de la región HII. Por otra parte, en SMM2 hallaron que la energı́a magnética es
tres veces mayor que las energı́as internas turbulenta y potencial gravitacional, las cua-
les son comparables entre sı́. Este resultado podrı́a deberse a una sobrestimación de la
intensidad del campo magnético debida al método DCF, de lo contrario SMM2 podrı́a
estar confinado por la presión externa.
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1.5. Objetivo general
Estudios observacionales que usan el método DCF reportan un CM bastante in-

tenso en pilares (Pattle et al., 2018; Hwang et al., 2023) en comparación con el medido
en NMs (ver Sec. 1.2), lo que sugiere una posible sobrestimación de la intensidad. Esto
podrı́a deberse al incumplimiento de alguna de las hipótesis del método, como que la
turbulencia no sea isotrópica, que no exista equipartición entre las energı́as magnética y
cinética, o que la dinámica del pilar este dictada por la región HII. Efectos observacio-
nales de integración o proyección pueden contribuir también a la sobrestimación de la
intensidad de B. Por ello, se propone realizar un estudio utilizando simulaciones mag-
netohidrodinámicas (MHD) para evaluar la aplicabilidad del método DCF alrededor de
regiones HII. Además de estudiar el papel que desempeña el campo magnético en estas
regiones.

En el presente trabajo se utilizan simulaciones MHD implementadas en el código
euleriano de malla adaptativa FLASH. A partir de estas simulaciones, se realizan y
analizan observaciones sintéticas con el código de transferencia radiativa POLARIS.
Estas observaciones permiten estudiar la luz polarizada, debida a la emisión de polvo
a 850 µm, proporcionando los parámetros de Stokes I, Q, U y V. A partir de los datos
extraı́dos de los parámetros de Stokes Q y U, se calculan los ángulos de polarización y la
dispersión de estos ángulos, para estimar la intensidad del campo magnético de acuerdo
al método DCF. Finalmente, se comparan estas estimaciones con las intensidades del
campo magnético medidas directamente de la simulación en FLASH.

Page 11





Capı́tulo 2
Simulaciones numéricas

Para estudiar de manera controlada el proceso de formación y evolución de pilares,
partimos de un modelo simplificado de un núcleo denso embebido en filamento y suje-
to a una fuente de radiación ionizante. Posteriormente estudiamos el mismo proceso en
una simulación más realista donde los pilares se forman de manera autoconsistente en
una nube molecular filamentaria que esta colapsando y formando estrellas masivas. To-
dos los modelos numéricos se hicieron con el código magnetohidrodinámico FLASH
descrito a detalle en el Apéndice A, incluyendo procesos fı́sicos tales como enfriamien-
to/calentamiento, autogravedad, campos magnéticos (CM), formación de partı́culas su-
midero y radiación de fotones ionizantes. En este capı́tulo describimos los modelos
numéricos usados y damos una descripción cualitativa de la evolución de los mismos.

2.1. Modelo simplificado

Para estudiar de manera controlada el proceso de formación y evolución de pilares
se construyó un modelo simplificado que consiste de un filamento estratificado ideal
sujeto a la radiación UV de una estrella masiva cercana. Este modelo esta motivado en
la morfologı́a filamentaria de las nubes moleculares (p.ej., André et al., 2013).

Hay varios estudios donde exploran la formación de pilares partiendo de grumos
densos magnetizados aislados (p.ej., Williams et al., 2001b; Henney et al., 2009; Mac-
key and Lim, 2011). Sin embargo, estos grumos densos están embebidos en estructuras
filamentarias (p.ej., Falgarone et al., 1991), lo cual tratamos de capturar con este mode-
lo.

2.1.1. Condiciones iniciales
El modelo del filamento estratificado esta basado en Naranjo-Romero et al. (2022)

y consiste en las siguientes estructuras anidadas: i) un núcleo denso con simetrı́a esféri-
ca y con una densidad central de ρcore = 104 cm−3 que decae radialmente de acuerdo a
un perfil radial gaussiano (3D); ii) un filamento con simetrı́a cilı́ndrica cuyo eje mayor
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Figura 2.1: Adaptación del modelo del filamento estratificado basado en Naranjo-Romero et al.
(2022). La esfera pequeña en color anaranjado indica la posición de la fuente de radiación (no
a escala).
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Figura 2.2: Cortes, en el plano y − z de densidad y temperatura del modelo Fil-By-G en el
tiempo t=0 Myr. La estrella anaranjada indica la posición de la fuente de radiación ionizante.

esta alineado con el eje z y con una densidad de ρfil = 103 cm−3 en el eje principal
y decae con con un perfil gaussiano (2D) de acuerdo a la distancia en el plano x − y;
iii) una sábana de gas en el plano x− z con una densidad ρcore = 102 cm−3 que decaé
con un perfil gaussiano (1D) con la distancia en la dirección y. A su vez, el sistema
esta inmerso en un medio uniforme con densidad ρbg = 10 cm−3 dentro de una caja
computacional de tamaño Lbox = 10 pc por lado. La Figura 2.1 muestra un esquema
de esta configuración. El panel derecho de la Figura 2.2 muestra los cortes de densidad
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numérica la estructura de densidad numérica al tiempo cero en el plano y − z.
La temperatura inicial corresponde a la temperatura de equlibrio
La estrella masiva se coloca en la coordenada (Lbox/2, 0, Lbox/2) y el sistema

núcleo/filamento/sábana se desplaza 2 pc a la izquierda del centro de la caja numérica
(ver Figura 2.1). Este desplazamiento se hace para que el filamento no se salga de la
caja, pues la estrella masiva empuja al gas denso radialmente a través de la expansión de
la región HII que forma. La estrella masiva es del tipo OV5 y emite una tasa de fotones
ionizantes de ∼ 1049 s−1 (Vacca et al., 1996; Martins et al., 2005). Esta se mantiene en
la misma posición a todo tiempo.

Con este modelo simplificado investigamos el efecto del campo magnético y de la
autogravedad en la formación y evolución de pilares mediante cuatro modelos numéri-
cos. La tabla 2.1 muestra los parámetros usados, siendo el modelo fiducial el etiquetado
como ”Fil-By-Grav”.

Modelo B0,y B0,z Gravedad

Fil-By-Grav 10 µG 0 Sı́

Fil-Bz-Grav 0 10 µG Sı́

Fil-By 10 µG 0 No

Fil-Grav 0 0 Sı́

Tabla 2.1: Valores de los modelos con diferentes configuraciones de campos magnéticos y au-
togravedad. Todos los modelos incluyen la fuente de radiación ionizante.

En estos modelos el peso molecular promedio es µ = 2.3, con una temperatura
inicial para el gas denso de 10 K. Las condiciones a la frontera en la hidrodinámica
son de tipo Diodo, esto es, se permite que los choques salgan del dominio, pero nunca
se permite que las velocidades de los fluidos dejen entrar materia en el dominio: las
componentes normales de la velocidad se fuerzan a cero en las celdas de contención si
es necesario. Mientras que en gravedad son aisladas. El nivel de refinamiento permite
alcanzar una resolución máxima de ∆x = 0.06 pc, por lo que las estructuras tipo pilar
pueden ser resueltas.

2.1.2. Evolución general
En ausencia de una fuente ionizante (modelo no mostrado aquı́), la gravedad do-

mina al sistema y se crea un estado de flujo cuasi-estacionario donde el núcleo acreta
masa del filamento y este último de la sabana. Al cabo de un tiempo dinámico (∼
0.45 Myr) el núcleo denso colapsa para formar una singularidad (ver Naranjo-Romero
et al., 2022). En presencia de la fuente de radiación ionizante que barre el filamento, la
evolución es muy diferente.

En general, la estrella masiva ioniza casi instantáneamente el gas de baja densidad
en su entorno inmediato, creando una región HII, como lo muestra la estructura de
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temperatura (T=104 K) de la Figura 2.2 para el modelo fiducial. El gas ionizado esta
sobrepresurizado respecto a sus alrededores, pues tiene una temperatura ∼ 104 K, lo
que provoca la expansión dinámica de la región ionizada. A medida que la región HII
se expande, el frente de ionización (la frontera entre el gas ionizado y el neutro) avanza
hacia el filamento, comprimiéndolo y formando un frente choque. El núcleo denso
presenta más resistencia a esta compresión que el material del filamento, por lo que la
región HII tiende a doblar al filamento alrededor del núcleo, formando estructuras en
forma de pilares. Al mismo tiempo que el pilar está siendo comprimido, este se esta
erosionando por la disociación e ionización del gas. La morfologı́a y dinámica de la
estructura barrida dependerán de la dirección e intensidad del campo magnético y la
autogravedad, como lo discutimos en la sección §4.

2.2. Modelo autoconsistente

Este modelo fue presentado por Zamora-Avilés et al. (2019), quienes realizaron
simulaciones magnetohidrodinámicas radiativas en tres dimensiones para simular la
formación y evolución de una nube molecular formada a partir de la compresión de
flujos en el medio neutro tibio.

2.2.1. Condiciones iniciales

La caja computacional tiene dimensiones Lx = 256 pc, Ly = Lz = 128 pc. Está
inicialmente llena con gas neutro tibio de densidad numérica uniforme de 2 cm−3 y
temperatura de 1450 K. Tiene un campo de velocidades de fondo inicial con turbulencia
moderada asociada a un espectro de potencias k−2 y un número de Mach Mrms =
0.7, el cual tiene como papel principal desencadenar inestabilidades donde los flujos
convergen. Estos flujos son cilı́ndricos de radio 32 pc y longitud 112 pc, centrados y
contenidos por completo en el dominio numérico y moviéndose a una velocidad de 7.5
km/s (número de Mach de 2.42) en direcciones opuestas en el eje x. La masa total de
la caja es ∼ 2.6 × 105M⊙ y masa de cada cilindro es de ∼ 4.5 × 104M⊙ (asumiendo
un peso molecular promedio µ = 1.27). Por otro lado, inicialmente se tiene un campo
magnético uniforme de ∼ 3µG en la dirección x. De esta forma, la relación masa-flujo
en los cilindros es 1.59 veces el valor crı́tico, lo que implica que la nube formada por la
colisión de los flujos eventualmente se volverá magnéticamente supercrı́tica en cuanto
tenga la suficiente masa. En la Figura 2.4 se muestra en diagrama esquemático.

Las condiciones a la frontera son periódicas en la hidrodinámica y aisladas en
gravedad. Se refina dinámicamente hasta alcanzar una resolución máxima de ∆x =
0.03 pc, por lo que el pilar que analizamos aquı́ esta bien resuelto. Ver (Zamora-Avilés
et al., 2017, 2019) para más detalles de la simulación.
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Figura 2.3: Representación esquemática de las condiciones iniciales del modelo realista (ver el
texto Zamora-Avilés et al., 2019).

2.2.2. Evolución general

El gas neutro tibio es térmicamente inestable, por lo que los flujos de gas que con-
vergen en el centro de la caja numérica forman una lámina de gas atómico frió debido
a un cambio de fase producida por la Inestabilidad Térmica (Field, 1965). Los inflows
inyectan turbulencia a través de inestabilidades dinámicas (Vishniac, 1994). Esta nube
de gas tibio, que es la precursora de una nube molecular, continúa acumulando ma-
sa mediante acreción de gas y finalmente se vuelve molecular y gravitacionalmente
inestable al mismo tiempo (ver p.ej., Hartmann et al., 2001), entrando en un régimen
de colapso gravitacional jerárquico (ver p.ej., Vázquez-Semadeni et al., 2019). Algún
tiempo después (t ∼ 11.6 Myr), la formación estelar comienza en los núcleos más
densos, mientras estos núcleos continúan cayendo hacia el centro de masa global. La
primera partı́cula sumidero masiva se forma en t ∼11.8 Myr (con una masa inicial de
∼ 3.5M⊙) y comienza a radiar a t ∼12.8 Myr una vez que ha acumulado suficiente
masa para albergar una estrella masiva (con una masa estelar ≥ 8M⊙)1 . En el panel 4
de la Figura 2.4 se muestra la estructura de densidad columnar de la nube a t ∼ 17.7
Myr, donde podemos ver las caracterı́sticas tı́picas de las regiones HII, tales como pila-
res y flujos de champaña (Tenorio-Tagle, 1979). Las regiones HII en estas estructuras
filamentarias inmersas en un medio interestelar tibio están lejos de ser esféricas.

1 Las partı́culas sumidero de esta simulación representan un grupo de estrellas debido a la resolución,
por lo que para calcular la masa de la estrella más masiva que contiene la partı́cula se considera una IMF
tipo Kroupa (2001).
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Figura 2.4: Mapa de densidad columnar de la “nube central” del modelo realista presentado en
Zamora-Avilés et al. (2019) a cuatro diferentes tiempo y vista en plano y − z (paneles supe-
riores) y plano x− y (paneles inferiores). Los puntos representan la posición proyectada de las
partı́culas de sumidero.

2.3. Metodologı́a

2.3.1. Definición de pilar en modelos 3D
Los pilares, observacionalmente hablando, son estructuras densas y alargadas, cu-

yo eje mayor y menor tienen una longitud de ∼ 1 y ∼ 0.2 pc (p.ej., Pattle et al., 2018;
Hwang et al., 2023), respectivamente. En nuestras simulaciones, primero identificamos
el gas denso alrededor del núcleo denso en la cabeza del pilar seleccionado para el
análisis. Para esto, trazamos una esfera de radio Rthr alrededor del pico de densidad
del núcleo denso e identificamos las celdas espacialmente conectadas que tengan una
densidad numérica de al menos 300 cm−3 y una fracción de ionización IF ≪ 1.

Ya identificado el gas denso alrededor del núcleo denso, cuantificamos la longitud
de los tres ejes principales mediante la matriz de inercia (IM), definida como:

IM =


Ixx Ixy Ixz

Ixy Iyy Iyz

Ixz Iyz Izz

 (2.1)

donde cada elemento en IM de calcula como:

Ixx =
∑

(∆m · (y2c,i + z2c,i))

Iyy =
∑

(∆m · (x2c,i + z2c,i))
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Izz =
∑

(∆m · (x2c,i + y2c,i))

Ixy = −
∑

(∆m · xc,i · yc,i)

Ixz = −
∑

(∆m · xc,i · zc,i)

Iyz = −
∑

(∆m · yc,i · zc,i),

con xc,i, yc,i y zc,i las coordenadas en cada celda respecto al centro de masa de la
estructura, en este caso del gas denso, y ∆m la masa en cada celda. Luego calculamos
los valores propios de la matriz de inercia (Ii), los cuales representan los momentos de
inercia. Entonces, al medir la masa total M de la estructura, se pueden calcular los ejes
principales para una geometrı́a elipsoidal definida como:

a =

√
5(I2 + I3 − I1)

2M
(2.2)

b =

√
5(I1 + I3 − I2)

2M
(2.3)

c =

√
5(I1 + I2 − I3)

2M
(2.4)

donde a es el semi-eje mayor, b y c son los semi-ejes menores.
Para definir el pilar, primero analizamos la relación entre los ejes del elipsoide. Se

espera que la razón (a/c) tenga los siguientes casos:

1. Si c disminuye, con a constante (o su cambio en el tiempo es pequeño relativo al
semi-eje c), el cociente a/c incrementa en el tiempo. Asociado a una compresión
longitudinal (LC).

