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Resumen

En este trabajo se calcul6 el equilibrio termoquimico del Medio Interestelar y la evolucion
entre las fases tibia y fria cuando el medio es sometido a un aumento subito de presién. Los me-
canismos de calentamiento considerados son fotoelectrones procedentes de granos de polvo e
hidrocarburos policiclicos aromaticos, rayos cosmicos y rayos X de fondo; mientras que el en-
friamiento viene dado por las transiciones metaestables y de estructura fina de las especies
mas abundantes y recombinacion de electrones en granos. Se consideran también un total de
47 reacciones quimicas (ionizacion, recombinacion e intercambio de carga) involucrando un to-
tal de 18 especies. Se muestra que la fotoeyeccion de electrones por granos e hidrocarburos po-
liciclicos aromaticos domina el calentamiento en todo el rango de densidades considerado para
las condiciones tipicas del Medio Interestelar en nuestra Galaxia; mientras que, el enfriamiento
es dominado por recombinacién de electrones en granos (a bajas densidades) y excitacién de
carbono ionizado a altas densidades. Si la presion del medio es ~2x10° K cm”, pueden coexistir
dos fases en equilibrio de presion: una tibia (T'~10" K) y otra fria (T~10” K). Al aumentar la pre-
sion en un factor de F veces la presion del gas, el sistema evoluciona desde la fase tibia hacia la
fria en un tiempo que depende de F. Encontramos que F debe estar por encima de ~2,7 para
que ocurra la transicion de fase, mientras que para un valor de F=5 (tipico del gas que cruza una
onda espiral en una galaxia tipica) se encuentra que la transicion ocurre en ~2,6x10° afos.
Este resultado es consistente con los datos observacionales sobre la formacién de estrellas en
galaxias espirales.

Palabras clave: Estructura; evolucion; formacion de estrellas; medio interestelar.

Thermochemical equilibrium and d‘phase transitions
in the interstellar medium

Abstract

In this work we calculate the thermochemical equilibrium of the Interstellar Medium and
the gas evolution from the warm phase to the cold phase due to a fast pressure increase. The
heating mechanisms considered are photoelectrons from dust grains and polycyclic aromatic
hydrocarbons, cosmic rays and X-ray background, whereas the cooling is provided by metasta-
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bles and fine-structure transitions of the most abundant chemical species and electron recom-
bination onto grains. A total of 47 chemical reactions (ionization, recombination and charge ex-
change) involving 18 chemical species are considered. For typical conditions in the interstellar
medium, it is showed that photoeyection of electrons from grains and polycyclic aromatic
hydrocarbons dominates the heating at all densities, whereas the cooling is dominated by elec-
tron recombination onto grains (at low densities) and excitation of ionized carbon (at high den-
sities). If the interstellar pressure is ~2x10° K cm”®, then a warm phase (T~10* K) and a cold
phase (T~ 10’ K) can coexist in pressure equilibrium. If the pressure of the warm gas is suddenly
increased F times the original value, the system evolves toward the cold phase, and the time for
this transition depends on the F value. We find that for F< 2.7 no phase transition occurrs, but
for F=5 (typical for gas crossing a spiral arm in the Galaxy) the transition time is ~2.6x10°years.
This result is consistent with the observational data on star formation in spiral galaxies.

Key words: Evolution; interstellar medium; star formation; structure.

1. Introduccion

El Medio Interestelar (MI) forma parte
intregral del ciclo de vida de las estrellas:
cuando las nubes del MI colapsan nacen
nuevas estrellas, y cuando estas estrellas
mueren retornan su materia al gas circun-
dante; por lo tanto, el MI desempena un pa-
pel preponderante en la estructura y evolu-
cion de la Galaxia. La composicion quimica
del MI es basicamente hidrogeno (~90%) y
helio (~10%]), mientras que un 0,1% lo con-
forman otros elementos pesados (carbono,
silicio, hierro, oxigeno, azufre, magnesio, etc)
que pueden agruparse para formar granos de
polvo con tamanos del orden de 10 a 100
angstroms (1). Varias fases estan presentes
en el MI cada una caraterizada por distintas
condiciones fisicas del medio (2,3): la fase
molecular (con densidades n~10° cm™y tem-
peraturas T~20 K), la fria neutra (n~20 cm™
y T~100 K), la tibia neutra (n~0,3 cm® y
T~6000 K), la tibia ionizada (n~0,3 cm”® y
T~8000 K), y la caliente ionizada (n~10° cm®
y T~10° K). Aproximadamente, la mitad del
hidrégeno atéomico neutro y todo el hidrogeno
molecular esta concentrado en regiones de
densidades relativamente altas y temperatu-
ras bajas (denominadas nubes) las cuales
son los principales lugares de formacion acti-
va de estrellas en el MI (4), mientras que el
resto del gas se encuentra esparcido en un
medio internube.

La primera explicacion teérica de que el
MI consiste de al menos dos fases (nubes y
medio internube) en equilibrio de presion
fue dada por Field, Goldsmith y Habing (5),
quienes estudiaron el equilibrio térmico del
MI suponiendo que el gas estaba siendo ca-
lentado e ionizado por rayos cosmicos y en-
friado por excitacion colisional de hidrégeno
y helio (a altas temperaturas) y C' (a bajas
temperaturas). Un requerimiento de tal mo-
delo es que, para impedir que las nubes se
expandan rapidamente, debe existir una
presion externa que iguale a la presion de
las nubes interestelares. Asi, la existencia
de nubes estables requiere necesariamente
de la existencia simultanea de al menos otra
fase internube. Este modelo predijo que la
mayoria del volumen del MI estaba ocupado
por un medio tibio (T~10* K) entre las nubes
frias (T~100 K) y densas que contenian la
mayor parte de la masa. Sin embargo, hoy
dia es conocido que el mecanismo de calen-
tamiento dominante (rayos césmicos) pro-
puesto por Field, Goldsmith y Habing (5) no
es suficiente para explicar todas las carac-
teristicas observadas en el MI. Para producir
las temperaturas y las densidades de elec-
trones observadas utilizaron una tasa de io-
nizacion por rayos coésmicos de 4x107° s™;
mientras que, las observaciones indican que
la tasa de ionizacion es del orden de 10" s™
(6). Ademas, actualmente se piensa que la
mayoria de los electrones libres son produ-
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cidos por fotoionizacion estelar (3), el cual es
un mecanismo que se desprecio6 en el traba-
jo de Field, Goldsmith y Habing (5). Poste-
riormente, McKee y Ostriker (7) mostraron
que la inyeccion de energia por explosiones
de supernova modificaba la estructura del
MI incluyendo una tercera fase mas caliente
(~10° K). Esta teoria ha explicado exitosa-
mente las propiedades observadas del me-
dio caliente ionizado; como por ejemplo, la
emision de rayos X suaves. El mayor proble-
ma observacional de este modelo es que pre-
dice que solamente el 2% del hidrégeno es ti-
bio, lo cual es mucho mas pequerio de lo que
se observa. Ni el modelo de Field, Goldsmith
y Habing (5) ni el de McKee y Ostriker (7) sa-
tisfacen la totalidad de los datos observacio-
nales conocidos (8). En la vecindad solar, la
tasa de supernovas parece ser insuficiente
para producir un MI de tres fases, pero esta
tasa se incrementa sustancialmente hacia el
interior de la Galaxia. Asi, el modelo de
McKee y Ostriker (7) podria aplicarse en las
zonas mas internas de la Galaxia y una ver-
sion modificada del modelo de dos fases en
las regiones mas externas.

