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Outline

Credit: NASA, ESA and J. M. Apellániz (IAA, Spain)

1. Introduction to star formation

2. Description of the multigroup model for radiation hydrodynamics

3. Simulations of star formation: the first and second collapse

4. Early 3D results with RAMSES

5. Conclusions



  

Star formation
 Theory of star formation

Illustration credits: Andre 2002



  

Star formation
 Theory of star formation

Gravitational collapse of the
dense cloud core

Isothermal

Adiabatic

First Larson core: R~5-10 AU,
M~0.02 M  , T~1200K, ρ~10  g/cm

Dissociation of H

Second Larson core: R~0.01 AU,
M~10  M  , T~50000K, ρ~0.1 g/cm
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Star formation
 Current problems in star formation

 Observed spread in luminosities suggests that star formation could be a
 lengthy process

 Isochrones span
 several million years

 The free fall time for
 a 1 M  cloud of size⊙
 10,000 AU is smaller by an order of magnitude

 Star formation takes several million years?

 Episodic accretion? (Baraffe et al. 2009; 2012; see also Patrick Lii's talk)

Luhmann (2004)



  

Star formation
 Current problems in star formation

The importance of radiative transfer:
 The inefficiency of star formation: observed star formation rates are difficult to
 reproduce with numerical simulations.

 Radiative transfer can strongly inhibit fragmentation in collapsing clouds
 (Price & Bate 2009; Offner et al. 2009; Commercon et al. 2010)

 Simulations make use of grey approximations and Flux Limited Diffusion for the
 radiative transfer.

Price & Bate (2009)Offner et al. (2009)No rad transfer No rad transfer



  

Radiative transfer

Why use multigroup?
 The gas and dust opacities are absolutely crucial to radiative transfer

 See Matthias González's talk



  

Radiative transfer

Why use multigroup?
 The gas and dust opacities are absolutely crucial to radiative transfer

4 orders of
magnitude!



  

Radiative transfer

Why use multigroup?
 The gas and dust opacities are absolutely crucial to radiative transfer

4 orders of
magnitude!

average value



  

Radiative transfer

Why use multigroup?
 The gas and dust opacities are absolutely crucial to radiative transfer

 The multigroup method: split the frequency domain into groups and
 solve the equations of radiative transfer inside each group.



  

Radiative transfer

group averages

Why use multigroup?
 The gas and dust opacities are absolutely crucial to radiative transfer

 The multigroup method: split the frequency domain into groups and
 solve the equations of radiative transfer inside each group.



  

Radiative transfer

Why use multigroup?
 The gas and dust opacities are absolutely crucial to radiative transfer

 The multigroup method: split the frequency domain into groups and
 solve the equations of radiative transfer inside each group.



  

The SINERGHY1D code:
 Fully implicit 1D MPIOPENMP Godunov

code with 3 possible grid geometries
(cartesian, cylindrical, spherical)

 HLLC solver for radiative fluxes
 Matrix inversion using LAPACK

Numerical method
 The SINERGHY1D and HERACLES codes

The HERACLES code:
 3D MPI MHD Godunov code with

3 possible grid geometries
(cartesian, cylindrical, spherical)

 Explicit hydrodynamics
 Implicit radiative transfer

M. González's talk:
 Multigroup simulations of radiative

shocks
 Effects on precursor sizes
 Adaptation zones



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Simulation setup

 Initial conditions:

 1 Mʘ uniform ½ cloud with T = 10 K
 Gas and radiation in equilibrium 

 

 R = 104 AU
 nz = 2000 cells (logregular)

Equation of state: Saumon, Chabrier & van Horn (1995)



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 The interstellar dust and gas opacities



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 The interstellar dust and gas opacities



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 The interstellar dust and gas opacities



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 The interstellar dust and gas opacities

Step 1:
Compute opacity in
each group for each
point in the ( ρ , T )
plane once at the
start of the simulation.



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 The interstellar dust and gas opacities

Step 2:
Compute Delaunay
triangulation in the
( ρ , T ) plane.

Each triangle
represents a plane in
the ( ρ , T , κ ) volume.