2. Si a disminuye, con c constante (o su cambio en el tiempo es pequeño relativo al
semi-eje a), el cociente a/c disminuye en el tiempo. Asociado a una compresión
radial (RC).

Además, si los semi-ejes se mantienen constantes, el elipsoide no se comprime
por ningún eje. Entonces, se puede considerar la formación del pilar cuando hay una
compresión radial. Cuando se detiene la compresión radial (a/c se mantiene constante
o incrementa en el tiempo) se considera que está formado el pilar, con Rthr el radio
umbral dentro del cual se mide el pilar. La distribución de la masa cambia para cada
tiempo, entonces los ejes se invierten posterior a la primera compresión radial. Es decir,
una vez formado el pilar, los cambios en el semieje mayor del elipsoide corresponden
al eje con mayor longitud del pilar.

Por otra parte, las celdas de gas ionizado se identifican por su fracción de ioni-
zación alta (IF∼ 1) o por tener una temperatura alta, T≥ 8000 K (tı́pica de regiones
HII).
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2.3.2. Medición de parámetros en modelos 3D
Para cada celda (con ı́ndice i) de la simulación se tiene información de la den-

sidad de masa (ρi), densidad numérica (ni), volumen (∆Vi), velocidad (vx,i,vy,i,vz,i),
campo magnético (Bx,i,By,i,Bz,i), temperatura (Ti), presión (pi), energı́a interna (ei) y
potencial gravitacional (Φi). Con esta información se calculan los siguientes parámetros
integrados (tanto para el gas denso como para el ionizado):

La densidad de masa promedio en g/cm3

⟨ρ⟩ = 1

j

j∑
i

ρi (2.5)

La densidad numérica promedio en cm−3

⟨n⟩ = 1

j

j∑
i

ni (2.6)

La masa total en M⊙

M =

j∑
i

ρi ·∆Vi (2.7)

La mediana de la temperatura en K

La velocidad rms en cm/s

v =

√√√√1

j

j∑
i

[(vx,i − vx,cm)2 + (vy,i − vy,cm)2 + (vz,i − vz,cm)2] (2.8)

con vx,cm =
∑j

i ρivx,i/
∑j

i ρi, calculando de forma similar para vy,cm y vz,cm.

La velocidad del sonido en cm/s

cs =

√
γkB⟨T ⟩
µmH

(2.9)

con γ = 5/3 para un gas monoatómico, µ = 1.27 el peso molecular promedio,
mH la masa del hidrógeno y kB la constante de Boltzmann.

La masa de Jeans en M⊙

MJ =
4π

3
⟨ρ⟩

(
λJ
2

)3

(2.10)

con λJ = (πc2s/Gρ)
1/2 la longitud de Jeans.
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La intensidad de campo magnético RMS en G

Brms =

√√√√1

j

j∑
i

(B2
x,i +B2

y,i +B2
z,i) (2.11)

La energı́a total del campo magnético en cgs

EB,T =
1

8π

j∑
i

|Bi|2 ·∆V (2.12)

con |Bi| = (B2
x,i +B2

y,i +B2
z,i)

1/2.

La energı́a gravitacional total en erg

EG,T =
1

2

j∑
i

ρi · Φi ·∆V (2.13)

La energı́a interna total en erg

Eint,T =

j∑
i

ρi · ei ·∆V (2.14)

La energı́a cinética total en erg

EK,T =

j∑
i

1

2
ρiv

2. (2.15)
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Capı́tulo 3
Polarización: observaciones sintéticas

En el presente capı́tulo presentamos de forma general el funcionamiento del códi-
go de transferencia radiativa POLARIS (POLArized RadIation Simulator; Reissl et al.,
2016).1 Para esto, describimos primero de manera resumida el tema de polarización
de la luz, las propiedades fı́sicas del polvo interestelar y las teorı́as del alineamiento
del polvo implementadas en el código. Exponemos la configuración utilizada en el pre-
sente trabajo para las simulaciones de transporte radiativo en POLARIS. Por último,
explicamos la metodologı́a utilizada para el análisis de las observaciones sintéticas de
luz polarizada para el calculo de la intensidad de campo magnético (CM) en el plano
del cielo aplicando el método DCF.

3.1. Polarización

La polarización de la luz en el MIE es un fenómeno que proporciona información
sobre la estructura y propiedades del MIE, ası́ como sobre los CMs interestelares. La
luz que atraviesa el MIE puede polarizarse debido a varios mecanismos, siendo los más
relevantes la dispersión y la alineación de granos de polvo.

La polarización de una onda electromagnética se refiere a la orientación de las
oscilaciones del campo eléctrico (E) en el espacio. Los tipos de polarización son la
lineal, la circular y la elı́ptica. Para entender este fenómeno, se considera tanto el campo
eléctrico como el campo magnético de la onda electromagnética, los cuales oscilan
perpendiculares entre sı́ y perpendiculares a la dirección de propagación de la onda.
La ecuación paramétrica de una elipse en el plano que describe el caso más general de
polarización es:

R(E⃗) = E⃗1 cos (ωT ) + E⃗2 sin (ωT ) (3.1)

en donde E⃗1 ⊥ E⃗2. Esta ecuación es la parte real del campo eléctrico de una onda
electromagnética plana y monocromática, que se propaga a lo largo del eje z en el

1 https://portia.astrophysik.uni-kiel.de/polaris/
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tiempo t y para z = 0. Está totalmente caracterizada por los módulos de E⃗1 y E⃗2,
el ángulo ψ y la dirección de rotación η = ±1 como se muestra más adelante en la
sección 3.1.2. En donde los casos particulares son la polarización circular |E⃗1| = |E⃗2|;
y la polarización lineal |E⃗1| = 0 o |E⃗2| = 0 (p.ej., Galliano, 2022). La polarización
lineal o plano polarizada se trata de luz para la cual la orientación del campo eléctrico
es constante, aunque su magnitud y signo varı́an con el tiempo (p.ej., Hecht, 2016).

3.1.1. Polarización en el medio interestelar

Dicroı́smo

Se define dicroı́smo como la absorción selectiva de uno de los dos componentes
ortogonales del estado plano-polarizado de un haz incidente (p.ej., Hecht, 2016). En
el medio interestelar los granos de polvo alargados (oblatos) tienden a estar alineados
con su eje mayor de forma perpendicular al campo magnético local, entonces el campo
eléctrico que oscila en la misma dirección que el eje mayor del grano es absorbido,
de manera que ocurre extinción selectiva del campo eléctrico. Por lo tanto, la luz será
polarizada de forma paralela al campo magnético (p.ej., Mathewson and Ford, 1970;
Galliano, 2022).

Dispersión

La dispersión de la luz es el cambio de camino óptico debido a la incidencia sobre
alguna partı́cula. En el caso de un grano de polvo en el medio interestelar la luz inci-
dente es dispersada de tal manera que la componente del campo eléctrico en el plano
de dispersión disminuye, induciendo una polarización perpendicular al plano. La luz
dispersada en la dirección de dispersión hacia delante está completamente despolariza-
da; fuera de ese eje está parcialmente polarizada, polarizándose cada vez más a medida
que aumenta el ángulo de dispersión. La luz perpendicular al plano de dispersión es-
tará completamente polarizada linealmente (p.ej., Wood and Reynolds, 1999; Galliano,
2022).

Emisión polarizada

La emisión polarizada del polvo interestelar ocurre principalmente en la banda del
infrarrojo y es emitida por granos alargados a lo largo de su eje mayor. A su vez, el
eje menor del grano está alineado de forma paralela al campo magnético por lo que la
emisión polarizada será perpendicular al campo magnético (p.ej., Stein, 1972; Galliano,
2022).

3.1.2. Los parámetros de Stokes
Los parámetros de Stokes describen la polarización en cuatro cantidades que son

funciones solamente de los observables de una onda electromagnética, estas son los
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parámetros I , Q, U y V . Se puede definir el vector de Stokes como S⃗ = (I,Q, U, V ),
en donde I es la intensidad total del haz, de forma que se le puede pensar como un filtro
polarizador el cual deja pasar todos los estados de polarización de forma isotrópica.
Mientras que los parámetros Q y U serı́an el equivalente a filtros cuyo eje de transmisión
está de forma horizontal y a +45◦, respectivamente. Por otro lado, el parámetro V
representarı́a un filtro de polarización circular, el cual mostrarı́a la tendencia del haz a
girar de forma contraria a las manecillas del reloj o viceversa (p.ej., Hecht, 2016). Estos
parámetros se definen como:

Q =
(
E⃗2

1 − E⃗2
2

)
cos (2ψ) (3.2)

U =
(
E⃗2

1 − E⃗2
2

)
sin (2ψ) (3.3)

V = 2η|E⃗1||E⃗2|. (3.4)

Además de esto, se define la intensidad de luz polarizada como:

Ip =
√
Q2 + U2 + V 2 ≤ I, (3.5)

La intensidad de luz polarizada linealmente es

IL =
√
Q2 + U2, (3.6)

por lo que se define la fracción de luz polarizada linealmente como:

pL = IL/I. (3.7)

Por otra parte, si se mide la polarización lineal se puede calcular el ángulo de
polarización como:

ψ = 0.5 arctan

(
U

Q

)
. (3.8)

3.2. POLARIS: código de transferencia radiativa

El código POLARIS es un código Monte-Carlo de transferencia radiativa en tres
dimensiones (Reissl et al., 2016), diseñado para calcular la temperatura del polvo, ma-
pas de polarización y distribuciones espectrales de energı́a de un medio parcialmente
ionizado y magnetizado. Está optimizado para procesar datos de simulaciones magne-
tohidrodinámicas, con el propósito principal de producir mediciones multi-longitud de
onda del continuo para el estudio de los campos magnéticos en el medio interestelar.
Esto permite estudiar el papel que desempeña el campo magnético desde las nubes den-
sas hasta la formación de estrellas, trazando su morfologı́a y midiendo su intensidad.
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Estudios observacionales del CM hacia nubes moleculares tienen limitaciones
intrı́nsecas, por lo que es necesario hacer una comparación entre los datos observacio-
nes y la teorı́a de formación estelar a trevés de observaciones sintéticas, lo que requiere
una comprensión adecuada de la transferencia radiativa intrı́nseca, el efecto de la com-
posición y morfologı́a del polvo y la fı́sica del alineamiento de los granos de polvo. El
estudio de regiones de formación estelar es complejo, pues son regiones en las que la
densidad del gas y polvo permeadas por campos magnéticos forman estructuras com-
plejas, cuayas propiedades fı́sicas tienen un amplio rango dinámico. Una manera de
sortear estas dificultades es usando el método Monte-Carlo (MC) como aproximación
para llevar a cabo la transferencia radiativa en simulaciones numéricas. Esto se lleva a
cabo emitiendo paquetes de fotones a lo largo de caminos probabilı́sticos para obtener
soluciones numéricas a los problemas de transferencia radiativa. El código cuenta con
algoritmos que resuelven la ecuación de transferencia radiativa, hacen el cálculo del
calentamiento del polvo y de polarización. En particular, para el estudio de la polariza-
ción, el código implementa las teorı́as más actuales de alineación de granos de polvo
tales como: alineamiento imperfecto de Davis-Greenstein (por sus siglas en inglés IDG)
debido a la relajación paramagnética, alineamiento por torques radiativos (por sus si-
glas en inglés RAT) debido a la interacción radiación polvo, y el alineamiento mecánico
debido a los flujos del gas (Reissl et al., 2016).

En principio, POLARIS puede usar el conjunto de parámetros como la densidad, la
temperatura, velocidad y campo magnético dados por simulaciones MHD (por ejemplo
de FLASH) para llevar a cabo los cálculos de transferencia radiativa.

3.2.1. Transferencia Radiativa (TR)
Se emiten paquetes de fotones monocromáticos con una energı́a fija proveniente

de distintas fuentes dentro del espacio modelado. Las fuentes de radiación incluidas
son: puntuales (estrellas), difusa (campo estelar de fondo), y re-emisión térmica del
polvo.

3.2.2. Propiedades ópticas del polvo interestelar
Se pueden caracterizar la absorción, la dispersión y la emisión de la radiación

electromagnética debido al polvo por medio de (p.ej., Draine, 2011; Galliano, 2022):

Sección eficaz de absorción Cabs(λ) para cada λ

Sección eficaz de dispersión Csca(λ)

Sección eficaz de extinción Cext(λ) = Cabs + Csca

El albedo ω = Csca

Cabs+Csca
= Csca

Cext
, el cual cuantifica la fracción de luz incidente

que es dispersada por el grano
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La función fase de dispersión Φ(cos (θ), λ, a), para granos esféricos de radio a,
es una distribución de probabilidad de los ángulos de dispersión, donde θ es el
ángulo entre las direcciones de la luz incidente y la luz dispersada. Está definida
como:

Φ(cos (θ), λ, a) =
1

Cabs

dCsca(cos (θ), λ, a)
dω

(3.9)

con Csca(cos (θ), λ, a) la sección eficaz de la dispersión en una dirección dada,
dω un elemento de ángulo sólido. Dado que está normalizada en todas las direc-
ciones, para dispersión isotropica se tiene que Φ(cos (θ), λ, a) = 1/4π. Mientras
que el parámetro de asimetrı́a g es el primer momento de la distribución (el valor
medio de cos (θ)) y se define como:

g(λ, a) = ⟨cos (θ)⟩ = 2π

∫ 1

−1

Φ(cos (θ), λ, a) cos (θ)d cos (θ). (3.10)

De tal manera que ⟨cos (θ)⟩ ≃ 1 corresponde a una dispersión hacia enfrente
de la luz incidente, ⟨cos (θ)⟩ ≃ −1 corresponde a una dispersión hacia atrás y
⟨cos (θ)⟩ ≃ 0 implica una dispersión isotrópica.

