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Resumen

Se presentan los resultados de la implemeatade un modelo que describe el proceso de foramaci
de estrellas en galaxias a tésvde simulaciones de-cuerpos que incluyen adéms la diramica del
gas implementada por medio de SPH. Este modelo [2][3][4] ulEyisd permite que el gas se €efr
radiativamente y forme estrellas que posteriormente faxmparte de la componente no colisional del
sistema. El gas es asumido como un medio de dos fases apledacaliente que puede enfriarse y
una fiia que esta habilitada para formar estrellas. Se introducen efeadeatibackpor explosiones de
supernova y vientos de escalagglca. En galaxias aisladas se observa que la SFR depetaldatesidad
superficial del gas y del tiempo dimico local en el fluido, reproduciendd &ss resultados observacionales
conocidos de la ley Kennicutt. Por otro lado, para galaximseraccbn, se logra ver como se generan
burstsen la formadbn estelar en la regh central de las galaxias debido al proceso de ¢uligi se ve
como la diramica de la coligin afecta el estado del gas, influyendo entonces en la eboldei la SFR y
de las fracciones de masa en la galaxia remanente.
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Abstract

We present results of the implementation of a model to desthie process of formation of stars in galaxies
through Nbody simulations including gas dynamics via SPis Bub-grid model [2][3][4] allows the gas
to cool radiatively to form stars that after that has to beoaated as part of the collisionless component
of the system. The model assumes the gas behaves as a twedqiglses, a hot phase that can cools
and form stars and a cold phase enabled to form stars. Thel imbaeluces feedback from supernova
explosions and galactic winds. When using in isolated gatawie observe that the SFR depends on the
surface density of gas and on the local dynamical time of thid fleproducing observational results of
the Kenicutt’s law. For interacting galaxies we see the gaian of burstsin the formation of stars in the
central region of the galaxies because of the collisiom aks see how the dynamics of the collision affects
the state of the gas, influencing the evolution of the SFR ditldeomass fractions in the remnant galaxy.
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1. Introduccibn de las simulaciones (modelos sub-grid) que describen el
comportamiento promedio del gas, y que permiten en-
El estudio de la formadi y evolucon de los siste- ~ tonces modelar de forma global los procesos radiativos

mas gahcticos y estructura del universo a gran escala €n €l gas, las explosiones de supernova, la foromaci

ha sido uno de los campos de estudio que erilts de estrellas, etc. [2]. Aunque este tipo de implementa-
mos 30 &os ha crecido de formaas notable gracias al ~ Ciones, a pesar de estasi€amente motivadas, ofrecen

uso de facilidades computacionales que permiten simu-resultados satisfactorios a la hora de reproducir algu-
lar la diramica y evoludn de tales sistemas comple- NOS registros observacionales, no ofrecen resultados su-
jos. Es ascomo se han usadédnicas computacionales ~ficientemente aceptables para describir las poblaciones
para simular la formadn de volimenes representati-  €Stelares generadas y, en general, cuando son usados en
vos del universo [12] [11] o para estudiar la@inicay ~ Simulaciones de naturaleza cosbwita, producen un
evolucbn de objetos gatticos individuales [13] [10].  exceso de estrellas, asociado con lo que se conoce como

Cominmente, este tipo de simulacionesaesbrienta- €l problema de sobreenfriamiento [16]. Igualmente, fa-
das a explicar o bien los efectos éinicos o la evo-  llan ala hora de describir la evol@ei qumica del me-
lucion “completa” del sistema. Cuandols interesan  dio, y ofrecen resultados insatisfactorios para describir
los efectos diamicos, bastarcon resolver la ecudmi la estructura de las galaxias formadas en simulaciones
no colisional de Boltzmann (cdimmente por medio de cosmobgicas.

realizaciones de cuerpos) y ver como el sistema evo- Aln cuando los modelos no describen al detalle to-

luciona bajo su propia gravedad, Cons'ajm'ok) como dos los aSpeCtos de la evolagidel medio interestelar,

un fluido no colisional. Todo lo anterior usandechicas siguen ofreciendo cada vezasinformaadn acerca de

computacionales bien conocidas y cobijado por un mo- l0s factores influyentes en el proceso de forrbacy

delo tébrico mas o menos claro que permite describir y evolucbn de las galaxias; los modelos existentes son

modelar la evoludin del sistema. potencialmentditiles para aproximar la descripci de
No es lo mismo cuando se quiere estudiar la evolu- 12 evolucbn de la rata de forman de estrellas en ga-

cion completa del sistema, en que por ejemplo, en el ca-laxias.