A partir de estos primeros modelos se
han hecho muchos estudios sobre el equili-
brio térmico y de ionizacién, asi como de la
estabilidad de las distintas fases del MI (9).
Estudiar el efecto de los distintos procesos
fisicos sobre el MI es fundamental no sola-
mente para un mejor entendimiento del pro-
pio MI, sino debido al papel fundamental
que el mismo juega en los modelos de forma-
cion estelar y de evolucion de galaxias. Un
estudio realizado por Shull y Woods (1985)
indico6 que las variaciones en el flujo UV tie-
nen solamente un ligero efecto sobre los es-
tados de equilibrio del MI, pero la fotoioniza-
cion y calentamiento por rayos X incremen-
tanotablemente el valor de la presion parala
cual ambas fases (nube e internube) pueden
existir en equilibrio estable, aunque dismi-
nuye el rango de presiones posibles. Sin em-
bargo, el valor de presion al cual el MI puede
existir en dos fases también se incrementa
cuando aumenta la tasa de calentamiento

por emision de fotoelectrones de granos de
polvo (11), lo cual es proporcional al flujo de
radiacion ultravioleta. Asi, variaciones en el
flujo ultravioleta podria ser un mecanismo
que estimule la condensacion del gas difuso
y, por tanto, la formacion de estrellas (12). El
efecto de variar la tasa de ionizacion neta
con un mecanismo que afecte poco al calen-
tamiento del gas, ha sido estudiado por
Sanchez y Aniez (13), quienes realizaron un
estudio del equilibrio termoquimico en el MI
incluyendo un flujo de fotones proveniente
del decaimiento de neutrinos (14), y mostra-
ron que un aumento de este flujo ionizante
puede estimular la condensacion de gas en
nubes frias. Un estudio del equilibrio térmi-
co del medio difuso, incluyendo un trata-
miento detallado del calentamiento e ioniza-
cion por rayos X de fondo y rayos cosmicos,
fue realizado por Wolfire et al. (15). Ellos in-
cluyeron resultados obtenidos por Bakes y
Tielens (16) para el calentamiento por emi-
sion de fotoelectrones de granos de polvo e
hidrocarburos policiclicos aromaticos
(HPA), y demostraron que este mecanismo
de calentamiento domina en el MI, tanto en
la fase tibia como en la fria.

Desde el desarrollo de estos modelos de
varias fases del MI, result6 evidente que un
aumento de presion del gas podia inducir
una transicion del gas tibio hacia la fase fria.
Roberts (17) fue el primero en sugerir que el
aumento de presion debido al paso de la
onda de choque de un brazo espiral de la Ga-
laxia podia activar la formacion de estrellas
en el MI. Trabajos subsiguientes desarrolla-
ron esta idea (18-20) e incluyeron el concepto
de dos fases estables del MI (21). La evidencia
observacional a favor de este mecanismo de
activacion de la formacion de estrellas, se li-
mita a mostrar que la eficiencia de la forma-
cion estelar en los brazos espirales es mayor
que en la region interbrazo (22-24). Seigar y
James (25) encontraron ademas que el incre-
mento en la tasa de formacion estelar en los
brazos, se correlaciona con la fuerza del cho-
que espiral. La evidencia “directa” de que
puedan ocurrir transiciones entre las fases
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tibia y fria del MI es, en cambio, muy escasa.
El hecho de que en las nubes moleculares gi-
gantes se observen pequenas condensacio-
nes cuyas masas estan por debajo del limite
de Jeans, suele explicarse a través de inesta-
bilidades térmicas que promueven la con-
densacion del gas aunque la autogravitacion
sea débil (26). Observaciones detalladas re-
cientes sugieren la existencia de regiones del
MI que se encuentran a temperaturas dentro
del rango inestable (27-31), lo cual pareciera
indicar que una parte del gas interestelar se
encuentra fuera del equilibrio térmico evolu-
cionando entre las fases tibia y fria.

Biermann et al. (32) estudiaron las
transiciones de fase del MI cuando el mismo
es forzado a salir del equilibrio térmico al so-
meterse a un aumento brusco de presion de-
bido al paso de la onda de choque de un bra-
zo espiral de la Galaxia (17), encontrando
que la transicion de una fase tibia a una fria
ocurre en ~10° anos. Ellos mostraron que
este tiempo es del mismo orden de magnitud
que los tiempos observados para la forma-
cion de estrellas después que el gas atravie-
sa los brazos espirales de las galaxias. Sin
embargo, Biermann et al. (32) consideraron
que el gas estaba siendo calentado e ioniza-
do principalmente por rayos cosmicos, aun-
que hoy en dia se conocen otros mecanis-
mos importantes tanto de calentamiento
como de ionizacion (33). Ademas, considera-
ron equilibrio de ionizacién para el
hidrégeno y el helio, aunque no necesaria-
mente existe equilibrio de ionizacion cuando
se presentan aumentos bruscos de presion
en el ML

El paso de un brazo espiral no es el
unico mecanismo que puede incrementar la
presion del gas para promover su condensa-
cion. Kaufman (34) mostré que la formacion
estelar estimulada por explosiones de su-
pernovas y conchas en expansion de
hidrégeno ionizado (HII) es tan importante
como la formacioén estimulada por la onda
espiral en galaxias espirales tipicas. Tam-
bién se ha sugerido que la turbulencia en el
MI puede producir fluctuaciones de presion

suficientemente intensas para promover la
condensacion del gas (35). Varios mecanis-
mos han sido propuestos en la literatura
para explicar la persistencia de la turbulen-
cia observada en el MI; por ejemplo, vientos
de estrellas jovenes (36), explosiones de su-
pernovas (7), choque externos (37), y rota-
cion diferencial (38). Recientemente Kritsuk
y Norman (39, 40) mostraron que la turbu-
lencia interestelar podria ser inducida por
inestabilidades térmicas debidas a las va-
riaciones en el calentamiento del MI, las
cuales se esperan a causa de las fluctuacio-
nes en el flujo UV de la Galaxia (41). Adicio-
nalmente las transiciones de fase también
pueden ser inducidas por otros mecanis-
mos, por ejemplo, variaciones en el flujo UV
(11) o en las abundancias de metales (10), o
en las tasa de ionizacion debido al decai-
miento de neutrinos (13). Para el caso de un
gas pregalactico, Rosenzweig et al. (42) cal-
cularon el equilibrio termoquimico en nubes
uniformes en presencia de un flujo de radia-
cion externa, asi como también calcularon
los tiempos de enfriamiento de un gas que
evoluciona hacia la fase fria, incluyendo los
procesos de ionizaciéon y recombinacion de
nueve especies quimicas (consideraron un
total de 24 reacciones quimicas), pero consi-
deraron solamente procesos isobaricos. Sus
resultados mostraron que cuando nubes,
inicialmente en equilibrio, son sometidas a
variaciones en las condiciones externas
(presion, flujo de radiacion, rayos césmicos,
etc) las mismas son inducidas a evolucionar
a estados muy diferentes, e incluso a co-
menzar el colapso gravitacional. Parravano
y Pech (12) mostraron que un pulso de ra-
diacion ionizante estimula la condensacion
del gas difuso, auin cuando la duracion del
pulso sea muy corta. Dos situaciones fueron
consideradas, una bajo condiciones pre-
galacticas y otra en condiciones actuales del
MI. En ambos casos, la causa de la transi-
cion de fase era la misma: el aumento en la
densidad de electrones (debido al pulso ioni-
zante) incrementaba la tasa de enfriamiento
la cual se mantenia alta después de termi-
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nar el pulso, promoviendo el enfriamiento y
la condensacion del gas.

Resulta evidente que estos mecanis-
mos propuestos para inducir la condensa-
cion del gas difuso juegan un papel impor-
tante en la evolucion del MI y en el proceso
de formacion estelar en las galaxias. En este
trabajo nos hemos propuesto realizar un es-
tudio amplio y autoconsistente sobre las
transiciones entre las fases tibia y fria pre-
sentes en el MI. Hemos considerado los me-
canismos de calentamiento, enfriamiento,
ionizacion y recombinacion mas relevantes
del MI con el objeto de estudiar si pueden
coexistir dos fases en equilibrio estable para
las condiciones tipicas del MI; y luego hemos
analizado la transicion desde la fase tibia
hacia la fria cuando el gas es sometido a un
aumento de presion. A diferencia de traba-
jos anteriores (por ejemplo, 32, 42) estamos
considerando simultaneamente la evolu-
cion térmica y quimica en un sistema donde
la presion también evoluciona con el tiempo.
Los mecanismos fisicos considerados en
este trabajo se explicaran en la Seccion 2,
asi como las ecuaciones basicas para calcu-
lar la evolucion del sistema. En la Seccion 3
se muestrany discuten los resultados, tanto
para el equilibrio termoquimico (3.1) como
para las transiciones de fase (3.2). Final-
mente, las principales conclusiones se resu-
men en la Seccion 4.

