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Resumen

• Introducción sobre el proceso de formación de estrellas en

nuestra galaxia.

• Colapso gravitacional de núcleos densos en nubes moleculares

magnetizadas isotérmicas y con rotación que da lugar a la

formación de estrellas y discos protoplanetarios.

• Estructura de discos protoplanetarios que han arrastrado

consigo el campo magnético de la nube materna durante su

formación.



Galaxia espiral M51.



La Via Láctea: mapa hecho con 500 millones de estrellas.



Nebulosa del Caballo.



Pilares en M16.



Nubes moleculares gigantes

• MNMG ∼ 2 − 3 × 105M¯,

• L ∼ decenas de pc (1 pc = 3.08 × 1018 cm),

• nH2
∼ 200 − 300 cm−3,

• T ≤ 10 K, sin estrellas masivas,

• T ≥ 50 - 100 K con estrellas masivas

• Composición: H2. Por bajas temperaturas lo que se observa

son transiciones rotacionales (radio) de moléculas trazadoras:

CO, NH3 o CS.

• Las ĺıneas de emisión moleculares tienen anchos supersónicos

∆v ∼ 2 − 4 km s−1.



Núcleos densos

Las nubes moleculares gigantes son inhomogéneas. Están

compuestas de nubes moleculares más pequeñas con

• MNM ∼ 103 − 104 M¯; L ∼ 2 − 5pc; nH2
∼ 1000 cm−3.

Dentro de estas nubes hay núcleos densos con

• l ∼ 0.1pc;

• n̄H2
> 104 − 105 cm−3;

• Mn ∼ 1 − 3M¯;

• ∆vno−térmico ∼ 40% − 50% a.

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



Campo magnético

Se observa B|| ∼ 20 − 130µG 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

dif́ıcil deshacerse de ellos.

• Frenado magnético: a medida que la nube se condensa las

ĺıneas de ~B se tuercen y generan ondas torsionales de Alfvèn

que se llevan el ~l → el núcleo denso corrota con la nube.

• Movimientos no-térmicos observados: pueden ser ondas

magnetohidrodinámicas.



Difusión ambipolar de ~B

En la escala de la nube, el tiempo de disipación ohmica es muy

largo, por lo que el campo está congelado en el plasma ionizado

∂B

∂t
+ ∇× (B × ui) = 0.

Sin embargo, la fracción de ionización en las nubes moleculares es

muy pequeña, xi ≡ ne

nn

∼ 10−7( nn

104 )−1/2. Los iones sienten la fuerza

de Lorentz y colisionan con un mar de part́ıculas neutras ⇒ se

establece una velocidad de deriva,

vd = ui − un =
1

4πγρnρi
(∇× B) × B.

En nubes moleculares, vd/vA ∼ 0.03, where vA = B√
4πρ

∼ 2 km s−1.



Reescribiendo la ecuación de evolución de B como

∂B

∂t
+ ∇× (B × un) = −∇×

(

B

4πγρnρi
× [(∇× B) × B]

)

,

⇒ B se difunde respecto a la materia neutra: difusión ambipolar.

El flujo magnético se redistribuye, la nube pierde localmente el

soporte magnético y se condensan núcleos densos. Estos núcleos se

colapsan gravitacionalmente para formar estrellas.



Figure 1: Forma de reloj de arena del campo magnético hacia NGC

1333 IRAS 4A (Girart et al. 2006)



Formación de estrellas de baja masa.



Colapso gravitacional de núcleos densos

• Allen, Shu & Li 2003 estudiaron el colapso de núcleos densos

isotérmicas con B y uϕ, resultado de una fase cuasiestática de

condensación de los núcleos densos (t = 0).

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

forma autosimilar.

• En la región interna dominada por B el gas se desliza a lo largo

de ĺıneas de campo y forma un “pseudodisco” en el ecuador que

no está en equilibrio por lo que se colapsa radialmente hacia el

centro.



a) t= 0; b) 105 años; c) y d) zona central de b).



2002), might occur if, like their low-speed counterparts in
Figure 5, they escape preferentially along the low-density
axial direction of the ambient medium. In any case, inter-
action between the fast-moving jet or wind of an embedded

protostar with the transonic outflow or infalling envelope
appears unavoidable, but we will postpone a treatment of
this interaction to a future investigation.

The slow outflow is driven by magnetic braking. As col-
lapse proceeds, matter in the magnetically dominated polar
region (where the plasma � < 1) first slides along field lines
toward the equatorial plane to create the dense pseudodisk.
The pseudodisk is not an equilibrium structure; its thermal
and magnetic forces are too weak to balance the gravita-
tional pull of the central object. As the material in the disk
falls inward dynamically, it tends to spin up because of
angular momentum conservation. However, the field lines
threading the contracting pseudodisk also pass through the
more slowly rotating envelope material higher up. The
twisting of field lines in the pseudodisk generates a torsional
Alfvén wave, which propagates away from the equatorial
plane. The wave removes angular momentum from the
pseudodisk and deposits it in a small fraction of the enve-
lope material near the � ¼ 1 line, which moves away as a
low-speed wind. The outflow is concentrated in the ridge
where the rotation is fastest and the field lines are most
twisted (see Figs. 3c and 3d). Closer to the polar axis, the
plasma �5 1, and the wrapping of field lines unwinds
almost instantaneously; farther away, the field lines are not
twisted enough to reverse the collapsing inflow. We will
show below that as the field strength increases the slow
outflow grows wider and faster.