so de una galaxia que astompuesta de gas, estrellasy ~ En este trabajo se verifica el deserfipele un mo-

materia oscura, todas sus componentes inteaaanu- delo multifase de formaon estelar [4] donde se aplica

tuamente. Una descrimj Comp|eta [14] requeﬁ'm de el modelo hbrido desubgrid jUntO con la idea de los

la inclusbn de los efectos gravitacionales mutuos de Vientos gacticos para tener una formanide estrellas

cada una de las componentes, @mo de la interac-  altamente autoregulada y que de cuenta de la pdiaci

cion entre la radiadin producida por las estrellas con quimica del gas.adeas, el modelo usado reproduce en

el gas, tamléin sefa necesaria la implementaci de  Un buen rango damico la ley de Kennicutt.

un modelo que permita la converai de gas en estre-

llas y viceversa. Este complicado panorama involucra 2. Métodos

una lista de diferentes procesasic¢os, todos actuando

de forma simutinea y acoplada a diferentes escalas en g esta parte se Hauna descripén de los néto-

la galaxia, 1o que hacedsicamente imposible plantear o5 tilizados para estudiar el comportamiento de es-
un formalismo analico que permita hacer una descrip- e modelo multifisico en la descripgn de la SFR en
cion detallada del problema. Se hace entonces necesariga|axias de disco aisladas e interactuantes. En primera
agregar al bien conocido problema gravitacional, una megida, se h@runa descripéin de la manera en que se
componente hidrodamicaactivaen la que el gas pue-  generaron las condiciones iniciales de las galaxias uti-
da evolucionar, formar estrellas, recibir gas y ef®rg |izadas en las simulaciones. Luego, seadan vistazo

desde la componente estelar, etc. a las principales caracisticas del modelo con el que
Se han planteado diferentes soluciones al problemagg estydisr la evolucbn del gas y por medio del cual

[17][18][2][4], pero actualmente no hay una.descrm'rci se inclui@ la formachn de estrellas.
gue ofrezca resultados completamente satisfactorios. Se

ha modelado la déamica del gas usand&@moothed Par-
ticle HydrodynamicgSPH) [1] o Adaptative Mess Re-
finemenAMR) [15]. La inclusibn de los complicados

procesos de la actividad del gas se ha hecho con aproxi- Para generar Ias_condiciones iniciales de las galaxias
maciones que corren por encima del nivel de res'omci de forma autOCOI’lSIStente, se ha usado un software lla-

mado INITCOND [8] que implementa el&odo de los

2.1. Condiciones iniciales
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momentos de la funoh de distribudn ([9]) paramues-  media igual a cero, se tiene entonces que las velocida-
trear, en un conjunto discreto de pamnias, el campo  des de las patulas en estas componenteseeishs se

de densidad y el campo de velocidad que representan apueden calcular desde

sistema en el espacio de fase (en la fande distribu-

cion) y traducirlo en posiciones y velocidades para las 3/2 )

parfculas de muestra en el espacio real. Aéssle esta f(v,0) = 41 ( 1 ) % exp (_U> (6)
realizacon de Montecarlo de la funin de distribudn ’ 2702 202 )"

se puede estudiar la evolai del sistema haciendo uso

de €cnicas convencionales decuerpos. cono? = E y se construye el campo de velocida-
des para las componentesé&@sfas de las galaxias con
2.1.1. Distribucion de masa de las galaxias un limite superior para las velocidades dado por la ve-

Siguiendo a [8] y [9], los perfiles de densidad adop- locidad de escape, exigiendo que para caddqueat
tados para las diferentes componentes (disco, disco de’ < 0:95Vesc()-
gas, bulbo y halo) de la galaxia astdados por:

2.1.3. Campo de velocidad del disco

pa(r) = Ma exp(—R/h)sech? (Z> . El campo de velocidad del disco se geneon los
4mh?z, o momentos para una distribdci discoidal de materia,
al, 1 donde se utilia la aproximadn de epiciclo [8]. Ba-
Poulbo(T) = ?m, (2) jo estas condiciones es posible demostrar que tanto la
velocidad vertical media; como la velocidad radial
Phato(r) My, « exp(—12/r?) mediavg, son cero; sin embargo, la velocidad azimu-
halo