2. Ecuaciones Basicas

La temperatura de un gas, en estado
estacionario, esta determinada por la condi-
cion de que la energia ganada por cm’ por
segundo, la cual denotaremos por I' (calen-
tamiento), sea igual a la correspondiente
energia perdida por cm’ por segundo, deno-
tada por A (enfriamiento). En general, I'y A
dependen tanto de la temperatura (7) del gas
como de la densidad numeérica de particulas

(). Los mecanismos mas importantes de ca-
lentamiento del MI se deben a la accion de
rayos cosmicos y fotones energéticos sobre
los atomos que componen el gas. En cambio,
el enfriamiento ocurre principalmente por la
conversion de la energia cinética del gas en
energia luminosa debido a procesos colisio-
nales (para una revision sobre el tema ver la
referencia 33). La eficiencia del enfriamiento
es una funcién que depende fuertemente de
la composicién quimica del gas. Sélo consi-
deraremos los elementos quimicos que mas
contribuyen al enfriamiento del MI:
hidrégeno, oxigeno, carbono, hierro, silicio,
azufre y magnesio; cuyas abundancias vie-
nen dadas por (15):

log(n(0) / n(H)) =-334

log(n(C) / n(H)) =-3,52

log(n(Fe) / n(H)) =-6,15 —0,38 x (log n(H) + 0,5)
log(n(St) / n(H)) =—-5,45-0,45x% (log n(H) + 0,5)
log(n(S) / n(H)) =-5,10

log(n(Mg) / n(H)) =—4,84 —028x (log n(H) + 0,5)

En lo que sigue se discutiran los distin-
tos procesos fisicos (enfriamiento, calenta-
miento, ionizacién, recombinaciéon) que se
consideran en este trabajo.

2.1. Mecanismos de enfriamiento

En un medio 6pticamente fino, la tasa
de enfriamiento por unidad de volumen pro-
ducido por una especie dada X (por ejemplo,
H, He, C, etc) debido a la transicion i - j
desde un nivel superior i hasta uno mas bajo

J, es simplemente (43):

A(X.§) =n,(X)AE, (1]

donde E; = E, — E; es la energia del foton
radiado, Ay. es el coeficiente de Einstein de
desexcitacion espontanea, yn, (X) es la den-
sidad de atomos de la especie X que estan en

Scientific Journal from the Experimental Faculty of Sciences,
at La Universidad del Zulia Volume 13 N° 3, July-September 2005



354 Equilibrio termoquimico y transiciones de fase en el medio interestelar

el nivel i-ésimo’. Para poder calcular enton-
ces la emision en una linea dada, se necesita
conocer la poblacion de la especie que se en-
cuentra en el nivel i. Si asumimos estado es-
tacionario podemos determinar las pobla-
ciones utilizando las ecuaciones (43):

n (0 (4, +n(rs +71'))
= Enj(X)(Aij +n(y§i +yi)) (2]

donde no se consideran transiciones induci-
das y dondeny, es la tasa de desexcitacion
colisional (parai > j), o la tasa de excitacion
colisional (parai > j), siendo la densidad to-
tal del hidrégeno. Los super-indices ey H se
refieren a las tasas de desexcitacion (o exci-
tacion) por colision con electrones y atomos
de hidrégeno, respectivamente. La sumato-
ria debe extenderse sobre todos los niveles
J #1,y debe tenerse en cuenta que A; = 0si
i > j. Sise consideran Nniveles para una es-
pecie dada, la ecuacion [2] representa N-1
ecuaciones independientes para los niveles
poblacionales, e incluyendo la ecuacion de
conservacion

Zni (X) = n(Xx) [3]

se tiene un sistema completo de ecuaciones
para encontrar cada una de las densidades
poblacionales n,(X). Las especies conside-
radas en este trabajo para calcular la tasa de
enfriamiento son: C, Fe, Fe*, O, 0*, S, S* y
Si*.Todos los valoresde E;, A;,y; yv, para
las transiciones mas importantes de estas
especies fueron tomados de Hollenbach y
McKee (44). Los coeficientes de excitacion
estan conectados a los de desexcitacion a
través de la condicion (43):

Vi _ g
LI = It exp(~E, /Ic,T) [4]
Yy g;

donde k; es la constante de Boltzmann y g,
representa el peso estadistico del nivel i. En-
tonces, dadas la temperatura y la densidad
del medio, con todos estos coeficientes es
posible resolver los niveles poblacionales de
una especie dada haciendo uso de las N
ecuaciones algebraicas [2] y [3], y luego cal-
cular el enfriamiento producido por cada
una de las transiciones (ecuacion [1]). El en-
friamiento total producido por dicha especie
sera la sumatoria sobre todas las transicio-
nes relevantes. El procedimiento se repite
para cada una de las especies consideradas
hasta obtenerse la tasa de enfriamiento total
del gas, debido a colisiones con electrones y
atomos de hidrogeno.

Existen otros mecanismos de enfria-
miento que pueden ser importante a altas
temperaturas (T > 8000 K), como la recom-
binacion de electrones en granos de polvoy
HPAs cargados positivamente (15), el cual
viene dado por la expresion

A, =465x107°7°%(G,1V% /n,)'nn (5]

donde G, es el campo de radiacion UV nor-
malizado al valor que tiene en la vecindad
solar, B=0,74 / T°°® yn, esladensidad de
electrones libres. La excitacion colisional del
carbono ionizado (C") por impactos con
hidrégeno neutro (H) y electrones libres (e)
puede contribuir al enfriamiento de manera
significativa (15):

Ag, =254x107"| y"n(H) +y°n, |
exp(—92 / T)n(C") 6]

donde y" y y° son las tasas (en cm® s7') de
los coeficientes de desexcitaciéon colisional

1 Aqui estamos entendiendo por especie a un elemento quimico dado en un cierto estado de ioniza-
cion; asi, en este contexto, el carbono neutro y el carbono ionizado son dos especies distintas.
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con el hidrégeno neutro y electrones, res-
pectivamente, las cuales estan dadas

por:
y7 =886x107"° (7]
y

y¢ =21x107T,°"°
(180+0484T, +401T2 —339T2) (8]

siendo T, = T /10" K. También a tempera-
turas altas, la excitacion del hidrégeno neu-
tro por impacto con electrones es una fuente
importante de pérdida de energia, que viene
dada por (43):

Ay =7.3%10"exp(-118400/ Thn,n(H) [9]

2.2. Mecanismos de calentamiento

A continuacion se describen cada uno
de los mecanismos de calentamiento inclui-
dos (Fenergem~° s™'), que son relevantes en
el MI bajo las condiciones consideradas en
este trabajo.

a) Fotoelectrones de granos de polvo y
HPAs.

Este mecanismo se inicia con la absor-
cién de fotones UV por parte de un grano de
polvo y la posterior eyeccion de un electron
que calienta colisionalmente el gas (45-47).
Los HPAs son también un componente im-
portante del MI (48), ubicandose como las
moléculas mas abundantes después del H,
y CO. Lepp y Dalgarno (49) demostraron que
la emision fotoeléctrica por HPAs también
podria ser una fuente de calentamiento im-
portante. Bakes y Tielens (16) presentaron
un calculo detallado del calentamiento total
producido por granos de polvoy HPAs, y en-
contraron que el mismo puede ser escrito
como:

T, =10&G,n [10]

donde G, es el campo de radiaciéon UV nor-
malizado al valor que tiene en la vecindad
solar, y ¢ viene dado por
4,87 x107?
1+4x10°2(G,T"? /n,)

€= 0,73

365x1072(T /10*)°”
1+2x107*(G,T"? /n,)

(11]

La cantidad ¢ representa la eficiencia
del calentamiento, definida como la razén
entre la energia total absorbida por el grano
y el calor depositado en el gas, la cual es del
orden de 10> —107° para las condiciones
tipicas del MI (50).

b) Rayos c6smicos.

El proceso basico involucrado en este
mecanismo es la colision de rayos cosmicos
con atomos de hidrogeno, de helio y con
electrones libres. Cuando un rayo césmico
colisiona con hidréogeno neutro lo ioniza pro-
duciendo electrones libres (electrones pri-
marios) a una tasa de ionizacién § .. Estos
electrones colisionaran con otras particulas
transfiriendo su energia cinética, y produ-
ciendo ademas algunos electrones adiciona-
les (secundarios). El calentamiento total de-
bido a los rayos cosmicos puede ser escrito
como (15):

-1
f2+1) E [12]

fs l_fl

IﬂRC =nCRc [fl +
donde

1,3163
fi= 0,9971\}— (1_ (ne /n)o,zees) J

f, =2E—(136eV)
log f, = 0306436 log(n, /n)+1800919

El término entre corchetes en la ecua-
cion [12] es un ajuste del calor total deposi-
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tado por cada electréon primario. La energia
promedio de cada electron primario es de
E =35eV (15).