Además, se pueden normalizar las secciones eficaces de acuerdo a un área carac-
terı́stica del grano de polvo. En el caso de un grano esférico la sección eficaz geométrica
es πa2. Mientras que para granos no esféricos se pueden normalizar usando la sección
eficaz geométrica de una esfera con el mismo volumen sólido, de manera que se define
el factor adimensional de eficiencia

Q =
C

πa2eff
(3.11)

con aeff el radio de una esfera del mismo volumen que el grano no esférico (p.ej.,
Draine, 2011), de esta forma Qext(λ) = Qabs +Qsca.

Por otro lado, el cálculo de Qabs, Qsca y g depende del valor del parámetro de
tamaño:

x =
2πa

λ
(3.12)

ya que este relaciona el tamaño del grano con la longitud de onda incidente. Hay tres
regı́menes caracterı́sticos (p.ej., Galliano, 2022):

para x >> 1 (régimen de óptica geométrica), relevante en polvo circumestelar.
La luz es modelada como rayos usando el formalismo de Fresnel, tomando en
cuenta que para granos de menor tamaño que una micra este régimen se cum-
ple en longitudes de onda en el ultravioleta o menores. Se caracteriza porque
Qabs ≃ Qsca ≃ 1, esto para tamaños de granos grandes causa que las secciones
transversales sean independientes de la longitud de onda ya que los granos se
comportan como pantallas circulares opacas. Además, la sección transversal es
proporcional al área del grano, pero independiente de su volumen. Por otro lado,
en este régimen los granos dispersan de forma eficiente hacia enfrente.
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para x ≃ 1 (régimen de Mie), el tamaño del grano es comparable a la longitud de
onda. La distribución de probabilidad de dispersión indica que la mayor proba-
bilidad de dispersión se da hacia enfrente, aunque también puede dispersar hacia
atrás con una menor probabilidad.

para x << 1 (régimen de Rayleigh), los granos son mucho más pequeños que
la longitud de onda incidente. Este régimen domina para longitudes de onda a
partir del cercano infrarrojo, de tal forma que Qsca/a

4 y Qabs/a se vuelven in-
dependientes del radio. Por lo tanto, granos pequeños tienen un albedo insignifi-
cante. Por otro lado Qabs/a implica que la sección eficaz de absorción se vuel-
ve proporcional al volumen del grano. Además, este régimen resulta isotrópico
⟨cos (θ)⟩ ≃ 0.

3.2.3. Calentamiento del polvo
POLARIS usa un algoritmo combinado de absorción del continuo (Lucy, 1999)

y corrección inmediata de temperatura (Bjorkman and Wood, 2001). Primero calcula
la emisividad especifica de todo el ensamble de tamaños de granos, donde Bλ(Td) la
función de Plank, Td la temperatura del polvo y Cabs,λ la sección eficaz de absorción, y
está definida como:

j(Td) =

∫
Cabs,λBλ(Td)dλ, (3.13)

la cual se interpola como función de la temperatura del polvo para un intervalo de tem-
peratura definido por el usuario utilizando propiedades del polvo previamente tabula-
das. Entonces, se propaga el paquete de fotones una cierta distancia li en la malla entre
dos puntos de las interacciones radiación-polvo. Por lo que en cada pared de la celda se
calcula la tasa de absorción por unidad de tiempo de acuerdo al algortimo descrito en
Lucy (1999), suponiendo temperatura y densidad constantes en cada celda

Ė =
ϵ0
∆t

∑
i

∫
Cabs,λi

× li +∆Ė, (3.14)

donde la energı́a inicial por unidad de tiempo es ϵ0/∆t, λ es la longitud de onda, en un
volumen de la celda Vcell para el que todos los paquetes de fotones que pasan depositan
a lo largo de sus trayectorias durante la simulación de calentamiento del polvo MC.

POLARIS puede incorporar las temperaturas proporcionadas por las simulaciones
MHD, con el objetivo de tomar en cuenta dos efectos principales de calentamiento del
polvo: el calentamiento radiativo debido a las fuentes de radiación y el calentamiento
MHD debido a la compresión y las interacciones gas-polvo. Entonces, se suma ∆Ė,
de tal forma que se incorporan las temperaturas dadas por las simulaciones MHD den-
tro de las simulaciones de transporte radiativo en POLARIS, lo que permite describir
la desviación en la simulación del calentamiento del polvo en el caso de una tempe-
ratura del polvo ya existente. Por lo que suponiendo equilibrio termodinámico local,
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la temperatura actualizada de polvo, al comparar los valores de j(Td) y Ė, se obtiene
resolviendo:

j(Td) =
Ė

4πVcell
. (3.15)

3.2.4. Dispersión de la luz debida al polvo
Por otro lado, en cada punto de interacción, la probabilidad de dispersión-absorción

es determinada por el albedo Csca/Cext, si hay dispersión Csca/Cext < z, con z un
número aleatorio entre 0 y 1, una nueva dirección se muestrea de la función de fa-
se de los granos de polvo. Las opciones de dispersión que pueden ser implementadas
en POLARIS son: la isotrópica, la de Mie completa, y la función de fase invertida de
Henyey-Greenstein (Henyey and Greenstein, 1941), en donde la distribución de proba-
bilidad de la dispersión se describe mediante el parámetro de anisotropia g. Si g = 0
la dispersión es isotropica, g = −1 la dispersión es hacia atrás, g = 1 la dispersión es
hacia adelante(Reissl et al., 2016).

3.2.5. Absorción de la luz por el polvo
Para el caso de absorción y un evento inmediato de re-emisión térmica, se usa

la técnica de corrección inmediata de temperatura de Bjorkman and Wood (2001). En
donde un paquete de fotones que ha sido absorbido por polvo será inmediatamente re-
emitido, suponiendo un cuerpo negro. Mientras que para asegurar el equilibrio térmico,
se calcula la nueva longitud de onda asociada con la re-emisión y se repite el proceso
hasta que el paquete de fotones alcanza el lı́mite (borde) de la malla. Una vez calculada
la temperatura del polvo por el algoritmo, se pueden calcular los mapas de intensi-
dad y los parámetros de Stokes (polarización). Además, la simulación Monte Carlo de
transferencia radiativa para la polarización (incluyendo dispersión) se calcula de for-
ma similar al calentamiento del polvo y se puede realizar en modo monocromático y
multilongitud de onda. En el caso de los cálculos para polarización la temperatura del
polvo permanece constante y se pueden aplicar diferentes mecanismos de alineación de
granos de polvo (Reissl et al., 2016).

3.2.6. Modelado y alineación del polvo
Los granos de polvo en POLARIS se toman como una mezcla de diferentes com-

ponentes de polvo. Cada una con su propio material, distribución de tamaños, tempera-
tura de sublimación y comportamiento de alineación. En el caso de que la temperatura
del polvo sea mayor que la de sublimación, la componente correspondiente es remo-
vida de la celda. Para el mezclado de los diferentes materiales de polvo, las distintas
secciones eficaces se pueden multiplicar por su proporción de abundancia y sumarse.
Para granos no esféricos que rotan, su eje más corto se alinea en paralelo a la dirección
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de campo magnético local. Esto produce polarización por dicroı́smo (que es paralela al
campo magnético) y polarización por re-emisión (que es perpendicular al campo). Por
tanto, la orientación de la luz polarizada está relacionada con la morfologı́a proyectada
del campo magnético subyacente. Las ecuaciones de transporte radiativo para la ex-
tinción y la polarización requieren de la suma y la diferencia de las secciones eficaces
perpendiculares (Cext,∥) y paralelas (Cext,⊥) al campo magnético. Entonces, el vector de
Stokes S se usa para describir el cambio en intensidad y grado de polarización, tenien-
do como componentes la intensidad I , o U y Q para cuantificar la polarización lineal,
y V para cuantificar la polarización circular

d

ndds


I

Q

U

V

 = −


C̄ext C̄pol 0 0

C̄pol C̄ext 0 0

0 0 C̄ext C̄circ

0 0 −C̄circ C̄ext




I

Q

U

V

+Bλ(Td)


C̄abs

∆C̄abs

∆C̄abs

0

 , (3.16)

donde C̄ es el promedio sobre la distribución de tamaños de los granos de polvo para
las secciones eficaces. De manera que, escribir la ecuación de transporte radiativo en
el formalismo vectorial de Stokes permite calcular los efectos de la extinción dicroica
y la re-emisión térmica. Los elementos de la matriz dependen del tamaño de grano, la
orientación y la longitud de onda. Estos valores están dados por los valores a lo largo
del eje menor Cext,∥ y el eje mayor Cext,⊥, y se calculan para cada tamaño de los granos
de polvo en cada simulación de transporte radiativo a partir de:

Cext,x = ⟨Cext⟩+
1

3
R× (Cext,∥ − Cext,⊥) (3.17)

Cext,y = ⟨Cext⟩+
1

3
R× (Cext,∥ − Cext,⊥)(1− 3 sin2 (ϑ)) (3.18)

con ϑ el ángulo entre la luz incidente y la dirección de campo magnético. Entonces para
granos oblatos

Cext = 0.5(Cext,x + Cext,y), (3.19)

Cpol = 0.5(Cext,x − Cext,y), (3.20)

y
⟨Cext⟩ = (2Cext,∥ + Cext,⊥)/3 (3.21)

donde ⟨C⟩ representa el promedio sobre la orientación de los granos de polvo para las
secciones eficaces.

Por otro lado, es necesario tomar en cuenta que los granos de polvo no están per-
fectamente alineados, una forma de cuantificar el alineamiento imperfecto es usando
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el factor de reducción de Rayleigh (R) que depende del ángulo β entre el momento
angular y el campo magnético, y del ángulo ζ interno de alineación entre el eje mayor
momento de inercia y el momento angular

R = ⟨G(cos2 (β))G(cos2 (ζ))⟩. (3.22)

El factor R está definido entre -0.5 y 1, en donde los valores positivos correspon-
den a un alineamiento perpendicular del eje más largo del grano respecto a dirección
del campo magnético. Mientras que los valores negativos corresponden a un alinea-
miento paralelo entre las componentes. Además, el factor R también puede ser función
de la longitud de onda y el radio efectivo del grano. En consecuencia, la alineación de
los granos y, posteriormente, la polarización está completamente determinada por mo-
mentos de primer orden ponderados sobre una función de distribución definida como:
⟨cos2 (x)⟩ =

∫
f(x) sin (x)dx. Debido a que el alineamiento y el alineamiento interno

no son independientes entre sı́, las soluciones exactas requieren integrar simultánea-
mente ambas funciones de distribución f(β) y f(ζ) sobre los ángulos β y ζ . Por otra
parte, dependiendo del mecanismo de alineación de los granos de polvo, las funciones
de distribución también dependerán de la densidad, temperatura, intensidad de campo
magnético, el campo de velocidades y la dirección de la luz incidente. Por lo que se
obtiene un enorme espacio de parámetros y en consecuencia la reducción de la polari-
zación no puede calcularse previamente sin perder precisión. Por lo tanto, los cálculos
exactos necesarios para cada interacción entre el paquete de fotones y el polvo supo-
nen una carga adicional para las simulaciones. POLARIS usa una aproximación para
estimar el factor R, tomando en cuenta un factor de correlación fc de tal manera que
fc = 0 implica que no hay correlación

⟨G(X)G(Y )⟩ ≈ ⟨G(X)⟩ × ⟨G(Y )⟩(1 + fc). (3.23)

Una vez obtenido el factorR, las secciones eficaces para las simulaciones de trans-
ferencia radiativa pueden ser calculadas para una distribución de tamaños n(a) definida
en el intervalo de un tamaño mı́nimo amin y máximo de los granos de polvo amax (Reissl
et al., 2016)

C̄ext =

∫ amax

amin

Cext(a)n(a)da (3.24)

C̄pol =

∫ amax

amin

Cpol(a)n(a)da. (3.25)

Se aplica el mismo procedimiento para la dispersión C̄sca, la absorción C̄abs y la
polarización circular C̄circ con el objetivo de obtener la matriz de Stokes.

Alineamiento por torques radiativos (RAT)

La alineación de granos de polvo por torques radiativos (RATs) es considerada
uno de los métodos más efectivos para explicar la polarización de la luz en el medio
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interestelar, pues explica la eficiente alineación de granos de polvo no esféricos, da una
buena correlación entre la polarización de la luz y la presencia de campos magnéticos
en diferentes entornos y en un amplio rango de longitudes de onda (p.ej., Andersson
et al., 2015).

La radiación puede hacer girar y alinear los granos de polvo (Dolginov and Mitro-
fanov, 1976). En este caso el mecanismo de alineación es el efecto Barnett (Barnett.,
1917), Cualquier cambio en el momento angular obliga a los electrones libres del ma-
terial paramagnético del grano de polvo a alinear su espı́n paralelo al eje de rotación
del grano. Esto induce un momento magnético neto y, en consecuencia, la alineación
de los granos. Este mecanismo puede alienar significativamente un número variado de
formas de grano de polvo. Al incrementar el radio efectivo del grano el mecanismo se
vuelve cada vez más eficiente y los granos de polvo quedan girando supertérmicamen-
te. Por otra parte, el bombardeo del gas puede aumentar la alineación de los granos. La
alienación interna solo se da para los granos que giran supra-térmicamente, es decir,
cuando la frecuencia angular de radiación (ωrad) es mayor que la frecuencia angular
térmica (ωgas) por un factor de ≈ 3. Esta proporción se puede calcular mediante:

(
ωrad

ωgas

)2

=
aalgρd
δmH

(
tgas

(tgas + trad)ndkbTg

∫
QΓ(ϵ)λγλūλdλ

)2

(3.26)

en donde ρd es la densidad del material, δ un factor geométrico, QΓ(ϵ) la eficiencia de
torque radiativo, ϵ el ángulo entre la dirección predominante de radiación y el campo
magnético, tgas y trad las escalas de tiempo caracterı́stico de los tiempos de arrastre
que corresponden al arrastre del gas y a la emisión térmica respectivamente. En este
escenario, las cantidades crı́ticas son la energı́a media local ūλ que se determina en
cada celda como

uλ,idλ =
ϵ0

c∆tVcell

k × li
|k|

dλ (3.27)

de manera que

ūλ =
∑
i

|uλ,i|. (3.28)

Por otro lado, el factor de anisotropı́a especı́fico de la longitud de onda γλ que
varı́a entre γλ = 1 para un campo de radiación unidireccional y γλ = 0 para radiación
completamente isotrópica está dado como:

γλ =
1

ūλ

∣∣∣∣∣∑
i

uλ,i

∣∣∣∣∣ . (3.29)

Una vez que ambos parámetros son conocidos, POLARIS puede calcular el ta-
maño de grano caracterı́stico aalg, para el cual los granos de polvo empiezan a alinearse.
Una vez que un grano de polvo comienza a girar en presencia de un campo magnético,
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una precesión de Larmor actúa sobre los granos debido al efecto Barnett. De esta forma,
la intensidad del campo magnético debe ser suficientemente alta para resistir la desali-
neación debida a las interacciones gas-polvo (Reissl et al., 2016). Dado que no hay una
solución analı́tica para la función de distribución del ángulo de precesión β y por lo
tanto para estimar el factor R es necesario hacer una aproximación. La resolución de
las ecuaciones de estado revela dos puntos atractores en el espacio de parámetros de la
teorı́a RAT con diferentes momentos angulares (Hoang and Lazarian, 2009). Entonces,
se puede suponer que los granos de polvo en el punto atractor con un momento angu-
lar alto (high-J) están perfectamente alineados, mientras que el segundo punto atractor
internamente no está perfectamente alineado o más bien ⟨G(cos2 (ζ))⟩ < 1. Al definir
fhigh−J como la fracción de granos de polvo que se asientan en el punto atractor high-J,
el factor de reducción de Rayleigh puede aproximarse con:

R ≈

{
fhigh−J + (1− fhigh−J)⟨G(cos2 (ζ))⟩, si a ≥ aalg

0, si a < aalg
(3.30)

El parámetro fhigh−J puede ser modificado en el código de POLARIS. Además, el
momento angular para el alineamiento interno es tomado como J2

eff ≈ 2I∥kBTg.