~ 9r3/2 re (r2472) 7 3) tal media no lo es. Usando entonces la aproxigmci

dondeM,, M, y M, son las masas del disco, bulbo de epi_ci_clo y el hecho que la distribt’npi de_ densidad .
y haloh y =, son las escalas de longitud radial y ver- superficial es exponencial, para un elipsoide de veloci-

tical del disco, es la escala de longitud del bulbg dad alineado con el sistema coordenado, la velocidad
es el radio de corte del halg, es el radio del aicleo azimutal media obtenida esta dada por:

y a es una constante de normaliZati respectivamen-

te. Notese que se addptina distribudn de pafculas (KGR 7)
eskrica no rotante en el bulbo para que su distriboci ¢ R 402 h ¢’

de velocidades fuera @s facil de generar [8]. ) _ . )
dondev; es la velocidad circular § es la frecuencia

angular de ladrbita. Conocidasta, y las dispersiones
de velocidad radial, vertical y azimutal ([8]) se pueden
extraer las velocidades para las parkas del disco des-

2.1.2. Campo de velocidades para distribuciones
eskricas

Este procedimiento aplica a las dos distribuciones
eskricas consideradas en las galaxias, bulbo y halo. Es-
tos sistemas se condicionan para que tengan una velo-
cidad neta de rotagh igual a cero y su dispetsi en flo,p,0) = ———
las tres componentes de velocidad sea igual. Para esto, 8m3(0tog0?)
se considera que el potencial gravitacional eérasi-

1

mente singtrico, donde siM (r) es la masa encerrada a (= )2 (o= p0)®  (vg — ig)?
un radior exp [ — Ur — pir)” (Vo — po)” (U — He)” )
202 202 2035
dd  GM(r) (8)
— =T (4) - . L
dr r El procedimiento anterior se usa para inicializar las
lo cual junto con las consideraciones anteriores, con- velocidades de las péctlas en lo que sérel disco es-
duce a las disper@n velocidade®2 como telar y el disco gaseoso, utilizando sus respectivos valo-
- res paraM, h'y zy9. Una vez generadas las condiciones
02 — 1 / o )GM(T) dr. (5) iniciales, cada galaxia se @egvolucionar durante al-
"pe(r) Jy r? gunos tiempos dimicos para permitir la estabilizaci
Si se asume que las velocidadesarsaderas dis- del sistema ante la brusquedad de las aproximaciones