La tasa de ionizacién primaria por rayos
c6smicos (§ .. ) es dificil de determinar obser-
vacionalmente debido, entre otras cosas, a la
interferencia de la heliosfera. El valor usado
en el trabajo original de Field, Goldsmith y
Habing (5) de 4 x10™'° ionizaciones por se-
gundo por atomo es alto incluso para las pri-
meras determinaciones que sugerian una
tasadelordende ~7 x107*® s7! (51). Black et
al. (6) estimaron que la tasa de ionizacion
debia ser del orden de10™'® s™' 0 menor para
poder explicar las lineas de absorcion obser-
vadas. Webber (52) ha encontrado que la tasa
de ionizacion de rayos cosmicos debe ser mas
o menos constante a lo largo del disco
galactico y del orden de { ., =107'"s™".

c) Rayos X.

Los rayos X de fondo pueden provenir
de distintas fuentes tanto galacticas como
extragalacticas (estrellas, gas caliente en la
Galaxia, nucleos de galaxias activas, etc), y
son capaces de ionizar y calentar al gas inte-
restelar a través de la termalizacion de los
electrones eyectados. Wolfire et al. (15) cal-
cularon en detalle la tasa de calentamiento
por este mecanismo ([, ), y también sumi-
nistraron expresiones analiticas simples
para el mismo, las cuales son:

T =[0.990 —274x107p, + 113 x 107°p?]
x[-26,5 —0,920p, +5.89 x 1072 p?

+0.96exp (—( p, —038)° / 0,76)] [13]

donde p, = log(ne /n) y
p, = log (Nw /10" ) siendo N, la densidad

de columna del gas. En el medio interestelar
de la Galaxia, las densidades de columna
pueden estar entre ~10%cm™® vy
~10% cm™?; nosotros asumiremos en este
trabajo que N, = 10" cm .

2.3. Procesos quimicos

Cuando dos especies quimicas colisio-
nan pueden reaccionar destruyéndose una
(o ambas) para producir otras especies
quimicas distintas. Similarmente, cuando
una especie interacciona con un fotén o un
rayo cosmico puede ionizarse destruyéndo-
se y creando un i6n diferente. Si denotamos
por R, la tasa de ocurrencia de una reac-
cion dada entre las especies jy k, y R, la
tasa de ionizacion de la especie h debido a
un fotén o un rayo césmico, podemos enton-
ces escribir la tasa total de creacion de la es-
pecie i (que denotaremos por X; en
cm™® s7') como (43)

X/ =2Rjknjnk+zRyhnh [14]
J.k h,y

Pero la i-ésima especie también puede
ser destruida al colisionar (y reaccionar) con
otra especie y/o cuando es ionizada por un
foton (o rayo cosmico). La tasa de destruc-
cion vendria dada por

X, = ERyninj+zRﬂni [15]
J b4

En este trabajo se cosideran 47 reac-
ciones de ionizacion, recombinaciéon, e in-
tercambio de carga que incluyen un total de
18 especies quimicas: e, H, H, H', He, He’,
C, C, O, O, Fe, Fe', Mg, Mg, Si, Si', Sy S".
Todas las tasas de las reacciones fueron to-
mados de Hollenbach y McKee (44, 53) y de
Wolfire y Konigl (54), excepto el numero total
de ionizaciones del hidrégeno y del helio de-
bido a rayos coésmicos y la tasa ionizacién to-
tal debido a rayos X (incluyendo ionizacion
primaria de las especies mas abundantes e
ionizaciones secundarias del hidrogeno y
helio), que se han tomado de Wolfire et al.
(15). No se consideraron especies molecula-
res porque las mismas pueden, en general,
ser despreDciadas en los rangos de densi-
dad y temperatura considerados. La forma-
cion de H, y CO puede comenzar a partir de
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n ~100cm™ o mas pero sus escalas de
tiempo quimico y térmico sélo comienzan a
ser verdaderamente relevantes a partir de
n ~1000cm ™ o mas (68).

2.4. Equilibrio termoquimico
Si denotamos por

A= DAXG) + A + A, +A [16]
X.i

y

I'=T,, +Ts +Tg [17]

las funciones “totales” de enfriamiento y ca-
lentamiento, respectivamente, que incluyen
cada uno de los mecanismos fisicos mencio-
nados en la secciones 2.1 y 2.2, entonces la
condicion de equilibrio térmico viene dada
simplemente por

A=T [18]

En cambio, la condicion de equilibrio
quimico vendra dada por

X=X i=12..,N [19]

donde X" y X estan dadas por las ecuacio-
nes [14] y [15]. El subindice i se refiere a
cada una de las 18 especies quimicas consi-
deradas en este trabajo.

Para encontrar los estados de equili-
brio termoquimico debemos resolver si-
multaneamente las ecuaciones del equili-
brio térmico y quimico. Para ello comenza-
mos fijando la densidad total de hidrégeno
n=n(H)+n(H")+n(H ) y escogiendo un
posible valor de temperatura de equilibrio.
Entonces se resuelven las 18 ecuaciones al-
gebraicas [19] que representan el equilibrio
quimico utilizando las 47 reacciones quimi-
cas consideradas, con lo cual se obtiene la
densidad de cada especie ;). Esto se hizo
numéricamente con subrutinas que usan el
método de Newton para sistemas de ecua-
ciones no lineales con una estrategia de con-

vergencia global (55). Luego han de calcular-
se cada uno de los mecanismos de enfria-
miento (seccion 2.1) y de calentamiento
(seccion 2.2) considerados, y si el enfria-
miento total difiere del calentamiento total,
se modifica la temperatura seleccionaday se
repite todo el procedimiento hasta encon-
trar el valor de la temperatura de equilibrio.
Este proceso iterativo se repite luego para
otros valores de densidad de hidrégeno.

2.5. Transiciones de fase

Supongamos un gas con N especies
quimicas. Podemos escribir la tasa de for-
macion total de la i-€sima especie como

dn,
dt

=X -X;

1

i=12,..18 [20]

Obviamente en el equilibrio quimico se
tendra que dn, / dt = 0. La presion total de
dicho gas (suponiendo que sea mo-
noatémico) vendra dada por

N R
p=k,Ton, =—2pT [21]
= "

siendo R, la constante de los gases, pla den-

sidad de masa, y donde hemos definido

M=

(n, /n) [22]

1
uot

Il
—

Para calcular la evolucion térmica del
gas debemos hacer uso de la primera ley de
la termodinamica, la cual podemos expresar
de la forma

N
% _ iT dp 2u (A —r) S d(n, / n) 23]
pdt 5R,\ p = dt

Para estudiar la evolucion del sistema
necesariamente ha de indicarse la forma en
que la presion depende del tiempo. En el MI
la presion de una nube puede verse afectada
cuando la misma atraviesa una de las ondas
de presion asociadas con los brazos espira-
les de la Galaxia. Tal como hicieron Bier-
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mann et al. (32), los cambios de presion aso-
ciados a los brazos espirales se tomaron del
modelo de Roberts (17), lo cual puede ser pa-
rametrizado de la forma:

p, +(F =1Xt/0l)p, para0<t=01

24
Fp, exp(<t—-01)/ 40) parat=0] (24]

pt) = {

donde el tiempo esta en millones de anos.
Esta ultima ecuacion representa un aumen-
to lineal de la presion desde p, hasta Fp, du-
rante 0,1 millones de anos, seguido de un de-
caimiento exponencial lento. El valor del fac-
tor de compresion F depende de los detalles
del modelo de onda espiral asi como también
de la distancia galactocéntrica (18). En el mo-
delo original de Roberts (17) el rango para la
fuerza del choque podia ir desde F = 1,5hasta
F = 9; unvalor de F = 5podria ser tipico de la
vecindad solar, pero si se considera que, pre-
vio al choque, la densidad esta por debajo del
promedio global la fuerza del choque puede
ser tan fuerte como F =12 (18).