3.2.7. Configuración del modelo de polvo
Se define un modelo de polvo, el cual considera el tipo de material de grano,

la fracción de masa con respecto al gas y distribución de tamaños. En este trabajo
consideramos valores tı́picos del MIE: una mezcla de 62.5% de silicatos y un 37.5%
de grafitos con una distribución de tamaños dada por nd(a) ∝ a−3.5, con nd la densidad
numérica del polvo y a el radio efectivo del grano de polvo en el rango de valores
entre amin = 5 × 10−9 m y amax = 250 × 10−9 m (Mathis et al., 1977; Draine and
Li, 2001). Además, dado que las simulaciones numéricas que estudiamos no tienen
polvo, tomamos una proporción entre la masa de polvo y la de gas de 0.01. Por otra
parte, se uso el modulo de POLARIS de torques radiativos (RAT) para el calculo de la
temperatura del polvo Td y el radio de alineación aalg, con una fracción fhigh−J = 0.25.
Las fuentes de calentamiento del polvo y a su vez para el cálculo de la alineación del
polvo son tres estrellas tipo B (ver Tabla 3.1) en la simulación autoconsistente (ver
§2.2) y una tipo OV en las simulaciones simplificadas (ver §2.1). Para ambos modelos,
se consideró un campo de radiación interestelar de fondo de Mathis et al. (1983); Camps
et al. (2015).
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Tabla 3.1: Valores de temperatura y radio para las estrellas usadas como fuentes de emisión en
la simulación autoconsistente (Estrella 1-3; tipo B) y en la simulación simplificada (Estrella 4;
tipo OV)

T [K] R [R⊙]

Estrella 1 19705 3.1

Estrella 2 21127 3.568

Estrella 3 14433 2.157

Estrella 4 20000 3.1

3.2.8. Configuración de las observaciones sintéticas
Para cada modelo, se tomaron en cuenta las fuentes puntuales de la Tabla 3.1 y

un campo de radiación interestelar (ISRF) como el de la vecindad solar (Mathis et al.,
1983; Camps et al., 2015) para el cálculo tanto de la temperatura del polvo como del
factor de Rayleigh R (para cuantificar el alineamiento imperfecto del polvo) de acuerdo
a la teorı́a de alineamiento por torques radiativos RAT. De está manera a partir de
R y la temperatura del polvo se pueden obtener los parámetros de Stokes (I, Q, U,
V [Jy/px]), mapas de profundidad óptica y mapas de densidad columnar del gas. En
este sentido se tienen tres planos de detección XY, XZ y ZY de un detector plano con
dimensiones 256x256 [px], observando a una distancia al objeto de 1 kpc de una región
con tamaño fı́sico de 4x4 pc2. Este tipo de detector se usa cuando el observador está
lejos de la malla (la fuente) y los rayos pueden considerarse paralelos entre sı́. Además,
se caracteriza por su distancia al observador, ángulos de visión, longitud de onda y
número de pı́xeles en el detector. Al igual que las observaciones de Pattle et al. (2018),
nuestras observaciones sintéticas son de emisión térmica del polvo a 850 µm. Esto
implica que la luz que recibe el detector está linealmente polarizada y una medida de
cuánto está polarizada la luz se hace por medio de la fracción de polarización pL.

3.3. Metodologı́a

3.3.1. Mediciones en las observaciones sintéticas
El cálculo de los ángulos de polarización se hace de acuerdo a la ecuación 3.8. En

este caso se usa la función arctan2 de numpy con la cual se calcula de forma correc-
ta el arco tangente de acuerdo a su cuadrante2 , ya que los casos en donde U,Q > 0 y
U,Q < 0 dan como resultado U/Q > 0. Mientras que los casos en donde U < 0, Q > 0
y U > 0, Q < 0 producen U/Q < 0, y como el vector de polarización no tiene un sen-
tido los valores obtenidos con arctan2 son equivalentes (U,Q > 0 ≡ U,Q < 0; y

2 https://numpy.org/doc/stable/reference/generated/numpy.arctan2.html
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U < 0, Q > 0 ≡ U > 0, Q < 0) para crear los mapas de polarización. Por otra parte
se debe sumar 90◦ a los ángulos de polarización para obtener una descripción de la ten-
dencia del campo magnético en el plano del cielo (POS) al momento de hacer el mapa
de polarización. Esto ya que para emisión térmica el grano (oblato) está emitiendo ra-
diación linealmente polarizada en la dirección de su eje de mayor longitud y como este
eje es perpendicular al campo magnético es necesario rotar al vector de polarización
90◦.

Por otra parte, para obtener la dispersión de los ángulos de polarización, δψ se
define como la desviación estándar de los ángulos de polarización en la región: δψ ≡
std(ψ). Pero, arctan2 está definido entre −180◦ y 180◦, por lo que para U1 < 0, Q1 > 0
y U2 > 0, Q2 < 0, con |U1| = |U2| y |Q1| = |Q2| se tiene que: arctan2(U1/Q1) =
arctan2(U2/Q2) + π. Ocurre de forma similar para el caso en donde U1, Q1 > 0 y
U2, Q2 < 0. Entonces, comoψ = 0.5× arctan2(U/Q) se debe sumar π rad a los ángulos
de polarización para calcular la desviación estándar de ψ cuando: U < 0, Q > 0 y
U,Q < 0.

3.3.2. Medición de la intensidad del campo magnético en el plano
del cielo

La medición del campo magnético en el plano de cielo BPOS , siguiendo la me-
todologı́a de Pattle et al. (2018), se hace usando el método DCF (ecuación 1.3) con
f = 0.5 (para la aproximación de angulos pequeños):

BPOS ≈ 9.3
√
n(H2)

∆v

δψ
µG (3.31)

en donde n(H2) es la densidad numérica del hidrógeno molecular en cm−3, ∆v la
anchura a media altura de la dispersión de velocidades del gas en km/s. Usamos los
valores considerados por Pattle et al. (2018), en donde miden el BPOS en los Pilares de
la Creación en M16: n(H2) = 5 × 104 cm−3 (Ryutov et al., 2005), y ∆v = 1.2 − 2.2
km/s (White et al., 1999b). Mientras que, δψ es la desviación estándar de los ángulos de
polarización en grados y se toma como la única variable a medir en las observaciones
sintéticas.

Con el objetivo de mejorar la señal a ruido de las observaciones sintéticas se aplica
un filtro adicional para las mediciones, en donde a partir de los parámetros de Stokes
se calcula pL/δpL, con δpL el error (el ruido) en la señal de la fracción de polarización
lineal. Entonces, al hacer propagación de errores en la ecuación 3.6 se obtiene:

δIL =
1

IL

[
(QδQ)2 + (UδU)2

]1/2 (3.32)

con δU ≡ Urms, δQ ≡ Qrms, en donde los valores de U y Q RMS se miden en la
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observación sintética en la región ionizada

Xrms =

√√√√ 1

N

N∑
i

X2
i , (3.33)

de manera similar para el parámetro I de Stokes se toma como δI ≡ Irms. Entonces,

δpL =

(
δI2L

1

I
+ δI2

I2L
I4

)1/2

. (3.34)

De esta forma, se toman tres filtros del cociente señal a ruido sobre la región de interés,
esto es pL/δpL > 1, 2, 3.

Page 36



Capı́tulo 4
Resultados

En este capı́tulo presentamos los resultados obtenidos a partir de las simulaciones
numéricas realizadas con el objetivo de estudiar el proceso de formación y evolución de
pilares. Utilizando el código magnetohidrodinámico (MHD) FLASH (ver §2 y Apéndi-
ce A), hemos modelado la interacción de la radiación ionizante de estrellas masivas con
el gas molecular circundante, prestando especial atención a la influencia de los campos
magnéticos (CM) en la morfologı́a de las estructuras formadas alrededor de las regio-
nes HII. Estas simulaciones numéricas nos han permitido estudiar de manera controlada
cómo la radiación ionizante genera frentes de ionización que comprimen el gas denso
circundante, formando estructuras filamentarias que evolucionan hacia pilares.

El modelo simplificado (presentado en §2.1) nos permite estudiar la importancia
relativa del CM en la formación del pilar. Comparamos el pilar fomado en el mejor
modelo idealizado con el formado en el modelo autoconsistente (ver §2.2). Este últi-
mo modelo, que es más realista, nos permite también estudiar las propiedades fı́sicas y
dinámicas del pilar a lo largo de su evolución. Finalmente, ambos modelos nos permi-
ten, mediante observaciones sintéticas, evaluar la aplicabilidad del método observacio-
nal Davis-Chandrasekhar-Fermi (DCF) para estimar la intensidad del CM (ver §1.2.1).

4.1. Simulaciones 3D

4.1.1. Formación del pilar
Para estudiar cualitativamente la geometrı́a de las estructuras densas barridas por

el frente de ionización, se midieron las longitudes de los ejes principales de estas es-
tructuras para definir si corresponden a un pilar o no en base a nuestra definición (ver
§2.3.1).

Modelo simplificado

Los modelos descritos en la Tabla 2.1 exploran diferentes configuraciones del
campo magnético, con morfologı́a perpendicular al filamento (modelos Fil-By-Grav
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Figura 4.1: Proyecciones en el plano z − y de todos los modelos en tres diferentes tiempos.
Los paneles muestran la densidad columnar para los modelos: Fil-By-Grav (paneles 1-2-3),
Fil-By (paneles 4-5-6), Fil-Grav (paneles 7-8-9) y Fil-Bz-Grav (paneles 10-11-12), de acuerdo
a lo descrito en la Tabla 2.1. El ancho de las proyecciones es de 10 × 10 pc2. En todos las
proyecciones, las lı́neas en color azul son las lı́neas de flujo de campo magnético proyectadas y
las flechas en color magenta son la velocidad de bulto.
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y Fil-By) y a lo largo de este (modelo Fil-Bz-Grav). En los casos en los que se incluye
CM, este tiene una intensidad inicial constante de 10 µG (ver §2.1). El caso sin CM es
el modelo (Fil-Grav). La figura 4.1 muestra la densidad columnar en tres etapas evo-
lutivas (t =0.1, 0.7 y 1.1 Myr) para todos los modelos. Esta figura muestra, además
de la densidad columnar, las lı́neas (azules) de CM y vectores de velocidad de color
magenta. El modelo fiducial (Fil-By-Grav; paneles 1 a 3) es el que consideramos más
realista, pues aparte de que incluye autogravedad, el CM esta alineado perpendicular al
filamento lo cual es más consistente con las observaciones (p.ej., Planck Collaboration
et al., 2016). Este modelo es el que muestra un pilar mejor definido (ver panel 3 en la
Figura 4.1).

Para medir las tres principales dimensiones de las estructuras, usamos el tensor de
inercia asumiendo una geometrı́a elipsoidal 3D y tomamos en cuenta solo el gas denso
(n ≥ 300 cm−3) dentro de una esfera de radio Rthr = 2 pc centrada en el pico de
densidad del núcleo denso (ver §2.3.1). El panel izquierdo de la Figura 4.2a muestra el
cociente entre los los semi-ejes mayor (a) y menor (c) del elipsoide para los modelos
Fil-By-Grav (lı́nea en color rojo), Fil-By (lı́nea verde), Fil-Grav (lı́nea azul) y Fil-Bz-
Grav (lı́nea anaranjada). Para modelo Fil-By-Grav, el semi-eje a no varia mucho en
el tiempo desde t = 0 Myr hasta ∼ 0.5 Myr. Desde t∼ 0.5 Myr hasta ∼ 1.1 Myr
decrece apreciablemente. Por otro lado, el semi-eje c decrece en el tiempo de forma
pronunciada desde t = 0 Myr hasta ∼ 0.5 Myr, relativo al semi-eje a, y posteriormente
desde t∼ 0.5 Myr hasta ∼ 1.1 Myr se mantiene casi constante. Entonces, se cumplen
las condiciones 1 y 2 descritas en §2.3.1. Por lo que el escenario es el siguiente: del
tiempo t = 0.0 Myr hasta ∼ 0.5 Myr se comprime longitudinalmente (etapa previa a la
formación del pilar), y del tiempo ∼ 0.5 Myr hasta ∼ 1.1 Myr se comprime radialmente
para empezar a formar el pilar. A partir de t ∼ 1.1 Myr y hasta 1.4 Myr, el cociente
(a/c) crece, porque la compresión radial integra cada vez más elementos del filamento
a la base del pilar. Consideramos que este periodo de tiempo es en el que observamos
a la estructura como pilar, el cual tiene un tiempo de vida de ∼ 0.2 − 0.3 Myr, pues a
tiempos posteriores (t ≥ 1.4 Myr) el cociente (a/c) cae rápidamente (evoluciona a algo
más esférico) porque la cabeza del pilar se desprende del cuerpo, quedando un glóbulo.

Por otra parte, el modelo con autogravedad y el campo magnético a lo largo del
eje principal del filamento (modelo Fil-Bz-Grav; ver paneles 10-12 de la Figura 4.1),
no alcanza a formar un pilar bien definido durante los 1.5 Myr de tiempo simulados
(tomando pasos de 0.1 Myr), pues la expansión de la RHII no alcanza a doblar las
lineas del campo magnético ancladas al gas denso que se extiende a lo largo del eje
principal del filamento (eje z). En este caso, no identificamos un pilar aplicando los
argumentos en el modelo antes descrito. En contraste, en ausencia de campo magnético
(modelo Fil-Grav; ver paneles 7-9 de la Figura 4.1), se observa la formación de un pilar,
aunque este tiene un cociente (a/c) alto (ver lı́nea azul en la Figura 4.2b), lo cual indica
un eje menor (c) muy pequeño, menor que lo que se observa (ver, p.ej., Pattle et al.,
2018).