tribuidas siguiendo una distribies maxwelliana, con  del método.
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2.2. Modelo hbrido multifase para la formaéin i(ﬁhuh ¥ pette) = —Anet(pry up) + 5&1@1\/
estelar dt Ty
_ | ~(1-8)%u,, ©)
El modelo objeto de estudio es el propuesto en [4], te
para un mayor detalle referirse a la fuente. Este mode- donde las cantidades con $odicesh y ¢ represen-
lo es consideradoibrido porque no es un intento de tan variables termodamicas para el gas caliente yofr
explicar las propiedadegsicas de la estructura mul- respectivamente. Explicando cadarnhino de la ecua-
tifasica del ISM a escalas muy pedas, sino que uti- cion anterior, el primero es la fur@m de enfriamiento
liza promedios de aquellas cantidadesichs que afec- radiativo para el medio caliente, el segundo es la éaerg
tan la estructura y comportamiento del mismo, a escalasinyectada por medio de explosiones de supernova y el
numéricamente ras pertinentes. Ag el fluido es con-  tercero da cuenta de lmlida de eneig en la fase ga-
siderado compuesto por nubeimfr de gas en equilibrio ~ S€0sa cuando parte de su masa se convierte en estrellas.
de presbn, embebidas en un ambiente gaseoso calien-%sN €S la ener interna adicionada por las supernovas
te, que proporcionan el material para la forndacde y B es la fracadn de masa de estrellas que ndLtbmo
estrellas. Claramente, las fattlas no son@o de gas,  Supernovas [4].
ya que poseen estrellas nuevas consideradas como ma- EI modelo anterior de formaon estelar es cono-
terial no colisional y que al formarse perturban el gas a cido como el “ciclo de formadn estelar pausada” y
su alrededor. A las nubes se les permite interactuar gra-€S@ construido de tal manera que se ajuste a la ley de
vitacionalmente y participar en intercambios de efeerg  Kennicutt a escalas gadticas.
y masa con el ambiente gaseoso.
2.2.2. Vientos gahcticos y flujos de gas
Para complementar el modelo se consideran las ideas
de [7], donde se encuentra que los vientos y eyeccio-
2.2.1. Modelo de feedback nes de material desde la galaxia son responsables de la
De forma muy simplificada, la operaci del mode-  sypresbn necesaria en la formaxi estelar y se logra
lo se puede resumir como sigue. Al gas se le permi- describir, con buena aproximadi, la densidad luimi-
te cambiar de fase mediante tres procesos: Ffodmaci 3 ¢smica. La causa de estos vientos no @s hien
de estrellas, evapord@ri de nubes fas y nacimiento 0 entendida, pero se cree que se originan en explosiones
crecimiento de nubesiis. La formadn estelar con-  de supernova que ocurren cerca a las fronteras del disco
vierte gas fio en estrellas en una escala tempatal galactico. Si este gas ésembebido en un pozo de po-
De la masa formada en estrellas, una fraatorres-  tencial gravitacional muy profundo (como el gas de las
ponde a estrellas que padrexplotar como supernovas galaxias masivas), entonces despule ser expulsado
(estrellas con masas superiores 81/), retornando el disco podia volver aél, enfriarse y convertirse en
masa de gas al medio, ahora en la forma de gas calientgna fuente de gas disponible para formasnestrellas;
y enerda que perturba@r al material alrededor. Cuan-  en caso contrario, como ocurre en las galaxias enanas,
do estas estrellas eXplOtan, entregan a Ssus alrededore§| gas escapa sin perturbar la estructura g|0ba| de la ga-
una energa de~ 10°'erg, lo que genera una burbuja |axia y enriquece gmicamente el medio intergadtico.
caliente que evapora las nubemé circundantes y es- La enerda transportada por los vientos es una frac-
ta masa pasa a hacer parte del medio ambiente gaseosgion y de la enerip liberada por supernovas, que se
caliente. Una vez este gas caliente empieza a enfriar'convierte toda en ene’@cir'etica del viento
se radiativamente a un volumen constante, empieza a
enriquecer la fracon de masa de gasid;, que puede
entonces formar estrellas una vez alcanza las condicio-
nes para hacerlo. Se puede incluir taembun campo dondelM, es la rata de formagh de estrellascsy
de radiadbn ultravioleta debido a las estrellds/¢nes, es el retorno promedio de en@agor masa solar debi-
al incluir este bao de radiadn se puede mantener el do a supernovas,, es la velocidad del viento cuando
proceso de ioniza6h asociado al medio interestelar en deja el disco.

1. .
3 Mwiy = xesn M., (10)

equilibrio colisional. De esta manera, el modelo intenta dar una descrip-
Las consideraciones anteriores se manifiestan cuan-cibn completa de la evolu@n de las componentes lumi-
titativamente en la variagh temporal de la eneia in- nosas de las galaxias que concuerde con las observacio-

terna para el gas, y puede ser modelada de acuerdo a nes. Porlltimo, es \alido notar que con todas las con-
sideraciones hechas, las cuales tienen fundaméntaci
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Figura 1. A la izquierda la rata de formanoi de estrellas como una fubai del tiempo para la simulami de la galaxia aislada. A la derecha,
SFR como una funbn de la masa de gas para diferentes instantes de tiempo.

fisica y nunérica, se puede reducir toda la descipci 1,5 x 10'° M. Aunque dichos valores pueden sépat

a un $lo paiametro, siendo este la escala de tiempo de cos (aunque no irreales) para los valores de masa de una
formacbn estelat, [4], este paametro tiene la ventaja  galaxia de disco, son suficientes para los psios de

de ser &cil de medir en galaxias de disco locales, con nuestro trabajo; adems, aseguran una galaxia estable
ello el modelo puede ser normalizado con mediciones durante varias veces su tiempo ainico.

observacionales. Con el fin de hacer la simulaciones tan precisas como
fuera posible y minimizar los efectos de discretipagi
3. Resultados se u$ una resoludn de 30000 paitulas en el bulbo'y

disco de gas, 50000 en el disco estelar y 100000qpart
las en el halo, implicando una resolticien masa por
parfcula de7,3 x 10° M, 3,3 x 10° M, 7,8 x 106 M,

y 5 x 10° M, respectivamente. Las simulaciones se co-
rrieron usando el tree code GADGET2.