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 The interstellar dust and gas opacities

Step 3:
Overlay regular mesh
onto the computed
planes.

This allows for fast
index finding during
the rest of the
simulation.



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 The interstellar dust and gas opacities



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: thermal evolution

Vaytet et al. A&A (sub.)

Vaytet et al. (2013) A&A (acc.)



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: thermal evolution

Vaytet et al. A&A (sub.), Masunaga & Inutsuka (2000), Stamatellos et al. (2007), Tomida et al. (2013), Whitehouse & Bate (2006)

Vaytet et al. (2013) A&A (acc.)



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: thermal evolution

Vaytet et al. A&A (sub.), Masunaga & Inutsuka (2000), Stamatellos et al. (2007), Tomida et al. (2013), Whitehouse & Bate (2006)

Vaytet et al. (2013) A&A (acc.)



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: radial profiles

Play

second_collapse_movie.avi


  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: radial profiles



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: radial profiles

second
core

first core

subcritical shock

supercritical shock



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: radial profiles

second
core

first core

subcritical shock

supercritical shock

Stahler et al. (1980)



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: radial profiles

second
core

first core

subcritical shock

supercritical shock

Stahler et al. (1980)

f = 3/4

We find

f ~ 1



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: species concentrations



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: changing the initial cloud mass



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: changing the initial cloud mass



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: core properties



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: core properties



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: evolution of the first core



  

Gravitational collapse using multigroup RHD
 Results: evolution of the first core

Masunaga et al. (1998)



  

3D simulations with RAMSES – Early results
 Simulations setup

Multigroup FLD + M1 in RAMSES:
 González, Vaytet, Commerçon, Masson (in prep.)
 Based on the FLD version of B. Commerçon (Ph.D. Thesis)
 BICGSTAB method
 Nonideal MHD: ambipolar diffusion + ohmic dissipation
 (Masson et al. 2012, ApJS, 201, 24)

Turbulent dense cloud core:

 Cloud masses (M
⊙
): 0.05, 0.1, 1, 3, 10, 20

 Vrms Mach number = 0.8 km/s × (L/pc)0.4

  = 5RkBT/2GMmav = 0.3
 Magnetization μ = 5



  

3D simulations with RAMSES – Early results
 0.1 Msun simulation

Play

0.1Msun_ramses.avi


  

3D simulations with RAMSES – Early results
 Global 200 Msun simulation + sink particles

Play

./.%2F200Msun.avi


  

3D simulations with RAMSES – Early results
 The unwanted effects of ideal MHD: angular momentum

Play

angular_momentum_ideal_mhd.avi


  

3D simulations with RAMSES – Early results
 The unwanted effects of ideal MHD: angular momentum



  

The Future?



  

The Future?
 FLD – M1 comparative study

Limitations of the fluxlimited diffusion:
 FLD cannot reproduce shadows, radiative flux is always parallel to
 temperature gradient

 Disk could be shielded
 from stellar radiation

 This might affect
 fragmentation in disk



  

The Future?
 Triggering

Star formation triggering with the RAMSES code:
 Supernova outbursts or strong
 stellar radiation can trigger star
 formation in a nearby molecular
 cloud

 Efficiency is not exactly known

 3D global simulations of triggered
 star formation using RAMSES with
 sink particles

 Provide physical insight for star
 formation efficiency in galaxy
 evolution



  

Thank you for your attention


	Slide 1
	Slide 2
	Slide 3
	Slide 4
	Slide 5
	Slide 6
	Slide 7
	Slide 8
	Slide 9
	Slide 10
	Slide 11
	Slide 12
	Slide 13
	Slide 14
	Slide 15
	Slide 16
	Slide 17
	Slide 18
	Slide 19
	Slide 20
	Slide 21
	Slide 22
	Slide 23
	Slide 24
	Slide 25
	Slide 26
	Slide 27
	Slide 28
	Slide 29
	Slide 30
	Slide 31
	Slide 32
	Slide 33
	Slide 34
	Slide 35
	Slide 36
	Slide 37
	Slide 38
	Slide 39
	Slide 40
	Slide 41
	Slide 42
	Slide 43
	Slide 44
	Slide 45