Finalmente, en el modelo Fil-By (similar al modelo fiducial pero sin autograve-
dad), el cociente (a/c) se mantiene aproximadamente constante formando una estruc-
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tura similar a un choque de proa (bow shock; ver panel 5 y 6 de la Figura 4.1).
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Figura 4.2: Razón entre el semi-eje mayor y menor del elipsoide calculado usando la matriz de
inercia en diferentes tiempos. Panel izquierdo: modelos Fil-By-Grav, Fil-By, Fil-Grav y Fil-Bz-
Grav, representados como lı́neas continuas en color rojo, verde, azul y anaranjado, respectiva-
mente. Panel derecho: modelo autoconsistente (lı́nea continua negra). Las mediciones fueron
hechas para una densidad n ≥ 300 cm−3 en todos los modelos.

Modelo autoconsistente

Para facilitar la discusión entre el modelo simplificado y el autoconsistente, con-
sideramos el tiempo cero en este último modelo en t = 13.5 Myr, que es el tiempo
aproximado cuando el frente de ionización alcanza el filamento denso que estamos
analizando.

En el panel derecho de la Figura 4.2 se presenta la razón entre los ejes del elip-
soide (a/c), medida en el modelo autoconsistente (ver §2.3.1). Los resultados indican,
de manera similar al modelo simplificado fiducial (Fil-By-Grav), una compresión lon-
gitudinal desde t= 0.0 Myr hasta t= 0.3 Myr, seguida de una compresión radial (etapa
de formación del pilar) desde t= 0.3 Myr hasta t= 0.6 Myr, momento en el cual el
pilar estarı́a completamente formado. El pilar esta bien definido hasta t ∼ 0.9, seguido
por un proceso de erosión caracterizado por una disminución del cociente (a/c). Por
tanto el tiempo de vida del pilar es ∼ 0.3 Myr, consistente con el modelo simplificado
fiducial.

Las conclusiones de estos modelos son: i) la autogravedad del gas es clave para la
formación de pilares; ii) solo se forman pilares si el CM es perpendicular al filamento;
iii) en ausencia de CMs el pilar formado tiene forma de espagueti (su eje menor o radio
es muy pequeño); y iv) el tiempo de vida del pilar es de ∼ 0.2− 0.3 Myr.
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Cualitativamente, el proceso de formación y evolución del pilar es similar tanto en
el modelo simplificado fiducial como en el autoconsistente. Esta evolución se represen-
ta esquemáticamente en la Figura 4.3 para cortes en densidad del modelo simplificado
a distintos tiempos. Las lı́neas rojas son el campo magnético. Las flechas en color cı́an
son la velocidad de bulto, mientras que las flechas en color anaranjado, verde y negro
representan la presión de radiación, la presión cinética y la presión magnética, respec-
tivamente. La estrella en color amarillo indica la posición de la fuente de radiación
ionizante en el plano z − y. A medida que el frente de choque avanza, la región se
compacta longitudinalmente respecto al que será el eje mayor del pilar. Los fotones
barren el gas más externo del pilar y lo doblan este gas por detrás de la sobre-densidad,
de manera que el CM también se alinea de manera perpendicular al frente de choque
(panel superior derecho), en un primer momento esto se debe a la presión de radiación
y la presión ram. Al alcanzar el tiempo de vida del pilar ∼ (1.2−1.3) Myr, este deja de
ser comprimido, mientras que las lı́neas de CM se encuentran de forma perpendicular
al eje más largo (panel inferior izquierdo). En t = 1.5 Myr el pilar se desacopla del
cuerpo.

El panel superior izquierdo de la Figura 4.3 muestra el esquema en t = 0.1 Myr,
el cual es el primer momento de la formación del pilar. En este punto se espera que
Rthr ≈ a y a ≳ c. Para el modelo fiducial se midió a ≈ 2.097 pc y c ≈ 1.527 pc,
donde Rthr = 2 pc. Mientras que en el modelo autoconsistente se midió a ≈ 1.111 pc
y c ≈ 0.54 pc, con Rthr = 1 pc. Por otra parte el panel superior derecho es el esquema
de la compresión longitudinal, durante este tiempo como se mostró en la Figura 4.2 el
semi-eje a varia muy poco respecto al semi-eje c, por lo que el cociente a/c tiende a
crecer en el tiempo. Entonces, el esferoide pasa a ser oblato, lo que se representa como
la elipse achatada longitudinalmente. En el modelo fiducial en t= 0.5 pc se midieron
que los semi-ejes de a ≈ 1.958 pc y c ≈ 0.799 pc. En el modelo autoconsistente
se obtuvo que a ≈ 1.141 pc y c ≈ 0.413 pc en t= 0.3 Myr. Los paneles inferiores
representan la compresión radial (el elipsoide pasa a ser prolato), en este caso se espera
que el semi-eje a disminuya significativamente en el tiempo relativo a la variación del
semi-eje c. En t= 1.1 Myr se midió a ≈ 0.889 pc y c ≈ 0.724 pc en el modelo fiducial.
Por otra parte, en el tiempo t= 0.6 Myr se midieron a ≈ 0.641 pc y c ≈ 0.29 pc.
Entonces, de manera cuantitativa también miden las épocas de formación del pilar de
forma similar a la representada en los esquemas.

Los paneles inferiores en la Figura 4.3 se representa el tiempo de vida del pilar
(panel izquierdo), que después de cierto tiempo la erosión del pilar continua y se ob-
serva que la cabeza del pilar se desacopla del cuerpo (panel derecho). Entonces cuando
la compresión radial se detiene, en t= 1.1 Myr para el modelo fiducial y en t= 0.6 Myr
para el modelo autoconsistente, se observa que el elipsoide se comprime longitudinal-
mente hasta t= 1.4 Myr y t= 0.9 Myr, respectivamente. Durante estos tiempos se midió
un incremento en a/c, en los paneles anteriores esto se interpretó como una compresión
longitudinal, pero esta época representa la separación del cuerpo de la cabeza del pilar
conforme pasa el tiempo.
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Figura 4.3: Cortes de densidad en el plano z− y del modelo simplificado (Fil-By-Grav) en cua-
tro diferentes tiempos. En todos los cortes, los contornos en negro corresponden a densidades
numéricas de n = (3× 102, 1× 103) cm−3. Las lı́neas rojas representan el CM. Las flechas en
color cı́an son la velocidad de bulto. Las flechas en color anaranjado, verde, y negro correspon-
den a la presión de radiación, la presión ram, y la presión magnética, respectivamente.

4.1.2. Campo magnético
En esta sección, solo discutiremos el modelo autoconsistente y el modelo simpli-

ficado fiducial (en adelante modelo simplificado), ya que este último modelo es donde
identificamos un pilar mejor definido. Las mediciones que presentamos en las siguien-
tes figuras se hacen para el gas denso con densidad arriba de las densidades numéricas
umbrales de n = 300 y 103 cm−3.

La Figura 4.4 ilustra el proceso de formación del pilar en tres etapas evolutivas del
modelo simplificado, a t = 0.1, ∼0.5 y ∼1.3 Myr (paneles izquierdos, medios y de-
rechos, respectivamente). Los paneles superiores, medios e inferiores muestran cortes
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Figura 4.4: Cortes en el plano z − y del modelo simplificado (Fil-By-Grav) en tres diferentes
tiempos. Los paneles superiores muestran la densidad numérica, los medios la intensidad de
campo magnético y los inferiores la presión térmica. En todos los cortes, los contornos en
negro corresponden a densidades numéricas de n = (3 × 102, 1 × 103) cm−3. Las flechas en
color negro es la velocidad de bulto. El campo magnético se representa como lı́neas en color
rojo verde y azul.

de densidad, CM y presión térmica, respectivamente. Se puede observar que el proceso
de barrido y formación del pilar toma aproximadamente ∼ 1.1 Myr y a medida que el
frente de ionización está barriendo y doblando el filamento, el campo magnético se va
alineando a lo largo del eje mayor del futuro pilar. El modelo autoconsistente mues-
tra un comportamiento similar (ver Figura 4.5). Además, el CM aumenta su intensidad
a medida que se esta formando el pilar. Esto se puede observar en la Figura 4.6, que
muestra el CM promedio y el valor RMS1 para ambos modelos medido a dos umbrales

1 El valor RMS es la raı́z cuadrada de la media de los cuadrados de un conjunto de valores y es útil
para obtener una medida efectiva de la magnitud de valores que oscilan. El valor RMS es más sensible a
las variaciones grandes que el promedio simple.
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de densidad (a n = 300 y 103 cm−3). El CM medido de esta forma aumenta a medida
que se forma el pilar, alcanzando un máximo de ≈ 48.019µG seguido de una disminu-
ción moderada. Cuando el pilar esta formado, la magnitud del CM toma valores entre
∼34 y 38 µG para el modelo autoconsistente (en t = 0.6 Myr), y de ∼27-43 µG para el
modelo simplificado (en t = 1.1 Myr). En el proceso de erosión del pilar la magnitud
del CM disminuye.

En el modelo simplificado Brms alcanza su pico máximo cuando la densidad de-
ja de crecer, ya que en un inicio desde t = 0 Myr hasta t = 0.6 Myr la densidad
aumenta de n ≈ 0.167 × 104 cm−3 hasta n ≈ 0.712 × 104 cm−3. Posteriormente,
n ≈ (0.972, 0.997, 0.914, 0.9545) × 104 cm−3 (desde t = 0.7 − 1.0 Myr), por lo que
durante ∼ 0.3 Myr la densidad se mantiene casi constante indicando que la compresión
radial podrı́a estar siendo frenada por el campo magnético, para el gas con n > 300
cm−3. Sin embargo, como se mostró anteriormente esto no ocurre para el semi-eje a
(asociado a la compresión radial, ver Figura 4.2), el cual disminuye en el tiempo desde
t = 0.5 Myr hasta t = 1.1 Myr, relativo al semi-eje c, que no varı́a de forma notable du-
rante estos tiempos, es decir, sı́ hay una compresión radial a lo largo del semi-eje a. Por
lo que, como n es prácticamente constante esto implica que el volumen debe mantener-
se constante, para que esto ocurra uno de los semi-ejes debe aumentar, en este caso el
semi-eje b que tiene valores de 0.973, 0.993, 1.205, 1.135, 0.942, 0.798 pc, que corres-
ponden a los tiempos desde t = 0.6 Myr hasta t = 1.1 Myr. Este semi-eje está asociado
al eje X, de tal manera que ocurre una redistribución de la materia a lo largo de este
eje, para el cual las lı́neas de CM están de forma casi perpendicular. Además, como el
pilar no cambia su densidad y la intensidad de CM detiene su caı́da en ∼ 1.0 Myr, esto
parece motivar de nuevo la compresión en todos los ejes, ya que a partir de t = 1.0 Myr
el pilar vuelve a comprimirse tomando valores de n ≈ (1.268, 2.152, 3.58, 5.677)×104

cm−3 para los tiempos 1.0 − 1.3 Myr, pero también es el momento en donde nueva-
mente el campo magnético incrementa B≈ (22.50, 24.86, 23.63, 21.10)µG, esta vez
de una manera poco notable para el gas con n > 300 cm−3, ya que para el gas con
n > 103 cm−3 la intensidad de CM aumenta aproximadamente 10µG. En este modelo
pareciera que los cambios en intensidad de CM están relacionados con los cambios en
la densidad. Es decir, que el CM influye en la evolución del pilar.

En el modelo autoconsistente no ocurre lo antes descrito. La densidad aumenta
desde t = 0 Myr hasta t = 0.9 Myr, que corresponden a los tiempos de formación y
vida del pilar. En particular, desde t = 0.4 Myr hasta t = 0.9 Myr el promedio de la in-
tensidad de CM solo disminuye en el tiempo (ver Figura 4.6a). Entonces, el CM parece
no frenar la compresión radial por ninguno de los semi-ejes, ni siquiera se intensifica
nuevamente. A diferencia del modelo simplificado fiducial, la evolución del pilar en el
modelo autoconsistente es más rápida. Por lo que, deja de comprimirse radialmente en
menos tiempo y el pilar se forma antes, en consecuencia el pilar empieza a ser erosio-
nado antes de que se intensifique el CM pese a seguir aumentando su densidad, esto
se observa en la Figura 4.7b, en donde a partir de t = 0.2 la masa solo decrece en el
tiempo. Entonces, aunque el modelo autoconsistente pareciera no influir el CM en la
evolución del pilar, esto podrı́a deberse a que el modelo evoluciona más rápidamente.
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Figura 4.5: Cortes en el plano z − y del modelo autoconsistente en tres diferentes tiempos. Los
paneles superiores muestran la densidad numérica, los medios la intensidad de campo magnéti-
co y los inferiores la presión térmica. En todos los cortes, los contornos en negro corresponden
a densidades numéricas de n = (3 × 102, 1 × 103) cm−3. Las flechas en color negro es la
velocidad de bulto. El campo magnético se representa como lı́neas en color rojo verde y azul.

4.1.3. Propiedades fı́sicas y dinámicas del pilar en el modelo auto-
consistente

En esta sección estudiamos las propiedades fı́sicas y dinámicas del pilar formado
en el modelo más realista, el autoconsistente. Dejamos de lado el modelo simplificado,
porque este tiene menos resolución y para simplificar la discusión.

La Figura 4.7a muestra la evolución de la densidad numérica por arriba de las den-
sidades numéricas umbrales nthr = 3× 102 y 103 cm−3. La densidad aumenta a medida
que se va formando el pilar y durante la vida de este. Por otra parte, la masa aumenta
en la etapa de compresión longitudinal (desde ∼ 128 hasta ∼ 150 M⊙), y disminuye en
la etapa de compresión radial y sigue disminuyendo ya que el pilar esta formado, como
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Figura 4.6: Intensidad de campo magnético promedio (Brms) medida en diferentes tiempos, en
(a) el modelo autoconsistente y en (b) modelo fiducial Fil-By-Grav. En todos los modelos se
midieron las densidades en un rango de n= (3 − 10) × 102 cm−3, representadas como lı́neas
discontinuas y continuas, respectivamente.

lo muestra la Figura 4.7b. En particular, durante el tiempo de vida del pilar se miden
los siguientes valores de masa de M ≈ (109.194, 99.906, 96.8, 86.079) M⊙ y densi-
dad de n ≈ (1.273, 1.582, 2.032, 2.162) × 104 cm−3, para el umbral de densidad de
nthr = 3×102 cm−3. Mientras que para la densidad umbral de 103 cm−3, masa de M ≈
(107.912, 99.293, 96.594, 85.852) M⊙ y densidad de n ≈ (1.621, 1.832, 2.162, 2.35)×
104 cm−3. En otras palabras, el pilar se hace más denso, pero menos masivo. Ya en la
etapa de dispersión, tanto la masa como la densidad disminuyen.

