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Resumen

e Introducciéon sobre el proceso de formacion de estrellas en

nuestra galaxia.

e Colapso gravitacional de nicleos densos en nubes moleculares
magnetizadas isotérmicas y con rotacion que da lugar a la

formacion de estrellas y discos protoplanetarios.

e LEstructura de discos protoplanetarios que han arrastrado
consigo el campo magnético de la nube materna durante su

formacion.



Galaxia espiral M51.
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La Via Lactea: mapa hecho con 500 millones de estrellas.



Horsehead Nebula
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MNASA, ESA, and The Hubble Heritage Team {STScl/AURA) « Hubble Space Telescope WFPC2 » STScl-PRCO1-12

Nebulosa del Caballo.



Gaseous Pillars - M16 " HST - WFPC2

PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA

Pilares en M16.



Mynvig ~ 2 — 3 x 10° M,

L ~ decenas de pc (1 pc = 3.08 x 10® cm),
N, ~ 200 — 300 cm ™3,

T < 10 K, sin estrellas masivas,

T > 50 - 100 K con estrellas masivas

Composicion: Hs. Por bajas temperaturas lo que se observa

son transiciones rotacionales (radio) de moléculas trazadoras:

CO, NH3 o CS.

Las lineas de emisién moleculares tienen anchos supersénicos
Av~2—4kms™ !



Nucleos densos

Las nubes moleculares gigantes son inhomogéneas. Estan

compuestas de nubes moleculares mas pequenas con

o Mym ~ 103 —10* My; L ~ 2 — 5pc; ng, ~ 1000 cm ™3,
Dentro de estas nubes hay nicleos densos con

o [~ 0.1pc;

o i, > 10* — 10° cm™3;

o My, ~1—-3Mpy;

o AUno—_térmico ~ 40% — 50% a.

Estos nucleos densos son las cunas de las estrellas de baja masa.



Campo magnético

Se observa B)| ~ 20 — 130uG con desdoblamiento Zeeman de OH.
Estos campos magnéticos son suficientemente fuertes para dar
soporte a la nube molecular en contra de su autogravedad y es

dificil deshacerse de ellos.

e Frenado magnético: a medida que la nube se condensa las
lineas de B se tuercen y generan ondas torsionales de Alfven

que se llevan el [ — el nucleo denso corrota con la nube.

o Movimientos no-térmicos observados: pueden ser ondas

magnetohidrodinamicas.
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Difusién ambipolar de B

En la escala de la nube, el tiempo de disipacion ohmica es muy
largo, por lo que el campo esta congelado en el plasma ionizado

0B

— +V x (Bxu)=0.

ot
Sin embargo, la fraccion de ionizacién en las nubes moleculares es
muy pequena, T; = = ~ 10_7(%3)_1/2. Los iones sienten la fuerza

de Lorentz y colisionan con un mar de particulas neutras = se

establece una velocidad de deriva,

B 1
47—‘-’7:0npi

Vd = Uj — Up (VXB)XB.

En nubes moleculares, vg/va ~ 0.03, where vy = % ~ 2kms~!.



Reescribiendo la ecuacion de evolucion de B como

0B B
WJrV X (B xu,)=-Vx (47T%0npz' x [(V x B) ><B]>,

= B se difunde respecto a la materia neutra: difusion ambipolar.

El flujo magnético se redistribuye, la nube pierde localmente el
soporte magnético y se condensan nucleos densos. Estos nicleos se

colapsan gravitacionalmente para formar estrellas.
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Figure 1: Forma de reloj de arena del campo magnético hacia NGC
1333 TRAS 4A (Girart et al. 20006)
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For n de estrellas de baja mas




Colapso gravitacional de niicleos densos

estudiaron el colapso de nicleos densos
isotérmicas con B y u,, resultado de una fase cuasiestética de
condensacion de los ntcleos densos (¢ = 0).

El colapso empieza por el centro y se propaga hacia afuera en

forma autosimilar.

En la region interna dominada por B el gas se desliza a lo largo
de lineas de campo y forma un “pseudodisco” en el ecuador que
no esta en equilibrio por lo que se colapsa radialmente hacia el

centro.
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Colores: “monopolo partido”.
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Flujo lento que se lleva el momento angular.



Problemas de M HD ideal

Si el el flujo magnético se conserva durante todo el proceso de
colapso gravitacional para formar estrellas, existen 2 problemas

importantes:
I. El problema del flujo magnético
Si @ = [ B-dA se conserva = nr2B, = 1r2B,.

En los nicleos densos, 7, ~ 0.05 pc y B ~ 30 uGauss, =

2
B, = B, (r_n> ~ 10 MegaGauss!

%

Las estrellas jovenes tienen B ~KGauss.