El problema planteado en este trabajo
consiste en, partiendo de una situacion de
equilibrio, someter al sistema a un cambio
de presion de la forma [24] y estudiar su evo-
lucion temporal. Si suponemos equilibrio
quimico a lo largo de toda la evolucion del
sistema, es decir dn, / dt = O para todo i, el
problema se reduce al estudiado por Bier-
mann et al. (32) con la acotacién de que los
mecanismos considerados por ellos son
muy distintos a los considerados aqui. Por
otro lado, si consideramos el caso particular
de presion constante reducimos el problema
a la evolucion isobarica estudiada por Ro-
senzweig et al. (42), aunque ellos tratan con
un gas pregalactico en los que dominan
otros procesos térmicos y quimicos. Otros
trabajos han abordado de manera similar la
evolucion térmica y/o quimica del MI (por
ejemplo, 12, 56) pero siempre suele asumir-
se que la evolucion es isobarica o isocoérica.

Para calcular las transiciones de fase
se deben resolver simultaneamente las 19
ecuaciones diferenciales de primer orden
[20] y [23]. La presion viene dada en funcion

del tiempo a través de [24], 1o cual completa
el nimero de ecuaciones necesarias para
calcular las 20 incoégnitas (18 valores de
densidades, temperaturay presion). El algo-
ritmo disenado para resolver estas ecuacio-
nes utiliza el método de Runge-Kutta de or-
den cuatro (55), el cual es un método
implicito que propaga una solucion sobre
un intervalo combinando la informacion de
varios pasos, y usa esta informacion para
ajustar una expansion en series de Taylor
hasta algun orden (en este caso orden cua-
tro). Ademas se usa un tamano de paso
adaptativo, es decir, que el paso de integra-
cion se disminuye si la funcién varia muy
rapidamente, con lo cual se consigue mini-
mizar el error numérico de truncamiento. La
integracion del sistema de ecuaciones es
mantenida hasta que se alcanza un nuevo
estado de equilibrio.

3. Resultados y Discusion

3.1. Equilibrio Termoquimico

Analizaremos primero el equilibrio ter-
moquimico del MI cuando el campo UV inte-
restelares G, = 1,7, lo cual se corresponde al
valor del campo local estimado por Draine
(47), y para una tasa de ionizacién por rayos
cosmicos de § . =18x107""s™! que se co-
rresponde al valor estimado en la vencindad
solar (57).

Cada uno de los mecanismos de calen-
tamiento y de enfriamiento considerados en
este trabajo fueron evaluados en el equili-
brio con el fin de analizar la importancia re-
lativa de los mismos. La Figura 1 muestra
separadamente cada uno de los procesos de
calentamiento (lineas sélidas) y enfriamien-
to (lineas discontinuas) por atomo de
hidrégeno (erg H™'s™'). Puede verse que
para todo el rango de densidades considera-
do, el calentamiento debido a fotoeyeccion
de electrones de granos de polvo y HPAs (de-
notada PE en dicha figura) domina tanto so-
bre los rayos X de fondo (rx) como sobre los
rayos cosmicos (rc). Notese que este ultimo
mecanismo era considerado anteriormente
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Figura1l. Procesos de calentamiento (lineas sélidas) y enfriamiento (lineas discontinuas) en funcién de la
densidad en el equilibrio termoquimico (el significado de cada etiqueta se explica en el texto.

el mas importante en el MI (5). A densidades
relativamente altas (temperaturas bajas) la
fraccion de electrones libres disminuye
(como se vera mas adelante en la Figura 2,
con lo cual el calentamiento por rayos Xy ra-
yos cosmicos se hace menor, ya que la
energia de los electrones primarios se utiliza
principalmente en ionizar y excitar, en vez
de calentar. Asi, a altas densidades, el unico
mecanismo de calentamiento relevante es
fotoelectrones de granos y HPAs.

La dependencia de cada uno de los me-
canismos de enfriamiento con la densidad
y/o temperatura es una funcién compleja
que depende de la forma funcional de las ta-
sas de transiciones colisionales y de las
abundancias relativas de cada elemento. En
general, las transiciones metaestables suce-
den mas frecuentemente a bajas densida-
des, mientras que las transiciones de es-
tructura fina requieren bajas temperaturas
(altas densidades). Cada linea punteada en
la Figura 1 muestra el enfriamiento resul-
tante debido a todas las transiciones posi-
bles de una especie quimica dada (la etique-
ta indica cual especie), asi como el enfria-
miento debido a recombinacion de electro-
nes en granos (Rec) y transiciones Ly-a debi-
das a colisiones de hidrogeno con electro-
nes. A densidades bajas, del orden de

102em ™2 (T ~8000K), los mecanismos do-
minantes (>10"* ergH ' s™') son recombi-
nacion de electrones en granos y HPAs, asi
como Ly-a y las transiciones metaestables
del S'. En el rangoOl<n<lem™
(3700 < T < 7700K) el enfriamiento Ly-« ha
disminuido considerablemente debido a que
la energia térmica del electron no es sufi-
ciente para excitar atomos de hidrogeno
neutro; mientras que la excitacion colisional
de las lineas de estructura fina del C*'y del O
comienzan a desempefnar un papel prepon-
derante. Por encima de ~1cm ™2 (T <3700K)
las bajas temperaturas impiden que la tasa
de transiciones metaestables sea alta, y la
mayoria de los mecanismos ya no contribu-
yen casi al enfriamiento del gas, con la ex-
cepcion del Si’, que deja de contribuir a den-
sidades mas altas. La recombinacion de
electrones en granos también decrece debi-
do a que una buena parte de los electrones
ya se han recombinado a estas temperatu-
ras (como se vera en la Figura 2). Asi, entre
~1y ~10 atomos de H por cm’ se tiene que
los mecanismos dominantes son transicio-
nes en la estructura fina de C'y O. A muy al-
tas densidades sigue dominando el C" y las
transiciones finas del C se tornan mas im-
portantes que las del O.

Scientific Journal from the Experimental Faculty of Sciences,
at La Universidad del Zulia Volume 13 N° 3, July-September 2005



360 Equilibrio termoquimico y transiciones de fase en el medio interestelar

01

nefn, x;

oo

0.o0m

<
o, Fe*, Mg, 81, 5

0.000
oo

01

10 100 1000

n [cmi']

Figura 2. La densidad de electrones libres (n, / n) y la fracciéon de ionizacién (y,) de cada especie en
funcién de la densidad (n) en el equilibrio termoquimico.
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Figura 3. La presion térmica en funcién de la densidad en el equilibrio termoquimico para G, = 1,7y

£ e = 1,8%1077 57",

La Figura 2 muestra la fraccion de elec-
trones libres (n, /n) en funcién de n. Tam-
bién se muestran las fracciones de ioniza-
cion de cada especie X, definida como
2(x*)=n(x*) 7 (n(x) +n(x*)). E1 campo
de radiacion UV interestelar es suficiente
para mantener casi completamente ioniza-
dos al C, Fe, Mg, Siy S, los cuales tienen los
mas bajos potenciales de ionizacion (por de-
bajo de ~13 eV). Asi, siempre existe un fondo

de electrones libres minimo (n, /n ~ 107%)
proveniente de la ionizacion de estos ele-
mentos (sobre todo C) debido al campo me-
dio de radiacion ultravioleta de la Galaxia.
Puede verse que a bajas densidades (altas
temperaturas) n, /n llega a ser tan alto
como 0,1, esto debido a que a esas tempera-
turas las energias de las colisiones de los
atomos es suficiente para ionizar una serie
de especies quimicas (H, He y O). A altas
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densidades, en cambio, n, /n disminuye
hasta ~107*, ya que a esas temperaturas
bajas los electrones tienden a recombinarse.