Para la realizadin de este trabajo se implementaron
dos simulaciones, la de una galaxia aislada y la simu-
lacion de unmajor mergerde galaxias de igual masa.
Las condiciones iniciales para las galaxias aisladas fue-
ron calculadas de acuerdo a lo mostrado en la éecci
2, mientras que las condiciones iniciales paranejor 4. Galaxia aislada
mergerfueron asumidas, en forma ideal, como una co-
lision frontal de baja velocidad (velocidad relativa igual Dadas las condiciones iniciales mencionadas en el
acero, a una separaai de aproximadamente cuatro ve- parrafo anterior, se procetlia correr las simulaciones
ces el tamdo de la galaxia) entre las dos galaxias, bus- para la evoludn de la galaxia aislad&sta se déj evo-
cando favorecer la supervivencia del disco. Cada galaxialucionar durante 20 Gyr, aproximadamente 40 tiempos
sigue los perfiles de densidad indicados en las ecuacio-dinamicos. Al principio todas las pactlas de gas fue-
nes (1) a (3) con masas dadas pdy = 2,2 x 1010Mo ron inicializadas con la misma temperatura, que en este
My = 1,65 x 10°Mg, M), =78 x 10" My y M, = caso fue del0*K. Los valores de los pametros que

15 T T T T
t=0.0

1=5.0 Gyr -+

147
13 -
12 f
11

1

Log10(Zsrr/Zgas) 7]
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08 | h ]

07 f e
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Figura 2. Raan entre la densidad superficial de SFR y la densidad supérdieigas como una fur@m del radio de la galaxia.
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Figura 3. SFR total como funmn del tiempo y SFR total como furigi de la masa total de gas para la simdladale la fusbn de dos galaxias.

se adoptaron fueron los propuestos en [4], pgra en la densidad superficial de SFR con la densidad su-
2,1Gyr,n = 2,0, x = 0,25, 8 = 0,1, ugny x Tsy cON perficial de gas, lo que ésten completa consonancia
Tsy = 108K, y esn = 4 x 1048ergM51. con los resultados observacionales obtenidos &srav

Como se puede ver en la figura 1, la SFR es una fun- de la ley de Kenicutt [5].
cion decreciente del tiempo, inicialmente debido a que Q—f = &=
mientras se establece el proceso de fororade estre-
llas hay un gramurstde formacbn estelar cerca de=
0. A medida que el gas se va calentando y la masa de®. Merger de galaxias
gas disponible para formar estrellas va disminuyendo, la
SFR decrece de forma pausada, destld,yr—! hasta Un escenario interesante para utilizar el modelo de
2Moyr~1, que es un valoiipico para galaxias espirales formacibn de estrellas en un medio con varias fases, es
aisladas en el universo local. En la figura 1 se muestrauno con gran actividad, como frecuentemente se obser-
(ala derecha) la varia@mn de la SFR con la masa de gas va en el universo. Por ejemplo, la régidel universo
disponible. Como es evidente, en la medida en que seen la que dos o &s galaxias colisionan.
van agotando las reservas de gas disponible en la gala- En este ejercicio se reafiza simulacbn de la co-
xia, la SFR disminuye. Btese, sin embargo, que esta lision de dos galaxias de disccéitticas, sujetas a su
disminucbn en la SFR tambin es un efecto del incre- propia interacdén. Las galaxias corresponden a la mis-

mento en la temperatura del gas debido a latacdel ma realizadin de la galaxia objeto de estudio en la sec-
viento gaéctico y elfeedbackque se han incorporado cion anterior y fueron colocadas una separada de la otra
en la simuladn. por ~700 Kpc. La configuraén inicial fue tal que las

En la figura 2 se muestra la @z entre la densi-  velocidades relativas entre las galaxias fue nula y los
dad superficial promediada de SFR y la densidad su-discos de ambas galaxias estaban en el mismo plano,
perficial promedio de gas, como una fumtidel radio ambas rotando en la misma dirgmti Estas condicio-
para dos instantes de tiempo diferentes; 0y t = nes iniciales ideales fueron escogidas para beneficiar la
5Gyr. De a@ se puede ver que la @IXspr/Xgqs X supervivencia 7] del disco gahctico y permitir ver la
a(t)10~7%, lo que implica un incremento proporcional evolucbn de la componente gaseosa evitando “conta-
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Figura 4. Temperatura promedio de las mafas de SPH en la simuléci como una funén del tiempo. La discontinuidad observada

esh asociada con el momento del calentamiento del gas debido &dgsies inducidos durante la coliei

minacibn” por la diramica de un merger as complejo. ponsable por laishita interrupddbn en la SFR. Una vez