II. El problema del frenado magnético

A

B: “monopolo partido”

En el centro se forma
un  “monopolo  par-
tido” con un campo
magnético muy fuerte
que transporta  efi-
clentemente momento
angular hacia la en-
volvente que rota

lentamente.
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Por el

magnético tan  in-

frenado

tenso, la  velocidad
de rotacién decrece
como r/? = en MHD
ideal no se forma un
disco kepleriano con
u, o< =2 (Galli et al.
2006).



DG Tau B

Disks around Young Stars HST « WFPC2
PRCS9-05b - STScl OPO
C. Burrows and J. Krist (STScl), K. Stapelfeldt (JPL) and NASA

La formacién de estos discos protoplanetarios requiere de la

disipacion de B.



Disipacion de B
A altas densidades la fraccién de ionizacion, x;, baja aun mas. Los
granos se vuelven los principales portadores de carga y no alcanzan
a dar vuelta alrededor de la lineas de campo antes de colisionar con

particulas del gas por lo que el campo se desacopla de la materia

ionizada =- disipacién ohmica.

Al perderse B se debilita el frenado magnético — el material que
espiralea hacia el centro va a girar mas rapido hasta formar un

disco centrifugo.



Colapso gravitacional 4+ disipacion ohmica
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Flujo magnético a diferentes escalas (Shu et al. 2006).



Discos de acrecion

Debido a la disipacién ohmica y la difucién ambipolar, se pierde
flujo magnético de las regiones internas de los nicleos densos
durante las fases finales del colapso gravitacional. Por la
conservacion de momento angular, se forma un disco en torno a la
estrella central. Procesos viscosos en el disco hacen que el material
acrete hacia la estrella y el momento angular se vaya hacia afuera.
Ademas, B se difunde hacia afuera por la resistividad.

Como resultado de la evolucién viscosa y resistiva, My << M,, y el
momento angular, 1, y el flujo magnético, ®, terminan en el disco
= los discos de protoplanetarios deben de estar fuertemente

magnetizados.



jAccretion disk

Campo magnético que permea el disco de acrecion.



Existen 2 procesos difusivos en el sistema:

e “torcas viscosas” ejercidas por estreses turbulentos y

magnéticos;

e redistribucion “resistiva” de masa con respecto al flujo
magnético debido a la conduccion imperfecta (disipacion

ohmica, difusién ambipolar).

En estado estacionario, el arrastre de lineas de campo por la
acrecion esta balanceado por el movimiento hacia afuera debido a la
difusién magnética (Lubow, Papaloizou & Pringle 1994). La tension

magnética = rotacion sub-kepleriana del disco (Shu et al. 2007).
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Discos de acrecion delgados: estado estacionario

Ecuacion de continuidad

M,
oYy = ——2.
21
Balance radial de fuerza
B.BX GM
Q2 — z (v *
i 2] i w?

donde la autogravedad del disco y las presiones térmica y magnética
se han ignorado. La aceleracién debida a la tension magnética es

0 r rdr
B = [ Ko (L) B,
0 w w
que toma en cuenta el campo magnético del vacio fuera del disco;

Ky es el kernel de gravedad de un disco delgado (e.g., Shu et al.
2004).



FEcuacion de torca debida a estreses viscosos (V)

: dS?
Mywo*Q = -2 S vw—.
dwo

Ecuacion de induccion para B, con resistividad finita, n

B+
B.u = ] =
<0

en donde zg es la mitad del ancho del disco.
. Md . vV w dS)
“= 2wy  w \Qdw)’

la consistencia entre ambas tasas de acrecién implica

Como




Solucion analitica

El soporte parcial que provee la tension magnética contra la
gravedad estelar, = rotacion sub-kepleriana

M., 1/2
Q:f(G ) . with f<1.

o3

Para una densidad superficial

Y =Cw %,

a? es una constante positiva adimensional

v (@ dS) >
a’ = - (5%) = Iy :/0 Ko(ﬁ)ﬁ_ldf.

wr)
Que « sea constante implica 2 cosas:

3
1 (2)<<1 v BL=1LB.
w

v 2l



Viscosidad en discos de acrecion

En los discos de acrecion, la fuerza de friccién entre capas
radialmente adyacentes que se mueven a diferentes velocidades
causa la acrecion de material hacia la estrella central y el
transporte de momento angular hacia afuera. Sin embargo, la
viscosidad molecular es demasiado baja para explicar los tamanos

de los discos y las tasas de acreciéon observadas.

Por ejemplo, un disco con R = 1AU, tiene un tiempo de evolucién
T = R?/v,, ~ 10! anos ! En contraste, se estima que los discos
alrededor de estrellas jovenes con masas como el Sol, duran sélo

millones de anos.



La viscosidad MRI (Balbus & Hawley 1991) se debe a la torca
producidad por el estiramiento de B por la rotacién diferencial.
Se requiere que dQ?*/dr < 0.