La Figura 3 muestra la curva de equili-
brio termoquimico resultante (p / k, en fun-
cion de n). La estabilidad de este tipo de so-
luciones fue estudiada por Field (58): las ra-
mas de pendientes positivas representan
soluciones estables, y las de pendiente ne-
gativa inestables. Asi, se ve que existen dos
fases estables y una inestable en el conjunto
de soluciones de equilibrio posibles. Las so-
luciones inestables se encuentran entre
1<n<10cm™®, que es el rango donde los
mecanismos de enfriamiento dominantes
dejan de ser la recombinacion de electrones
en granos y transiciones metaestables de S*
y pasan a ser transiciones de estructura fina
de C'". Las regiones ubicadas fuera de esta
curva no estarian en equilibrio termo-
quimico, y tenderian a evolucionar. En las
regiones por encima de la curva se tiene que
A >T,ycualquier estructura ubicada en esa
region tenderia a enfriarse, mientras que
por debajoI’ > Ay tenderia a calentarse. La
evolucion de un medio fuera del equilibrio se
estudiara en la siguiente seccion. Si se asu-
me que la presion tipica del MI en nuestra
Galaxia es p/k, =2x10° Kem™ (59), va-
lor indicado con una linea discontinua hori-
zontal en la Figura 3, se ve que podrian exis-
tir dos fases estables en el MI (marcadas con
puntos negros) a ese valor de presion, una
conn=025cm™° y T = 6650K que se co-
rresponde con la fase tibia y otra con
n=30cm™® y T = 60K que se corresponde
con una fase fria. La Figura 3 muestra que
existe una presion maxima (p,. ) en el MI
por encima de la cual s6lo puede existir una
fase fria, y una presion minima (p,,, ) por de-
bajo de la cual sélo puede existir una fase ti-
bia. El hecho de que, en promedio, la pre-
siondel Ml seatalque p,, <P < P €Sla
base del modelo de dos fases (5). Con los me-
canismos considerados en este trabajo se
obtiene que p,. /k,=1284Kem™® y
Do / Jog =4080Kem ™.

Los valores de p,.. V P... dependen
tanto del campo medio de radiacion UV (G,),
como de la tasa de ionizacion por rayos
cosmicos (§ ,.). Las Figuras 4a y 4b mues-
tran el efecto sobre la curva de equilibrio de
variar estos dos parametros alrededor de los
valores tipicos del MI. El efecto de variar la
ionizacion por rayos cosmicos (Figura 4b) es
casidespreciable, aunque el valorde p .. se
incrementa ligeramente al aumentar ...
Para { . = 18x107'° s™' ya el calentamien-
to debido a rayos cosmicos se hace del orden
de la fotoeyeccion de electrones de granos,
por lo que el calentamiento total aumenta al
aumentar { .. y, para un valor fijo de n, el
equilibrio se alcanza a una temperatura ma-
yor, con lo cual la curva de equilibrio se des-
plaza hacia arriba a bajas densidades. A al-
tas densidades, el calentamiento sigue sien-
do basicamente por fotoelectrones de gra-
nos, el cual casi no es afectado por un au-
mento en { ., y la curva de equilibrio se ve
muy poco afectada. Al incrementar el campo
UV Figura 4a vemos que la curva de equili-
brio se desplaza hacia arriba. Esto ocurre
porque el calentamiento por fotoeyeccion de
electrones aumenta con G, y el equilibrio se
alcanza entonces a una temperatura mayor
(para una densidad dada n). También se ob-
serva que la region de soluciones inestables
se desplaza hacia la derecha a medida que
aumenta G,. La causa principal de este
comportamiento es el aumento de electro-
nes libres con G, por lo que el enfriamiento
debido a transiciones por colisiones con
electrones (que domina a altas temperatu-
ras) se incrementa, y la zona de inestabili-
dad (donde cambian los mecanismos de en-
friamiento dominantes) se desplaza hacia la
derecha.

Cuando el campo de radiacion UV es
G, =17 (47), la presion tipica del MI
(p/k, =2x10° Kem ™ )esta por debajo del

valorde p, .. / k. Siel campo UV disminu-
ye en un orden de magnitud, se observa en
la Figura 4a que p, . / k, disminuye hasta
~600Kcm™?, por lo que la fase tibia ya no
podria existir mas en equilibrio y tenderia a
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Figura 4. (a) Curva de equilibrio termoquimico del Ml para ¢ ,. = 1,8x10""s™" y diferentes valores de
G, y (b) para G, = 1,7y diferentes valores de § ,...

evolucionar hacia una fase fria. Asi, una dis-
minucion en el campo UV medio tiende a es-
timular una condensacion tibia—fria. Por el
contrario, un aumento en el campo UV in-
crementa el valor de p_, /k; hasta
~11000K cm ™~ haciendo que la fase fria se
evapore hasta una fase mas tibia. La evapo-
racion y/o condensacion de nubes ante va-
riaciones en el campo UV ha sido estudiado
como un posible mecanismo regulador del
proceso de formacioén estelar (60, 61).

3.2. Transiciones de fase

Para estudiar las transiciones de fase
en el MI partimos de una solucion de equili-
brio ubicada en la fase tibia. Como punto
inicial en la fase tibia hemos tomado aquel
que se corresponde con valores de presion
tipicos del MI en la Galaxia. Aunque existen
fluctuaciones de presion a lo largo del disco
galactico, las observaciones indican que la
mayoria de las regiones difusas en el MIde la
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Galaxia tienen valores de presion del orden
o por encima de ~10° Kem™ (59). Aqui he-
mos tomado como valor inicial de presion
p/ky, =2%x10°ecm™, lo cual para el caso
estandar (G, =17y {,. =18x107"" s7') se
corresponde con n = 027 cm 3 T =6543K
yn, /n=0028. Para el factor de compre-
sion del gas hemos elegido F=5 para la dis-
cusion detallada de la evolucion del sistema;
sin embargo, mas adelante mostraremos la
dependencia con F del tiempo necesario
paralatransicion desde la fase tibia a la fria.
Este valor de F se corresponde aproximada-

mente con el valor de la onda espiral de la
Via Lactea (18).

La Figura 5a muestra la evolucion
(para F=5) de la temperatura (linea continua
correspondiente al eje de la izquierda) y de la
densidad numérica total de hidrogeno (linea
punteada con el eje de la derecha) en fun-
cion del tiempo en millones de afios (que de-
notaremos de aqui en adelante por Ma). Du-
rante los primeros 0,1 Ma (instante marcado
con una linea vertical punteada), la tempe-
ratura aumenta hasta alcanzar un valor de
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= 11000 K. Este periodo se corresponde con
el intervalo donde el gas sufre la compresion
brusca debida al paso de la onda espiral
(ecuacion [24]), y durante este intervalo tan-
to la temperatura como la densidad aumen-
tan bruscamente debido a la compresion. El
término que domina la evolucién del siste-
ma es el primer término del lado derecho en
la ecuacion [23] y los otros dos términos (el
“térmico” y el "quimico") se hacen desprecia-
bles en esta primera etapa, por lo que el sis-
tema se comporta casi como un gas que se
comprime adiabaticamente. A partir de ese
momento la presion empieza a decaer expo-
nencialmente con un tiempo caracteristico
relativamente largo, por lo que en este caso
el primer término del lado derecho de la
ecuacion [23] se hace relativamente pe-
queno en comparacion con los otros dos, por
tanto la evolucion del sistema en esta se-
gunda etapa es semejante (pero no exacta-
mente igual) a una evolucion isobarica. En-
tonces, a partir de 0,1 Mala temperatura co-
mienza a disminuir (el gas comienza a en-
friarse) y la densidad a aumentar a una tasa
relativamente “lenta”, donde la temperatura
disminuye en un orden de magnitud (de
=11000K a =2000K) en poco mas de ~2
Ma. En este intervalo de tiempo la densidad
aumenta de ~08cm™® hasta ~4,5cm™. A
partir de ese momento, en el intervalo entre
~2,3 May ~2,5 Ma, el sistema “acelera” el
proceso de enfriamiento notoriamente: la
temperatura disminuye en un orden de
magnitud (de ~ 2000 K hasta ~ 25 K) en ~0,2
Ma, y la densidad alcanza un valor de
= 330cm ®. Este instante (t = 2,5 Ma) se co-
rresponde, como se vera mas adelante, al
momento en el que el sistema alcanza el
equilibrio térmico (A = I'). Sin embargo, des-
pués de ese, instante existe todavia un
periodo corto donde la temperatura se incre-
menta ligeramente (y la densidad disminu-
ye) hasta alcanzar un estado estacionario fi-
nalent = 2,6 Ma. En este estado final se tie-
ne T=25Kyn=330cm™°, que se corres-
ponderia con la fase fria final hacia la cual
evoluciono el gas tibio después del paso del
brazo espiral.