Una primera idea de la importancia de la autogravedad nos la da la masa de Jeans
(MJ ). La Figura 4.7b muestra que la masa del pilar es mayor que MJ por un factor de
∼ 3, en ambas densidades umbral, lo cual nos indica que el pilar esta dominado por
su autogravedad. Ya en la etapa de dispersión, en la que el que la cabeza del pilar se
va desprendiendo del cuerpo y termina como glóbulo, esta se va volviendo más estable
gravitacionalmente, pues su masa y densidad promedio bajan, lo cual resulta también
en un aumento en MJ . Sin embargo, la masa de Jeans no toma en cuenta soporte por
CM o por presión ram. Entonces, la masa de Jeans del modelo autoconsistente indica
que el pilar es inestable gravitacionalmente (si solo se considera el soporte por presión
térmica), pero esto no se observa, por lo que deberı́a haber una fuerza que da soporte
en contra de la autogravedad (que frena el colapso de forma radial), a la par de que la
estructura es erosionada.

Para explorar cuál es el estado energético de la estructura densa en diferentes tiem-
pos se midieron las energı́as totales magnética, gravitacional, interna y cinética, como
se describe en §2.3.2. En la Figura 4.8 se muestra el valor absoluto de las energı́as en
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Figura 4.7: Izquierda: densidad numérica promedio por arriba de la densidad umbral nthr = 300
cm−3 (lı́neas sólidas) y nthr = 103 cm−3 (lı́nea punteada) en diferentes tiempos. La densidad
numérica promedio esta en unidades de nthr. Derecha: masa total del gas (con densidades arriba
de nthr) y masa Jeans (MJ).

diferentes tiempos. Las energı́as medidas en gas con n > 300 cm−3 y n > 103 cm−3

se presentan como lı́neas continuas y punteadas, respectivamente. En general, se mide
que EB,T <EK,T < Eint,T < |EG,T|. La suma de las energı́as ET =EB,T+EK,T+ Eint,T+
EG,T ≪ 0 para todos los tiempos y en particular para el tiempo de vida del pilar, lo
que nos dice que el pilar esta gravitacionalmente ligado. Sin embargo, el pilar no tiene
tiempo de colapsar radialmente porque el proceso de erosión destruye antes el pilar.

Se puede entender la evolución del pilar en términos del balance de presiones ex-
ternas (de la región HII) e internas (estructura densa). Las presiones externas relevantes
son la térmica (Pth,ext) y ram (Pram,ext), mientras que las del gas denso son la magnéti-
ca (PBrms) y la térmica (Pth,int), como se muestra en la Figura 4.9a. La Figura 4.9b
muestra los cocientes de presiones Pth,ext/PBrms (en rojo), Pth,ext/Pth,int (en verde),
Pram,ext/PBrms (azul), Pram,ext/Pth,int (anaranjado) y (Pth,ext+Pram,ext)/(Pth,int+PBrms)
(gris). La presión ram de la región HII es aproximadamente constante y un orden
de magnitud mayor que la presión térmica externa. En particular, durante el tiem-
po de vida del pilar Pram,ext ≈ (4.521, 5.437, 4.849, 4.5) × 105 K cm−3 y Pth,ext ≈
(0.568, 0.525, 0.449, 0.413) × 105 K cm−3. Por lo tanto, esta presión ram es la que
realiza el mayor trabajo comprimiendo el gas denso. Durante la etapa de compre-
sión longitudinal, Pram,ext ≫ Pth,int + PBrms , por lo que hay una compresión impor-
tante del gas. En esta compresión, la densidad de la estructura densa aumenta (ver
Figura 4.7a) y, en consecuencia, la presión térmica interna también se incrementa
(Pth,int ∝ ρ). Simultáneamente, la presión magnética interna se incrementa debido a
que las lı́neas de campo están siendo comprimidas junto con el gas, lo que aumenta la
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Figura 4.8: Energı́as totales en diferentes tiempos, medidas en el modelo autoconsistente. En
color rojo se representa la energı́a magnética total. En color verde, azul y anaranjado se repre-
sentan la energı́a gravitacional total, la energı́a interna total y la energı́a cinética total (véase
la sección 2.3.2). Las mediciones fueron hechas para las densidades por arriba del rango de
n= (3−10)×102 cm−3, representadas como lı́neas discontinuas y continuas, respectivamente.

tensión magnética. En la etapa de compresión radial, la presión ram interna sigue do-
minado el gas denso y a medida que la presión térmica interna aumenta, la magnética
empieza a disminuir. Cuando la estructura densa llega finalmente al equilibrio de pre-
siones ((Pth,ext+Pram,ext)/(Pth,int+PBrms) ≈ 1) es cuando identificamos al pilar como
tal, como lo muestra la franja gris de la Figura 4.9b.

4.2. Observaciones sintéticas

Como se menciona en §1.4, los campos magnéticos reportados en los Pilares de la
Creación, son del orden de 170-320 µG (Pattle et al., 2018), mientras que los campos
magnéticos medidos en nuestros modelos son menores a 40 µG. Para investigar esta
discrepancia, realizamos simulaciones de transporte radiativo de la emisión polarizada
del polvo (a 850 µm) utilizando el código POLARIS, tanto para el modelo simplificado
como para el autoconsistente durante la evolución de los pilares. Con estas observa-
ciones sintéticas se midió la dispersión de ángulos de polarización y se determinó la
intensidad del CM usando el método de DCF. La metodologı́a de estas observaciones
sintéticas se describe en §3.2.7, 3.2.8, 3.3.1.

Para asegurar que las mediciones en las simulaciones 3D y en las observaciones
sintéticas 2D se realicen utilizando las mismas celdas, en las simulaciones 3D solo
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Figura 4.9: a) Evolución de presiones para el modelo autoconsistente: presión térmica externa
(lı́nea azul), ram externa (lı́nea negra), magnética e interna del gas denso (franja roja y verde,
respectivamente). b) Razón entre presiones externas e internas en diferentes tiempos para el
modelo autoconsistente. En color rojo, verde, azul y anaranjado se representa la importancia
relativa entre la presión térmica externa y la presión magnética e interna, la presión ram y las
presiones magnética y térmica, respectivamente.

consideramos las celdas con una densidad numérica superior al umbral de nthr ≥ 300
cm−3. Estas mismas celdas son las que se utilizan para realizar el transporte radiativo
con POLARIS.

Las Figuras 4.10a y 4.11 muestran, en los paneles izquierdos, los vectores del
campo magnético (es decir, los segmentos de polarización rotados 90 grados) a partir
de la observación sintética y el valor de la relación señal/ruido de la fracción de polari-
zación en la escala de colores. En los paneles derechos de estas figuras, se presenta el
mapa de densidad columnar medido directamente de las simulaciones, con segmentos
que indican la dirección del campo magnético. Al comparar estos paneles para cada
modelo, se observa una excelente correlación entre la morfologı́a del campo magnético
trazada por los vectores de polarización y la morfologı́a del campo magnético derivada
directamente de las simulaciones.

Los mapas de señal a ruido pL/δpL en las Figuras 4.10a y 4.11a tienen segmentos
que trazan el CM (calculados como se describe en §3.3.1) y normalizados en magnitud
al mismo valor; los segmentos en color negro son asociados a pı́xeles descartados para
el análisis de DCF (pL/δpL < 1); en color cı́an son los asociados a 1 < pL/δpL < 3
(también descartados); y en color magenta los asociados a pL/δpL > 3 (más adelante
usados para el análisis de BPOS). Todos los pı́xeles están enmascarados por I/δI > 10.
Los mapas de densidad columnar (Figuras 4.10b y 4.11b) tienen vectores asociados a
la dirección proyectada del CM en el plano ZY, todos están normalizados a la misma
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Figura 4.10: a) Mapa de señal a ruido de la fracción de polarización pL/δpL de las obser-
vaciones sintéticas (simulaciones en POLARIS) en t = 1.0 Myr en el plano ZY del modelo
simplificado. Todos los pı́xeles asociados al pilar tienen una señal a ruido de la intensidad total
I/δI > 10. Además, los vectores de polarización están enmascarados bajo esa misma con-
dición. Los vectores en color negro corresponden a pı́xeles sin enmascarar por pL/δpL. Los
vectores en color cı́an corresponden a 1 < pL/δpL < 3. Mientras que los vectores en color
magenta corresponden a pL/δpL > 3, estos son tomados para el cálculo de la dispersión de los
ángulos de polarización. Por otro lado, (b) mapa de densidad columnar del modelo simplificado
(simulaciones en FLASH) en t = 1.0 Myr. Los vectores son el campo magnético proyectado del
plano ZY y los colores de los mismos representan la intensidad del campo magnético escalada
por color, en donde el color magenta es el valor máximo y el mı́nimo está en cı́an.

magnitud. El color indica la intensidad del CM, con el color cı́an asociado a la intensi-
dad mı́nima en la región aumentando en un gradiente hasta alcanzar un valor máximo
en color magenta.

Una vez generados los mapas de polarización para todos los tiempos se midió la
dispersión de los ángulos de los segmentos de polarización.

En la Figura 4.13 se muestra la dispersión de los ángulos de polarización en di-
ferentes tiempos para el modelo autoconsistente (4.13a) y el simplificado (4.13b). En
general la dispersión de los ángulos de polarización es baja, es decir, los vectores de po-
larización trazan un CM bastante bien alineado (con una fluctuación muy baja respecto
al CM promedio). Una de las causas de la sobre/sub-estimación del campo magnético
en el plano del cielo usando el método DCF son los efectos de proyección, por lo que
se ha sugerido usar un factor f = 0.5 y δψ < 25◦ para que el método sea aplicable
(p.ej., Ostriker et al., 2001; Chen et al., 2022). En nuestras observaciones sintéticas se
cumple esta restricción (δψ < 25◦; lı́nea horizontal discontinua color magenta en la
Figura 4.13) cuando el pilar esta bien formado para los dos modelos. Para el modelo
simplificado (Figura 4.13b), la dispersión de los ángulos de polarización a tiempos tem-
pranos es muy baja debido a que inicialmente el campo esta perfectamente ordenado,
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Figura 4.11: (a) Mapa de señal a ruido de la fracción de polarización pL/δpL de las observa-
ciones sintéticas (simulaciones en POLARIS) en el tiempo 0.7 Myr en el plano ZY. Todos los
pı́xeles asociados al pilar tienen una señal a ruido de la intensidad total I/δI > 10. Además,
los vectores de polarización están enmascarados bajo esa misma condición. Los vectores en
color negro corresponden a pı́xeles sin enmascarar por pL/δpL. Los vectores en color cı́an co-
rresponden a 1 < pL/δpL < 3. Mientras que los vectores en color magenta corresponden a
pL/δpL > 3, estos son tomados para el cálculo de la dispersión de los ángulos de polarización.
Por otro lado, (b) mapa de densidad columnar del modelo 3D (simulaciones en FLASH) en el
tiempo 0.7 Myr. Los vectores son el campo magnético proyectado del plano ZY y los colores
de los mismos representan la intensidad del campo magnético escalada por color, en donde el
color magenta es el valor máximo y el mı́nimo está en cian.

por lo que estas mediciones no son confiables.
La Figura 4.12a muestra las distribuciones del grado (o fracción) de polarización

(ver ecuación 3.7), en t = 0.7 Myr del pilar formado en el modelo autoconsistente
(histograma en color negro) para todos los pı́xeles con una señal a ruido I/δI > 10
en todas las mediciones. El histograma en rojo corresponde a los pı́xeles enmascarados
con señal a ruido en polarización de pL/δpL > 3. En la figura se indica la fracción de
polarización promedio ⟨pL⟩, la cual es mayor que 2%, pero el máximo nunca supera el
8%. Además, se añade la profundidad óptica máxima τmax medida en cada tiempo, la
cual es óptimamente delgada. Esto indica que el gas asociado a las zonas más densas
está siendo trazado de forma correcta, por lo que la información dentro del pilar se está
midiendo adecuadamente. De manera similar, la Figura 4.12b muestra las distribucio-
nes de los ángulos de polarización para el mismo tiempo, la dispersión de los ángulos
de polarización δψ que tomamos en cuenta es la correspondiente al histograma rojo
(para este modelo y tiempo, δψ ∼ 18.98). Un comportamiento similar se observa en
ambos modelos en los tiempos en que identificamos a los pilares. En particular, durante
el tiempo de vida de los pilares se cumple que δψ < 25◦ y para medir el CM por DCF
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usamos los pixeles con I/δI > 10 y pL/δpL > 3.
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Figura 4.12: a) Distribuciones de la fracción de polarización pL (ecuación 3.7) y b) de los
ángulos de polarización ψ (ecuación 3.8) en t = 0.7 Myr de las observaciones sintéticas del
modelo autoconsistente. La distribución en negro corresponde al pilar con I/δI > 10. La
distribución roja es hecha en los mapas enmascarados con I/δI > 10 y pL/δpL > 3. Además,
⟨pL⟩ es el promedio de la fracción de polarización para cada distribución. Por otra parte, τmax

es la profundidad óptica máxima en las observaciones sintéticas.

Una vez calculada la dispersión de los ángulos de polarización, calculamos la
intensidad del CM en el plano del cielo (BPOS) por el método DCF (Ecuación 1.3) para
ambos modelos. La Figura 4.14 muestra el CM medido de la simulación (franja gris;
ver §4.1.2) y la estimada por DCF (franja azul). Para esta última medición, se tomo el
rango de ∆v = (1.2−2.2) km/s (White et al., 1999b), como en Pattle et al. (2018). Para
el modelo simplificado, cuando el pilar está formado, t∼ 1.1 Myr, BPOS ≈ 301.946µG,
mientras que el CM promedio Brms ≈ 24.864µG, es decir, se está sobrestimando por al
menos un factor de 12. Por otra parte, para el modelo autoconsistente se midió un CM
en el plano del cielo de BPOS ≈ (159.46, 131.432, 163.332, 155.34)µG, mientras que
de la simulación 3D se estima Brms ≈ (37.513, 33.276, 30.384, 27.621)µG. Entonces,
usando el método DCF se sobrestima el CM promedio por al menos un factor de 4, pero
usando el lı́mite superior se mide BPOS ≈ (292.343, 240.958, 299.442, 284.790)µG, de
manera que se sobrestima por al menos un factor de 8.