Momento angular mayor => velocidad angular menor

| ~r12

Q —_ r—3/2

El resorte transfiere |
del cohete inferior al
superior




Viscosidad magnetorotacional (MRI)

Consideren un elemento de fluido que se desplaza hacia afuera en
un disco permeado por un campo magnético vertical. El campo
magnético trata de enforzar la corrotaciéon (oponiéndose a ser
torcido) y trata de regresar al elemento a su posicion original
(oponiéndose a ser estirado). El primer proceso es la base de la
inestabilidad: el campo magnético hace que el elemento rote
demasiado rapido para su nueva posicion radial y el exceso de
fuerza centrifuga lo mueve aun mas hacia afuera. Para longitudes

de onda suficientemente grandes, esta desestabilizacién gana.

Argumentos de capas de mezcla muestran que la viscosidad
asociada a la MRI tiene la forma
BEZO

=D :
g 271
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Modelo del disco magnetizado

1/2
o-r()

o3

o _ J ( I ) My
1— f2 \3rDA(w) ) (GM,w)1/2’
where
B?z 3A(w)
230 "=

v, and A(w)= N
2]1 w

v=2D

La razon de altura a ancho del disco, A(w), depende de la
temperatura local (I' = A) y el balance vertical de fuerzas. La
razén térmica es Ag = (2a%w/GM,)'/?; A < Ay debido a la
compresion magnética.




Evolucion del disco

La desviacion de la rotacion kepleriana es

g l0-Dh M.
2 X2 My(Rg)

donde Rg es el radi en donde el disco contiene el flujo magnético
que se arrastré durante el proceso de formaciéon estelar. En un
sistema cerrado en donde ha cesado la acrecion de la nube, la
accrecion en el disco debe de reducir la razéon My(Rg)/M, =

(1 — f?) debe de crecer con el tiempo:

los discos se vuelven cada vez mas magnetizado y subkeplerianos
porque la resistividad solo puede redistribuir el campo magnético

den el disco pero no puede cambiar el flujo total.



Table 1. Parameters of Four Model Systems

Object M, My tage D f  Re =R, My(Rs) MRs) Q(Rs)
(MQ) (MQ/YT) (Yl”) (AU) (M®>
T Tauri star 0.5 1 x107® 3 x10% 10725 0.658 298 0.0300 0.480 4.47
Low-mass Protostar 0.5 2x107% 1 x10° 1 0.957 318 0.200 3.20 0.381
FU Ori 0.5 2x107%1x10%1 0.386 16.5 0.0200 0.320 3.36

High-mass Protostar 25 1x107% 1x10° 1 0.957 1,520 10.0 3.20  0.463




B.(w)

Table 2.

@ (AU) TT/LMP FUOr  HMP

0.05 302G ‘1L92KG 5.68 KG
3 (109G 685G 205G
100 8.74 mG - 164 mG
1000 - ~ 688 mG

______

“Donati et al. (2005) infirieron B ~ 1 KG @ 0.05 AU y rotacién
subkepleriana en FU Orionis porque observaron lineas angostas de

alta temperatura.
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Efecto Zeeman en maseres alrededor de estrellas masivas implican
B ~ few mG a distancias de @w ~ 1000 AU (Hutawarakorn &
Cohen 2005).
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Disipacion de energia en discos magnetizados

—1

La tasa de disipacién viscosa por unidad de drea (ergss™lcm™?) es

B dS2 GM, M,
V= VZ( dw) __f ( 23 )

La tasa de disipacion resisitiva por unidad de area es
oo OB BF

V = / Mocal v dZ _ 77( )

_ 47 0z STz

Y 1 (1 f
E”_3L3< f2 )’

Para f ~04,Y ~ W, para f >0.9, Y <0.05V¥ .




Vientos magnetocentrifugos de disco

Nuestros modelos de discos cumplen un criterio para ejectar vientos

B: 1
2_

B, — 3’

i.e., que el angulo del campo poloidal con respecto a la vertical sea
0 > 30° (Blandford & Payne 1982).

Sin embargo, para hacer la transicién sénica (MHD lenta) se debe

de vencer una barrera energética

1 M,
a’§>1(1_f2)G )

w

= esta transicion solo se puede hacer a gran altura sobre el disco lo

cual implica que la tasa de pérdida de masa asociada es demasiado
baja (Shu et al. 2008).



Resumen

El campo magnético con los magnitudes observadas en las nubes
moleculares es importante durante el proceso de colapso
gravitacional para formar estrellas. Es necesaria la disipaciéon de B
para que se puedan formar estrellas “normales” (B ~ KG) y discos
protoplanetarios.

e La disipacion ohmica a altas densidades puede disipar
suficiente campo magnético para resolver el problema del
exceso flujo magnético.

e También permitira la formacién del disco protoplanetario al
debilitar el frenado magnético.

e El campo magnético remanente es suficientemente fuerte para
alterar la dinamica de los discos protoplanetarios. Sera
importante estudiar las consecuencias en la formaciéon de
planetas.