Vemos entonces que, en resumen, la
evolucion del sistema puede dividirse en
cuatro etapas: una primera etapa que pode-
mos denominar de “compresion brusca”
(O <t=0l1 Ma), una segunda de “evolucion
lenta” (0,1 <t<23 Ma), una de “evolucion
rapida” (2,3 <t<2b Ma), y una ultima que
denominaremos de “evolucion quimica”
(2,5 <t<26 Ma). La duracion de cada una
de estas etapas dependera, entre otras co-
sas, de cuanto sea el factor con el que se
comprime el gas tras el paso de la onda de
densidad (F). La etapa de compresion brus-
ca esta determinada totalmente, como ya se
menciono, por el periodo durante el cual el
gas es comprimido (ecuacion [24]). Para
comprender mejor qué diferencia fisicamen-
te a las etapas de evoluciéon “lenta” y
“rapida", hemos graficado en la Figura 5b la
funcién de enfriamiento neto total (A —T') en
funcion del tiempo. A medida que la presion
aumenta, el valor de A — I' comienza a incre-
mentarse. Esto es debido a que el sistema se
aleja de la curva de equilibrio, como puede
apreciarse en la Figura 6a, en la que se han
graficado tanto la curva de equilibrio (linea
continua) como la evolucion del gas (linea
discontinua) en un diagrama p/k, —n.
Mientras mas lejos se encuentre el sistema
de sus posibles estados de equilibrio, mayor
sera el valor de A — T, lo cual es precisamen-
te la causa de que el sistema comience a en-
friarse. Claramente, se observan en la Figu-
ra bb dos maximos del enfriamiento neto
durante la evolucion del sistema. El primer
maximo esta ubicado exactamente en 0,1
Ma y se corresponde al momento en que el
sistema ha alcanzado su valor maximo de
presion, a partir de donde el sistema co-
mienza a enfriarse evolucionando hacia la
derecha y ligeramente hacia abajo en un
diagrama presion contra densidad (Figura
6a). A partir de este instante existen dos mo-
mentos relevantes en la evolucion: el instan-
te en el que el sistema se ubica en el valor de
densidad correspondiente a p_ .. /k, y el
instante en el que se ubica sobre el punto
Pmn / k. Enel primer instante el sistema se
encuentra relativamente cerca de la curva
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(a) La presion térmica como funcién de la densidad en el equilibrio termoquimico (linea

continua) y durante la evolucién del sistema para F=5 (linea discontinua). (b) La densidad de
electrones libres y las fracciones de ionizacion del hidrégeno, el helio y el oxigeno como

funcién del tiempo para el caso F= 5.

de equilibrio y en el segundo se encuentra
lejos de la misma (Figura 6a). De modo que
la evolucion del sistema (después de la etapa
de compresion brusca) sera tal que al princi-
pio evolucionara de manera relativamente
lenta, pero posteriormente, cuando el siste-
ma se encuentre en la zona mas alejada de la
curva de equilibrio, el valor de A—T sera
grandey el proceso de enfriamiento se acele-
rara. Esto ocurre precisamente en

23<t<25Ma (para F=5). Ent = 25Ma se
tiene que A = T" (Figura 5b), pero hemos visto
que después de este instante la temperatura
y densidad del sistema aun sufren un pe-
queno “reajuste” durante ~0,1 Ma. Para en-
tender la causa de esta ultima etapa evoluti-
va hemos analizado c6mo evolucionan cada
una de las especies quimicas consideradas
en este trabajo. Una forma simplificada de
analizar la evoluciéon quimica es considerar
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las fracciones de ionizacién de cada elemen-
to (x,;). Todos los elementos comienzan con
los valores de y correspondientes a su esta-
do inicial de equilibrio termoquimico, y a
medida que transcurre el tiempo los electro-
nes tienden a recombinarse con las especies
ionizadas hasta alcanzar un estado final de
relativamente bajo grado de ionizacion. La
Figura 6b muestra las fracciones de ioniza-
cion de los elementos considerados en este
trabajo, y también la fraccion de electrones
libres (n, /n) en funcién del tiempo cerca del
instante donde se alcanza la condicién
A =T. Para el carbono, el hierro, el silicio, el
magnesio y el azufre se tiene que y =1 du-
rante toda la evolucion del sistema, ya que
estos elementos tienen potenciales de ioni-
zacion tales que el campo UV interestelar los
mantiene casi completamente ionizados. En
cambio, para el hidrégeno, el helio y el
oxigeno se puede apreciar la transicion ha-
cia los estados de menor ionizacion. El
oxigeno se recombina casi totalmente en
t = 2,5, pero lo que debemos resaltar en esta
figura es el hecho de que los tiempos carac-
teristicos de recombinacion del hidrogeno y
del helio son tales que cuando el sistema se
enfria rapidamente y alcanza la condicién

A =T, la recombinacion de estos elementos
es mas lenta y demoran un poco mas de
tiempo en alcanzar su estado de equilibrio
quimico. En ésta etapa de “evolucion
quimica" se tiene que A=T y el segundo
término del lado derecho de la ecuacion [23]
es nulo; sin embargo, algunas especies
estan aun recombinandose (H" y He') y la
temperatura (y la densidad) aun evolucio-
nan debido al tercer término del lado dere-
cho de la ecuacion [23]. Este tipo de compor-
tamiento (denominado en la literatura como
“inercia de ionizaciéon”), no se presenté en
los resultados de Biermann et al. (32) por-
que ellos consideraron que el sistema estaba
en todo momento en equilibrio quimico,
pero si se observa en la evolucion isobarica
del gas pregalactico estudiado por Rosen-
zweig et al. (42). El efecto de la inercia de io-
nizacion se observa en la Figura 6a como si
el sistema "sobrepasara” ligeramente la cur-

va de equilibrio al final de su evolucion, y
posteriormente “regresara” ubicandose so-
bre la misma. En cualquier caso, el intervalo
de tiempo asociado con la evoluciéon quimica
(~0,1 Ma) es corto comparado con el tiempo
total de evolucion (~2,5 Ma); sin embargo, la
inercia de ionizacién puede ser un efecto im-
portante a bajas densidades (12).

Si definimos el tiempo de transicion (t,)
como el intervalo de tiempo transcurrido
desde que se inicia el aumento de presion
hasta el momento en que el sistema ha al-
canzado el estado de cuasi-equilibrio térmi-
co (i.e. A =T), lo cual difiere muy ligeramen-
te del instante en el que se alcanza total-
mente el equilibrio termoquimico (i.e., A=T
y también X = X7), vemos que este tiempo
de transicion es de t, = 2,5Ma para el caso
en el cual el gas es comprimido hasta una
presion de F = 5veces la presion inicial, que
equivale a una solucién tipica en el modelo
de choques con dos brazos espirales (17).
Una vez en la fase fria (con T=25K y
n = 330cm~°) estructuras con masas mayo-
res que la masa de Jeans en esta fase

(M ; =330Mg,, ) colapsarian por efecto de

la autogravitacion para formar nubes mole-
culares y posteriormente estrellas. Una esti-
macion del tiempo que tardaria este proceso
es el tiempo de caida libre, que en este caso
seria = 5 Ma. Obviamente, esto representa
s6lo una primera estimacion, ya que hay
muchos procesos fisicos que juegan un pa-
pel importante en el proceso de colapso de
nubes y que pueden modificar el tiempo de
formacion estelar (62). Asi, en una primera
aproximacion, el tiempo total desde que el
gas comienza a atravesar la onda de choque,
hasta que se da el proceso de formacion de
estrellas, seria ~8 Ma. Roberts (17) estimé
con su modelo que para hacer coincidir las
observaciones de las posiciones en los bra-
zos espirales de regiones HI y HII (estas ulti-
mas producidas por las estrellas masivas
formadas después del choque) era necesario
fijar un limite superior de ~30 Ma para la
formacion de estrellas después del paso del
gas por el brazo espiral. Nuestra estimacion
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se encuentra dentro de este limite superior
sugerido. La primera determinacion obser-
vacional de este intervalo de tiempo fue dada
por Mathewson, van der Kruit y Brouw (63),
quienes estimaron un tiempo para la forma-
cion de estrellas de ~6 Ma para la galaxia
M51, a partir de la diferencia en las posicio-
nes entre los brazos en el radio y los patro-
nes espirales delineados por las regiones
HII. Tiempos del orden de ~10 Ma fueron ob-
tenidos por Woodward (64) en simulaciones
hidrodinamicas (bidimensionales) de un
modelo de dos fases del MI sujeto a una
onda de densidad espiral. La coincidencia
entre los tiempos de condensacion y forma-
cion estelar observados (por ejemplo en la
referencia 63) y los obtenidos en este trabajo
no debe entenderse de ninguna manera
como evidencia a favor del modelo de ondas
de densidad en las galaxias espirales. La
presencia o no de ondas de densidad como
mecanismo sostenedor de los brazos en las
galaxias de disco es aun motivo de debate.
Evidencias a favor de la estimulacién de la
formacion estelar por ondas espirales han
sido suministradas por varios autores (25,
34); sin embargo, estos trabajos son eviden-
cia de la formacion estelar debido a los bra-
zos espirales, y no son evidencia directa de