Estos resultados indican que el método DCF sobrestima de manera importante el
CM en pilares alrededor de regiones HII.

Notese que la medición de BPOS en las observaciones sintéticas se calcula usando
la formula 3.31, para la cual se toman valores fijos del ancho de lı́nea ∆v = (1.2− 2.2)
km/s y de la densidad numérica n = 5 × 104 cm−3 para poder comparar directamente
con Pattle et al. (2018). De esta manera, la única variable es la dispersión de los ángulos
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de polarización, δψ. Por lo que durante la formación y el tiempo de vida del pilar, se
usan valores constantes de ∆v y n, pero como se mostró en la Figura 4.7a la densidad
numérica aumenta para estos tiempos en el modelo autoconsistente. En Chen et al.
(2022), se estudia la precisión del método DCF en la estimación de la intensidad del
campo magnético en regiones de formación estelar utilizando simulaciones MHD. En
este artı́culo, reportan que los parámetros que más afectan a la precisión de la medida
de la intensidad del CM por DCF son la dispersión de velocidades y la densidad, por
encima de la medición de δψ. Sin embargo, la obtención y análisis de la densidad y la
dispersión de velocidades en las observaciones sintéticas no están contemplados en los
objetivos de este trabajo.
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Figura 4.13: Dispersión de los ángulos de polarización δψ en distintos tiempos, medida en (a)
el modelo autoconsistente y en (b) el modelo fiducial Fil-By-Grav. En donde la formación del
pilar de señalada como Pillar formation; el tiempo de vida del pilar señalado como Pillar; y la
erosión del pilar señalado como Pillar erosion. La lı́nea discontinua magenta es δψ = 25◦. En
ambos modelos la lı́nea continua en negro es la medición de δψ en el pilar. La lı́nea continua
en rojo, verde y azul es la medición de δψ en el pilar usando una mascara con señal a ruido
I/δI > 10 y pL/δpL > 1, 2, 3, respectivamente.
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Figura 4.14: Intensidad de campo magnético (CM) en diferentes tiempos medida en (a) el mode-
lo autoconsistente y en (b) el modelo fiducial Fil-By-Grav. La banda gris enmarcada por lı́neas
continuas en color negro es la intensidad de CM promedio (Brms,3D) en los modelos autocon-
sistente y fiducial, respectivamente, para los umbrales de densidad numérica nthr = (102−103)
cm−3 (ver 2.3.2). La banda azul enmarcada en su mismo color es BPOS medida en las observa-
ciones sintéticas de los modelos. Para todas las observaciones δψ fue medida en los mapas de
polarización dentro de un radio umbral de (a) Rthr = 1 pc y (b) Rthr = 2 pc. Los mapas fueron
enmascarados por señal a ruido de pL/δpL > 3 y I/δI > 10 para el pilar (ver 3.2.8, 3.3.1 y
3.3.2).
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Discusión y conclusiones

Para estudiar de forma controlada los efectos del campo magnético (CM) sobre la
formación y evolución de pilares alrededor de regiones HII, se construyó un modelo
simplificado que consiste de una estructura densa (un filamento que tiene un núcleo
denso embebido) que esta siendo radiada por una estrella masiva (tipo OV). Esta confi-
guración es novedosa, pues estudios previos solo consideran grumos densos magnetiza-
dos sin autogravedad (p.ej., Henney et al., 2009; Mackey and Lim, 2011). En nuestros
modelos el CM es inicialmente uniforme con una intensidad de 10 µG. Se estudió el
efecto de la dirección del CM respecto al filamento en casos con y sin autogravedad.
En el caso del modelo con autogravedad y sin CM, se forma un pilar en forma de espa-
gueti, lo cual es consistente con modelos hidrodinámicos previos (p.ej., Williams et al.,
2001a). En el modelo con CM y sin autogravedad, no se logra formar un pilar, al me-
nos hasta el máximo tiempo simulado (1.5 Myr), aunque otros trabajos muestran que se
pueden formar pilares de grumos magnetizados sin autogravedad pero con un campo de
radiación mucho más intenso (20 veces mayor al que nosotros consideramos Mackey
and Lim, 2011). En el modelo con autogravedad y el campo magnético a lo largo del
eje principal del filamento, no logramos identificar un pilar, se observa una compresión
longitudinal resultando en una morfologı́a más plana, pues el CM anclado al gas denso
ofrece mayor resistencia a doblarse en esta configuración.

El único caso donde identificamos un pilar con dimensiones similares a las ob-
servadas fue en el modelo con el campo magnético perpendicular al filamento y con
autogravedad (modelo simplificado fiducial). El pilar se forma por una compresión lon-
gitudinal seguida de una radial. Con parte del material del filamento se va a formar el
cuerpo del pilar. La escala de tiempo de formación del pilar es de ∼ 1 Myr y el tiempo
de vida es de ∼ 0.2− 0.3 Myr, lo cual es consistente con estimaciones observacionales
(p.ej., White et al., 1999a). Durante el proceso de compresión, la tensión magnética
aumenta junto con la presión térmica y durante la etapa del pilar estas están en balance
con la presión externa. El CM medido es un factor ∼ 2− 4 mayor al inicial, lo cual es
consistente con trabajos previos.

Por otra parte, el proceso de formación del pilar en el modelo autoconsistente es
cualitativamente similar al del modelo simplificado fiducial. En ambos casos, el cuerpo
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del pilar se forma a partir del material del filamento, el cual es comprimido junto con
el campo magnético (CM), terminando alineado a lo largo del pilar. El modelo auto-
consistente tiene la ventaja de que las regiones HII se forman en un medio altamente
estructurado, el cual se forma a su vez autoconsistentemente por la compresión en el
medio neutro tibio, lo que hace que este modelo sea más cercano a la realidad. Por esta
razón, en este modelo estudiamos las condiciones fı́sicas del pilar formado. La morfo-
logı́a del CM durante el tiempo de vida del pilar es similar a la observada por (Pattle
et al., 2018, ver el Pilar II de la Figura 1.1) y con una magnitud de ∼ 25 − 40µG. El
campo magnético por sı́ mismo parece no tener un efecto importante en la evolución
del pilar, pero en conjunto con la presión térmica interna logran dar soporte y equili-
brar las presiones térmicas y ram externas. Sin embargo, la intensidad del CM tiene un
gradiente radial, por lo que podrı́a influir en la evolución del pilar en las zonas más in-
ternas (con B ∼ 120µG), evitando su colapso y facilitando que el pilar sea erosionado
antes de colapsar. Por lo que, el campo magnético sı́ tiene un efecto en la evolución del
pilar. La masa, la densidad y el tiempo de vida del pilar esta en el rango de ∼ 80− 110
M⊙, ∼ 4 − 8 × 104 cm−3, y ≤ 0.3 Myr, respectivamente, lo cual es consistente con
lo estimado en los pilares de la creación (masa de ∼ 200 M⊙, densidad de ∼ 5 × 104

cm−3 y tiempo de vida de 0.1 Myr White et al., 1999a; Pattle et al., 2018). Las dimen-
siones espaciales son también similares a lo estimado en los pilares de la creación. No
comparamos este modelo con la Nebulosa de Caballo, pues este pilar tiene una cabeza
extendida y puede tener algún efecto de proyección (Hwang et al., 2023).

Además, hacemos un balance de energı́as en el pilar del modelo autoconsistente
y encontramos que la energı́a gravitacional es mucho mayor que el resto, por lo que
concluimos que el pilar esta gravitacionalmente ligado. Sin embargo, la contracción
gravitacional es un proceso altamente no lineal, por lo que especulamos que la gravedad
no tiene tiempo de actuar en un colapso radial, pues el pilar se destruye rápidamente.
Por esto, sugerimos que el equilibrio entre las presiones externas e internas dicta la
estabilidad del pilar.

En Pattle et al. (2018) sugieren que el CM proporciona soporte magnético en con-
tra del colapso gravitacional y que este ralentiza la evolución del pilar, al medir un
BPOS ∼ 170−320µG por medio del método Davis–Chandrasekhar–Fermi (DCF). Esta
medición del CM alto sugiere que el CM es dinámicamente muy importante. Compa-
rando la morfologı́a 3D de las simulaciones con las observaciones sintéticas realizadas
en los modelos autoconsistente y fiducial, se observa que la polarización del polvo tra-
za remarcablemente bien la morfologı́a del CM (ver Figuras 4.10, 4.11). Sin embargo,
la intensidad del campo magnético en el plano del cielo medida sintéticamente por el
método DCF es mucho mayor que la intensidad promedio medida directamente en los
modelos, al menos un factor de ∼ 4. Por lo tanto, la intensidad del CM se sobresti-
ma en los pilares.1 Explicamos esta discrepancia porque la configuración del campo
magnético dentro del pilar esta determinada por la compresión (longitudinal y radial)

1 Las mediciones del CM por DCF en las observaciones sintéticas del presente trabajo fueron reali-
zadas con máscaras de señal a ruido de I/δI > 10 y pL/δpL > 3, asegurando que las mediciones sean
fiables.
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de la región HII, más que por la misma dinámica interna del pilar. Es decir, un agente
externo es el responsable de alinear el CM interno.

Sugerimos que métodos basados en DCF no son aplicables en general en los pi-
lares. En Skalidis et al. (2021) estudiaron la aplicabilidad del método DCF para un
medio compresible al proponer una modificación del método, donde el CM promedio
esta dado por:

BPOS,S21 ≈
√
4πρ

σv√
2δψ

(5.1)

Sin embargo, tomando los valores de σv ≈ 0.51 − 0.93 km/s y ρ = µmHn, para
n = 5×104 cm−3, como se mostró en la §4.2 en los modelos fiducial y autoconsistente
se midieron dispersiones de δψ ∼ 8◦−18◦ ≈ 0.14−0.31 rad durante el tiempo de vida
del pilar. Por lo que al usar está modificación también se sobrestima la intensidad del
CM el plano del cielo un factor entre ∼ 2 − 4 (para el modelo autoconsistente), como
se muestra en la Figura 5.1. Nótese que al sobrestimar la intensidad del CM, se estarı́an
sobrestimando parámetros fı́sicos como su presión y energı́a magnética. Los cuales son
relevantes para medir la importancia relativa del CM en la evolución y dinámica de
estas regiones.
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Figura 5.1: Intensidad de campo magnético (CM) en diferentes tiempos medida en (a) el mode-
lo autoconsistente y en (b) el modelo fiducial Fil-By-Grav. La banda gris enmarcada por lı́neas
continuas en color negro es la intensidad de CM promedio (Brms,3D) en los modelos autocon-
sistente y fiducial, respectivamente, para los umbrales de densidad numérica nthr = (102−103)
cm−3 (ver 2.3.2). La banda azul es BPOS medida en las observaciones sintéticas de los mode-
los. La banda roja es el BPOS medido usando el método de Skalidis et al. (2021). Para todas
las observaciones δψ fue medida en los mapas de polarización dentro de un radio umbral de
(a) Rthr = 1 pc y (b) Rthr = 2 pc. Los mapas fueron enmascarados por señal a ruido de
pL/δpL > 3 y I/δI > 10 para el pilar (ver 3.2.8, 3.3.1 y 3.3.2).
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CAPÍTULO 5. DISCUSIÓN Y CONCLUSIONES

5.1. Limitaciones

La limitación más clara de los modelos numéricos es la resolución espacial, la cual
es de 0.06 y 0.03 pc para el modelo simplificado y autoconsistente, respectivamente.
Esta resolución nos permite resolver marginalmente el frente de choque (ver Zamora-
Avilés et al., 2019). Sin embargo creemos que la evolución general de los modelos no
cambiará con mayor resolución.

Otra de las cosas cosas que nos faltó explorar en los modelos simplificados es
la posición y tipo de la estrella masiva, lo cual puede cambiar las escalas de tiempo de
formación y vida de los pilares. También, el CM usado en estos modelos es inicialmente
constante con una magnitud de 10µG, aún a las densidades altas del núcleo. Esto no es
del todo consistente con las observaciones, ya que a densidades progresivamente más
altas la intensidad del CM observado es mayor (B ∝ n1/2; ver, p.ej., Crutcher et al.,
2010). Ası́, el núcleo denso, que finalmente se transforma en la cabeza del pilar, deberı́a
estar más magnetizado, por lo que podrı́a contener más al frente de ionización (Henney
et al., 2009, p.ej.,). No esperamos que esta corrección cambie nuestros resultados pues
el cuerpo del pilar se seguirı́a ensamblando de partes del filamento con una intensidad
del CM menor.

Finalmente, en la simulación de Zamora-Avilés et al. (2019) analizamos solo el
primer pilar formado. El estudio sistemático de más pilares en esta simulación podrı́a
reforzar estadı́sticamente nuestros resultados.

Atender estas limitaciones podrı́an robustecer nuestros resultados.

5.2. Conclusiones

En este trabajo estudiamos la formación de pilares alrededor de regiones HII. Para
esto, consideramos un modelo simplificado que consiste en un núcleo denso embebido
en un filamento y una estrella masiva cercana que genera una región HII que barre
al filamento. Estudiamos el efecto de la autogravedad y la presencia y orientación del
campo magnético. Encontramos que solo se forma un pilar bien definido en el modelo
con autogravedad y un CM orientado perpendicularmente al filamento. Mientras que,
para el modelo con CM orientado a lo largo del filamento la presión magnética inhibe
el doblamiento del filamento.

Estudiamos además, las propiedades fı́sicas de pilares formados en una nube mo-
lecular altamente estructurada y encontramos que estas propiedades (masa, densidad,
tiempo de formación y vida del pilar, etc.) son consistentes con las estimaciones obser-
vacionales.

Las observaciones sintéticas (simulaciones en POLARIS) hechas en nuestros mo-
delos numéricos de pilares muestran que los vectores de polarización trazan bien las
lı́neas del campo magnético de los modelos 3D, pero la intensidad media del campo
magnético se sobrestima. Esto sugiere que, aunque las mediciones polarimétricas sean
útiles para mapear la morfologı́a del CM. Por otra parte, las mediciones de la intensi-
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5.2. CONCLUSIONES

dad del campo magnético en el plano del cielo (BPOS) muestran una sobrestimación
importante cuando se utiliza el método DCF, por lo que el método DCF podrı́a no ser
aplicable en los pilares.
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Apéndice A
Código magnetohidroninámico

FLASH

FLASH es un código euleriano de malla adaptativa capaz de resolver problemas
que involucran flujos altamente compresibles, por lo que resulta útil para simular diver-
sos entornos astrofı́sicos (Fryxell et al., 2000; Dubey et al., 2008; Dubey et al., 2009).
La simulaciones del modelo simplificado (descrito en §2.1) se realizaron con la ver-
sión 4.7.1, mientras que el modelo autoconsistente (ver §2.2) se realizó con la versión
2.5. Ambas versiones usan los mismos módulos o algorı́tmos para simular los proce-
sos fı́sicos que incluimos en nuestros modelos: enfriamiento y calentamiento, campos
magnéticos (CM) y autogravedad. El único módulo que es diferente es el de radiación
de fotones ionizantes, en la versión 2.5 se usa el método de trazado de rayos Peters et al.
(2010) y en la versión 4.7.1 se usa el algoritmo OctTree Clark et al. (2012); Wünsch
et al. (2021).