Como se puede ver en la figura 3 (arriba izquierda), los choques calientan el gas, este empieza a enfriarse y
la SFR en el caso del merger sigue siendo una &umci el proceso de formaon de estrellas continua, a una ta-
decreciente del tiempo tal y como se tapisto en el za mayor que la que se fenantes del choque, debido
caso de la simulaén para la galaxia aislada, sin em- al incremento en la densidad local del gas inducido por
bargo el comportamiento del decrecimiento es irregular la inestabilidad gravitacional del sistema. En la figura
y se ve fuertemente afectado por el proceso de inter-3 el recuadro de la derecha muestra la distribuae
accbn entre las dos galaxias,tat 7Gyr, donde hay  gas en los primeros 200 Kpc del centro de la galaxia
un notable y &bito decremento en la SFR y de nuevo cuandot = 20 Gyr, para ese momento la estructura de
aparece un burst de formaai de estrellas que degsi los dos discos de gas se ha destruido totalmente y se
de permanecer casi constante durante 4 Gyr, empieza da convertido en un halo &sfco de material gaseoso a
decrecer de forma uniforme. una temperatura promedio dé° K, que din se enfia

En la figura 3, (arriba a la derecha) se ve que la dis- para formar estrellas. Aunque no es mostradd,dqu
minucion dibita en la SFR no es debida una rendoci  estructura del disco estelar remanente es notablemen-
instanfinea de la masa de gas disponible para formarte conservada. A pesar de que su estructura vertical se
estrellasgsta sigue variando de forma continua. La dis- ha visto afectada por el calentamiento inducido en las
continuidad en la SFR puede ser atribuida al calenta- parficulas de los discos tras la fosi, al punto de casi
miento del gas inducido por la col@si. Al colisionar haber doblado su tarfia fipico.
las dos galaxias de formapida, se producen choques
en el gas del medio interestelar que lo calientan, eseg. conclusiones
calentamiento, que se puede evidenciar como una dis-
continuidad en una @fica de temperatura vs. tiempo
(ver figura 4), se hace responsable por la disminci

de dibito de la SFR dado que enriquece la fraocile de un modelo para describir |a dimica de la com-

la masa de gas en la fase de gas caliente reduciendtﬁ)Onente gaseosa de sistemasgatos utilizando una
. 9 9 ' aproximacbn que permite modelar el gas como una
ad de forma notable la SFR.

En la f 3 (abai d tres instantes d mezcla de dos fases. El modelo adende los efectos
i n adlglur? 9 @ ag.))t.set puede I\/erSrOeOs m;ggfs € hidrodiramicos va SPH, incluye enfriamiento radiati-
1mpo de fa fusin, a distintas escaias >ut, y pC. vo, feedback de supernovas y vientosagstos.
En el primer recuadro se tiene la situatinicial,t = 0,

donde se puede asumir que las dos galaxias evolucionan
independientemente, lo que se evidencia en &iga laxia aislada y se ha verificado como la rata de forma-

de Ida SFIR ﬁntre Ic:js tllemp:f& 0 3{ txi: 6. Ctﬁndo& \?id nt cion de estrellas varia con el tiempo. Mientras el proce-
S€ da €l choque de 1as dos galaxias, Como €s eVIAente,, yq tormagin de estrellas se estabiliza y se va agotan-
en el recuadro del medio de la figura 3. En ese momen-

. 4 do el gas en la galaxia, se observa un decremento en la
to los choques calientan el gas incrementando la tem-

eratura promedio en un factor de 10, como se uedeSFR con la disminu6n de la masa de gas disponible,
P P . ’ . P aunque, como se ha mencionado antes, este decremen-
corroborar en la figura 5. Es este calentamiento el res-

to en la SFR es tambn una respuesta al incremento de

Se han presentado los resultados de la implemémtaci

Se ha probado el modelo en la simutatde una ga-
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