una onda de densidad como mecanismo
detras de la presencia de brazos espirales.
Yano, Chiba y Gouda (65) han establecido a
partir del analisis de la cinematica de las es-
trellas del disco Galactico que los datos dis-
ponibles actualmente son aun demasiado
imprecisos como para poder asegurar la
presencia de ondas de densidad en la Gala-
xia, o al menos en la vecindad solar. Otras
teorias para explicar la presencia de brazos
espirales han sido sugeridas, como la for-
macion estelar autopropagada (66). Este de-
bate esta mas alla de los objetivos de este
trabajo, ya que el aumento de presion a par-
tir del cual se estimula la transicion de fase
tibia - fria, puede ser producido bien sea
por una onda de densidad o por cualquier
otro agente externo (explosiones de super-
nova, o incluso fuertes vientos estelares). Lo
que si queda establecido en el presente tra-
bajo es que si el choque del MI por una onda
de densidad espiral es un proceso que dispa-
ra la formacion de estrellas, entonces los
tiempos de transicion entre las fases tibia y
fria son lo suficientemente cortos para expli-
car la morfologia espiral observada.

Debemos acotar que el tiempo de tran-
siciont, depende del camino termodinamico
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Figura 7. Evolucién del sistema para diferentes factores de compresioén (F=2, 3, 5y 7). Los circulos
negros indican el instante correspondiente a t= 1 Ma.
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que siga el gas durante su evolucion. Asi, en
principio, debe depender no soélo del estado
de equilibrio inicial, sino también del factor
de compresion F, como ya fue mostrado por
Biermann et al. (32). En los modelos de cho-
que espirales (17, 18) la compresion podia ir
desde un minimo de F = 2 (necesario parala
creacion de choques) hasta valores tan altos
como F =100 mas. Ademas, la compresion
es una funcion que depende de la distancia
galactocéntrica, pudiendo ir desde F=2 a
unos 10 Kpc, hasta un maximo en la Galaxia
de F =12 a unos 5 Kpc, aunque disminuye
otra vez mas cerca del centro Galactico (18).
La Figura 7 muestra los caminos evolutivos
en un diagrama p / k, —n para cuatro valo-
resde F'(2, 3,5y 7). Los circulos negros indi-
can el instantet = 1 Ma. Podemos notar que
la evolucion es mas rapida a medida que se
incrementa F, lo cual era de esperarse ya
que a medida que nos alejamos mas de la
curva de equilibrio, el valor de A = I" se hace
mayory el sistema se enfria mas rapidamen-
te. El caso F =2 muestra que existe una
compresion minima necesaria para que
ocurra la transicion, por debajo de la cual el
gas simplemente regresa a un estado de
equilibrio cercano al estado inicial. En el
modelo de Biermann et al. (32) este factor

minimo era de = 1,7; mientras que, en nues-
tro trabajo es de = 2,7. La diferencia obvia-
mente proviene del hecho de que estamos
considerando mecanismos fisicos (de calen-
tamiento, enfriamiento, ionizaciéon y recom-
binacién) muy diferentes. Los tiempos de
transicion t, determinados en este trabajo,
como una funcion del factor F (en el rango
27 < F <10), se muestran en la Figura 8.
Para valores grandes de F (por encima de 8 o
mas) estos valores coinciden aproximada-
mente con los obtenidos por Biermann et al.
(32):t, ~1Ma. Pero, a pequenios valores, las
diferencias se hacen mas notorias, hasta ob-
tenerse t, = 8,5Ma en F =3, en contraste
con los= 3 Ma obtenidos por Biermann et al.
(32). Vemos que para todo valor de F (siem-
pre que ocurra una transicion de fase) los
tiempos son del orden o menores de 10 Ma,
con lo cual se refuerza el resultado de que
los tiempos obtenidos estan dentro del ran-
go permitido para explicar la rapida forma-
cion de estrellas después del choque produ-
cido por la onda espiral.

Las posibles variaciones de presion
dentro de la region que se esta enfriando han
sido despreciadas en este trabajo, es decir, la
presion es la misma de punto a punto dentro

t [10° anos)

Figura 8. Los tiempos para la transicién entre las fases tibia y fria (t) como funcién del factor de

compresion del gas (F).
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de dicha region. Esto significa que el modelo
desarrollado aqui es valido siempre y cuando
el tiempo de ajuste dinamico del medio ()
sea menor que el tiempo de transicion (¢, ). E1
tiempo dinamico para una region de tamarno
R puede estimarse comot, = R/ ¢, donde ¢
es la velocidad del sonido del medio tibio que
va a enfriarse, lo cual hemos estimado en
¢ = 10km s™! para las condiciones aqui estu-
diadas. Asi, podemos hacer un calculo esti-
mado del tamano maximo de la region donde
nuestro estudio tiene validez, lo cual resulta
en fémax = IOE ,donde R,__ y t: estan expre-
sados en parsecs y mega-anos, respectiva-
mente. Para el caso E = 25 que se estudid en

detalle se tiene ﬁmax = 25, y en regiones mas

grandes que ésta tendrian que empezar a
considerarse también efectos dinamicos.
Pero el tiempo de transicion depende de F, y
paravalores menores de Fel requisito de evo-
lucion lenta (tl >t d) se satisface en regiones

mas grandes. Vimos antes que las transicio-
nes siempre ocurren, aproximadamente, en
el rango t, = 1—10Ma por lo que el tamario
critico de validez de nuestros resultados esta
en el rango entre ~ 10— 100 pc, que asumien-
do n=0,.3cm™® daria masas en el rango
~30—-3x%x10* masas solares, es decir, entre
globulos de Bok y pequenias nubes molecula-
res, dependiendo del factor de compresion.

4. Conclusiones

En el presente trabajo se estudi6 el
equilibrio termoquimico y las transiciones
en el Medio Interestelar (MI). Los principales
resultados obtenidos se resumen a
continuacion:

Si la presion del medio esta comprendi-
da entre una presiéon minima (P,,,) y una

maxima (p,..) entonces pueden coexistir
dos fases en equilibrio, una tibia (T ~10* K)

y una fria (T ~10? K). Con los procesos fisi-

cos y quimicos considerados se obtuvo que
Pom / kg =1280Kem™ y
Poa / Ky =4080Kem ™. Si la presion del

medio esta por encima de p,  s6lo puede
existir la fase fria, y si esta por debajode p_,,
solo la fase tibia.

Un incremento (o disminucion) en el
campo de radiacion UV tiende a estimular la
evaporacion (o condensacion) de nubes en el
Medio Interestelar. En cambio, variaciones
en la tasa de ionizacion por rayos cosmicos
tienen s6lo un ligero efecto sobre la curva de
equilibrio termoquimico.

Un aumento de la presion del gas, en
un factor de Fveces la presion inicial, puede
producir una transiciéon desde la fase tibia
hacia la fria. Para presiones tipicas de la Ga-
laxia, la compresion minima necesaria para
que ocurra la transicion es F = 27, para va-
lores menores de F el sistema evoluciona ha-
cia un estado de equilibrio cercano al estado
inicial.

Los tiempos de transicion necesarios
parala condensacion de nubes disminuyen,
amedida que aumenta F. Para F = 5la tran-
sicién ocurre en ~25x10° anos, de modo
que las estrellas se formarian en ~ 8 x10°
anos después del paso del brazo espiral de
una galaxia. Estos tiempos son consistentes
con los datos observacionales que se tienen
sobre la formacion estelar debido a los bra-
zos de galaxias espirales.
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