A.1. Magnetohidrodinámica (MHD)

Podemos tratar el medio interestelar (MIE) como un continuo, ya que las partı́cu-
las de gas sufren muchas colisiones antes de atravesar una fracción significativa de la
región, compartiendo sus propiedades fı́sicas colectivas, y por lo tanto, sus distribucio-
nes de velocidad son Maxwellianas, lo que implica que podemos describirlas mediante
una única temperatura cinética del gas que suele ser la misma para todas las especies
de partı́culas presentes. Ası́, el estado del gas puede describirse en términos de pro-
piedades macroscópicas además de la temperatura (por ejemplo, presión, densidad y
velocidad), que son promedios sobre las propiedades de muchas partı́culas individua-
les contenidas dentro de regiones de extensión (L) mucho mayor que la longitud libre
media (l). La dinámica de estos sistemas se puede estudiar mediante las ecuaciones de
Euler, las cuales son un conjunto de expresiones de la conservación de masa, momento
y energı́a.

En general, el lado izquierdo de las ecuaciones de conservación describen la tasa
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de cambio total de la densidad ρ, la velocidad u⃗ y la energı́a interna e del gas en un
elemento de fluido, mientras que el lado derecho de las ecuaciones describen las fuentes
y sumideros de la propiedad del gas, causan cambios en el tiempo y espacio.

Conservación de la masa

∂ρ

∂t
+ u⃗ · ∇ρ = −ρ∇ · u⃗ (A.1)

Esta ecuación nos dice que el cambio en la masa total para un elemento del fluido
con volumen arbitrario V debe ser igual al flujo total de masa (−ρ∇· u⃗) a través de una
superficie S que rodea a V .

Conservación del momento

∂(ρu)

∂t
+∇ · (ρuu) = ρg −∇

(
P + PB

)
+

1

4π
(B · ∇)B, (A.2)

Esta ecuación nos dice que la tasa de cambio del momento de un elemento de flui-
do debe ser igual a la suma de las fuerzas aplicadas sobre el mismo elemento de fluido.
Las fuentes del cambio de momento son por un lado un gradiente negativo de presión
térmica (P ) más presión magnética (PB), que indica como el fluido busca moverse
de forma preferente de lugares de alta presión a lugares con baja presión. La presión
térmica P está definida por la ecuación de estado de un gas ideal:

P = nkT (A.3)

con n la densidad numérica de partı́culas, k la constante de Boltzmann y T la tempe-
ratura. El primer término del lado derecho de la ecuación A.2 que tiene que ver con la
utogravedad del gas lo discutimos más adelante. La presión magnética se define como
PB = B2/8π. El último término de la ecuación A.2 es la fuerza de Lorentz que siente
una particula cargada en presencia de un campo magnético. Note que aunque el gas
neutro interestelar tiene una fracción de ionización baja (∼ 10−4), esta es suficiente
para acoplar colisionalmente al gas neutro con el campo magnético.

Conservación de la energı́a

∂

∂t

(
ρetot

)
+∇ ·

[(
ρetot + P + PB

)
u− 1

4π
(u ·B)B

]
= Γ− nΛ + ρu · g, (A.4)

donde la energı́a total especı́fica es la suma de las energı́as especı́ficas interna y cinéti-
ca (etot = eint +

1
2
u2). A su vez, la energı́a especı́fica interna se define como e =

(γ − 1)−1(P/ρ), en donde γ es el cociente de calores especı́ficos del fluido. En es-
ta ecuación, que representa un balance de energı́as en el sentido de la primera ley de
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la termodinámica, tenemos términos que representan el trabajo debido a las fuerzas
gravitacionales, magnéticas y de gradientes de presión. Los términos fuente Γ y nΛ
representan los procesos de calentamiento y enfriamiento (véase la sección A.1.4) que
ocurren en el gas, respectivamente.

La ecuación que dicta la evolución del CM, derivada directamente de las ecuacio-
nes de Maxwell, en ausencia de términos difusivos es:

∂B

∂t
= ∇× (u×B). (A.5)

Finalmente, debemos considerar que los monopolos magnéticos no existen en la
naturaleza:

∇ ·B = 0, (A.6)

ecuación que debe satisfaserce a todo tiempo.

A.1.1. Autogravedad
El gradiente negativo del potencial gravitacional ϕ (g = −∇ϕ) en la ecuación

A.2 nos proporciona información de como el fluido se mueve hacia lugares en donde el
potencial es más negativo. Por otra parte, ϕ satisface la ecuación de Poisson:

∇2ϕ = 4πGρ. (A.7)

Esta ecuación nos dice cómo la densidad de masa dentro de una región del espacio
influye en el potencial gravitatorio en todo el espacio (autogravedad).

En FLASH el modulo de gravedad calcula el potencial y la aceleración gravita-
cional usando el algoritmo Octree descrito en Barnes and Hut (1986); Wünsch et al.
(2018). La estructura Octree se construye mediante la subdivisión recursiva del domi-
nio computacional (o volumen). Entonces, se forma una estructura jerárquica de árbol,
donde cada nodo padre se puede dividir en ocho nodos hijo y ası́ de forma recursiva.
Por otra parte, los nodos en el último nivel de refinamiento que ya no se dividen se
denominan hojas. En el módulo de gravedad el árbol se construye a partir de la distri-
bución de masa en las celdas de la malla adaptativa. La información de las celdas se
recoge y se propaga hacia los nodos padres en la estructura del árbol. De esta forma,
cada nodo almacena la masa total y la posición del centro de masa de los elementos
que contiene. Por otra parte, se usan criterios de aceptación de multipolos (MAC) pa-
ra decidir si un nodo puede ser utilizado para calcular el campo gravitacional o si sus
nodos hijos deben ser considerados. Para el cálculo del potencial y la aceleración gravi-
tacional el algoritmo recorre el árbol, y durante este recorrido se evalúan los MAC para
cada nodo. Si un nodo cumple con el criterio, se utiliza su información para calcular
el potencial y la aceleración en el punto objetivo. De lo contrario, se abren sus nodos
hijos y se evalúa nuevamente. La aceleración gravitacional se calcula solo usando la
masa total y el centro de masa. El módulo de gravedad soporta condiciones de fronte-
ra aisladas y periódicas. En el caso de condiciones periódicas, se utiliza el método de
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Ewald para mejorar la convergencia del cálculo del potencial gravitacional en un domi-
nio computacional con copias periódicas. Además, para ahorrar tiempo computacional,
se implementa una técnica de actualización adaptativa de bloques (ABU). Si la distri-
bución de masa en una región no cambia significativamente de un paso de tiempo a
otro, se reutilizan los valores del potencial y la aceleración del paso de tiempo anterior,
evitando el recálculo completo Wünsch et al. (2018).

A.1.2. Formación de partı́culas sumidero
En simulaciones numéricas, las partı́culas sumidero (sink) permiten representar

regiones de colapso gravitacional local (Federrath et al., 2010) en celdas densas en
el lı́mite de la resolución. Estas partı́culas representan objetos estelares (por ejemplo,
cúmulos de estrellas). Una partı́cula sink es creada cuando el gas alcanza una densidad
umbral especı́fica alta y puede seguir acumulando masa al acretar el gas que la rodea.
Este método permite simular la evolución y formación de estrellas sin resolver las pe-
queñas escalas de tiempo y espacio asociadas con el colapso y la fragmentación del gas
(Federrath et al., 2010). Para determinar si un sink se forma, se define alrededor de la
celda un volúmen esférico de control (de radio 2-3 veces el tamaño de la celda más
pequeña) y en este volúmen se hacen las siguientes pruebas Federrath et al. (2010):

1. Nivel de refinamiento: el gas debe estar en el nivel más alto de refinamiento de la
malla adaptativa.

2. Flujo convergente: el gas debe mostrar un flujo convergente hacia el centro del
volumen de control, es decir, ∇ · v < 0.

3. Mı́nimo de potencial gravitacional: la celda central del volumen de control debe
tener el potencial gravitacional mı́nimo local, ϕ(0, 0, 0) = mı́n[ϕ(i, j, k)].

4. Inestabilidad de Jeans: el gas debe ser inestable según el criterio de Jeans. La
energı́a gravitacional |Egrav| debe ser mayor que el doble de la energı́a térmica
2Eth, es decir, |Egrav| > 2Eth.

5. Estado ligado: el gas dentro del volumen de control debe estar gravitacionalmente
ligado. La energı́a total del gas debe ser negativa:

Egrav + Eth + Ekin + Emag < 0

6. Proximidad a otras partı́culas sink: no debe haber otra partı́cula sink existente
dentro del radio de acreción (racc) de la nueva partı́cula sink.

Estas condiciones garantizan que solo el gas que está en colapso gravitacional se
convierta en partı́culas sumidero Federrath et al. (2010).

Una vez formado el sink, este puede seguir acretando masa de sus alrededores
(Federrath et al., 2010). En el modelo autoconsistente estudiado aquı́ (ver §2.2), el gas
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denso forma partı́culas sumidero con estos criterios. Sin embargo, dada la resolución
de esta simulación, estas partı́culas representan grupos de estrellas más que estrellas
individuales. Por tanto, se asume una función inicial de masa tipo Kroupa (2001) y se
calcula la estrella más masiva contenida en el grupo estelar. Si esta estrella es mayor
a 8 M⊙, esta puede emitir fotones ionizantes de acuerdo al tipo espectral de la estrella
más masiva (ver detalles en Zamora-Avilés et al., 2019). En el modelo simplificado (ver
§2.1), situamos una fuente de fotones ionizante (estralla tipo OV) y la hacemos radiar
consecuentemente cerca del filamento. La posición de la fuente no cambia en el tiempo.

A.1.3. Retroalimentación radiativa
Los modelos numéricos analizados aquı́ se construyeron con diferentes versio-

nes de FLASH. Sin embargo, independientemente de la versión, los algorı́tmos que
implementan diferentes procesos fı́sicos son los mismos con excepción de la retroali-
mentación radiativa de estrellas masivas. Aquı́ describimos de manera general ambas
implementaciones.

FLASH2.5: Modelo autoconsistente

El cálculo de la tasa de fotones ionizantes que llegan a cada celda se realiza cal-
culando la densidad columnar por medio de interpolación a lo largo de los rayos pro-
venientes de las fuentes puntuales (sinks) hasta cada celda. Entonces, la fracción de
ionización y la temperatura pueden calcularse por medio de un proceso iterativo, utili-
zando la solución analı́tica de la ecuación de flujo para las fracciones de ionización.

Para propagar la radiación se usa el modulo de trazado de rayos de caracterı́sti-
cas hı́bridas de Rijkhorst et al. (2006). El proceso de trazado aprovecha la información
jerárquica almacenada en la estructura de malla adaptativa. Cada bloque en la jerarquı́a
de la malla adaptativa tiene información sobre sus bloques padre e hijo, ası́ como so-
bre sus vecinos del mismo nivel de refinamiento. Sólo se almacenan datos válidos de
los bloques de mayor refinamiento, que se denominan bloques hoja. El método implica
determinar el camino de un rayo de luz (o radiación) a través de la malla adaptativa. El
trazado de rayos comienza desde los bloques con un identificador conocido, se deter-
mina la dirección en la que el rayo deja el bloque. Si hay un bloque vecino en el mismo
nivel de refinamiento se verifica si sigue siendo un bloque hoja o si tiene un nivel de
hijos. Si no hay un bloque vecino en el mismo nivel de refinamiento, el nuevo bloque
debe ser el vecino del padre del bloque actual en esa dirección (Peters et al., 2010). Esté
método es preciso pero costoso computacionalmente.

FLASH4.3: Modelo simplificado

Utilizamos el algoritmo TreeRay (Clark et al., 2012; Wünsch et al., 2021) para el
transporte de radiación (ionizante). El algorı́tmo usa un trazado inverso de rayos pa-
ra calcular la radiación procedente de múltiples fuentes. En lugar de seguir los rayos
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desde la fuente hacia cada celda, se sigue el camino inverso desde las celdas del me-
dio hasta las fuentes de radiación. Este método tiene la ventaja de que usa el mismo
árbol construido para el calculo de la autogravedad (ver §A.1.1) permitiendo agrupar y
calcular eficientemente las contribuciones de radiación en diferentes partes del medio.
Esto permite un cálculo más eficiente de la radiación que llega a cada celda y el costo
computacional es independiente del número de fuentes.

A.1.4. Enfriamiento y calentamiento en el modelo numérico
Las tasas de enfriamiento y calentamiento se calculan tomando por separado los

procesos asociados a estas como lo son (p.ej., Wolfire et al., 1995)

la ionización de átomos de hidrógeno debido a los sinks,

calentamiento del polvo debida a radiación no ionizante,

enfriamiento por colisiones (ion-electrón), siendo este el mecanismo principal
para la perdida de energı́a en el gas parcialmente ionizado.

Además de las tasas de enfriamiento y calentamiento de acuerdo a Koyama and
Inutsuka (2000, 2002), las cuales no están relacionadas directamente con la io-
nización debida a partı́culas sink. Estas están basadas en cálculos térmicos y
quı́micos debidos a: calentamiento foto-eléctrico de granos pequeños e hidro-
carburos policı́clicos aromáticos, calentamiento e ionización debida a rayos X,
rayos cósmicos y formación/destrucción del hidrógeno molecular. Por otro lado,
para procesos de enfriamiento como la emisión atómica del CII, OI, Lyman-α del
hidrógeno, emisión debida a la lı́nea rotacional/vibracional del CO y H2, además
de la emisión debida a colisiones atómicas y moleculares con granos de polvo
(Wolfire et al., 1995).
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magnética, respectivamente. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42

4.4. Cortes en el plano z − y del modelo simplificado (Fil-By-Grav) en
tres diferentes tiempos. Los paneles superiores muestran la densidad
numérica, los medios la intensidad de campo magnético y los inferiores
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medios la intensidad de campo magnético y los inferiores la presión
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