The angular momentum redistribution due to magnetic
braking is shown in Figure 6. In the figure, angular momen-
tum is depleted from the depressed ‘‘ valley ’’ in the equato-
rial region because of collapse. In the absence of magnetic
braking, all the depleted angular momentum should be
deposited in the pseudodisk, where the ‘‘ mountain ’’ in the
figure is. Magnetic braking lowers the height of the moun-
tain considerably, creating a ridge that runs more or less
parallel to the polar axis. From the volumes beneath the

Fig. 4.—Magnetic field lines for the fiducial case plotted at viewing angles of 60� and 0� (i.e., pole-on) inclination with respect to the magnetic pole. The
innermost field lines shown in red, blue, and yellow are tied at the origin and pass through the pseudodisk as a split-monopole configuration. Field lines that
thread through the midplane and have not yet been swept into the central mass point are shown in black.

Fig. 5.—Velocity unit vectors (shown for every fifth cell) for the fiducial
H0 ¼ 0:25, rotating toroid. Unit vectors are three-dimensional; i.e., the
rotational component pointing out of or into the plane of the page is not
shown; thus, the displaced ‘‘ unit vectors ’’ have different lengths when they
are projected into the meridional plane. The light, medium, and dark
contours extending to approximately dimensionless cylindrical radius
$ � 0:5, 1, and 2, respectively, correspond to reduced density � ¼ 10, 1,
and 0.1.
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Ĺıneas de B a 60◦ y 0◦.

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



Problemas de MHD 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 Φ =
∫

~B · d ~A se conserva ⇒ πr2
nBn = πr2

?B?.

En los núcleos densos, rn ∼ 0.05 pc y B ∼ 30 µGauss, ⇒

B? = Bn

(

rn

r?

)2

∼ 10 MegaGauss !

Las estrellas jóvenes tienen B ∼KGauss.



II. El problema del frenado magnético

inner limit

separatrix

B: “monopolo partido”

En el centro se forma

un “monopolo par-

tido” con un campo

magnético muy fuerte

que transporta efi-

cientemente momento

angular hacia la en-

volvente que rota

lentamente.



Por el frenado

magnético tan in-

tenso, la velocidad

de rotación decrece

como r1/2 ⇒ en MHD

ideal no se forma un

disco kepleriano con

uϕ ∝ r−1/2 (Galli et al.

2006).



La formación de estos discos protoplanetarios requiere de la

disipación de B.



Disipación de B

A altas densidades la fracción de ionización, xi, baja aun más. Los

granos se vuelven los principales portadores de carga y no alcanzan

a dar vuelta alrededor de la ĺıneas de campo antes de colisionar con

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

ionizada ⇒ disipación ohmica.

Al perderse B se debilita el frenado magnético → el material que

espiralea hacia el centro va a girar más rápido hasta formar un

disco centŕıfugo.



Colapso gravitacional + disipación ohmica

Flujo magnético a diferentes escalas (Shu et al. 2006).



Discos de acreción

Debido a la disipación ohmica y la difución ambipolar, se pierde

flujo magnético de las regiones internas de los núcleos densos

durante las fases finales del colapso gravitacional. Por la

conservación 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.

Además, B se difunde hacia afuera por la resistividad.

Como resultado de la evolución viscosa y resistiva, Md << M∗, y el

momento angular, l, y el flujo magnético, Φ, terminan en el disco

⇒ los discos de protoplanetarios deben de estar fuertemente

magnetizados.



B

Accretion disk

Campo magnético que permea el disco de acreción.



Existen 2 procesos difusivos en el sistema:

• “torcas viscosas” ejercidas por estreses turbulentos y

magnéticos;

• redistribución “resistiva” de masa con respecto al flujo

magnético debido a la conducción imperfecta (disipación

ohmica, difusión ambipolar).

En estado estacionario, el arrastre de ĺıneas de campo por la

acreción está balanceado por el movimiento hacia afuera debido a la

difusión magnética (Lubow, Papaloizou & Pringle 1994). La tensión

magnética ⇒ rotación sub-kepleriana del disco (Shu et al. 2007).



Geometŕıa

mass accretionStar

Disk

B



Discos de acreción delgados: estado estacionario

Ecuación de continuidad

$Σu = −Ṁd

2π
.

Balance radial de fuerza

$Ω2 = −BzB
+
$

2πΣ
+

GM∗
$2

,

donde la autogravedad del disco y las presiones térmica y magnética

se han ignorado. La aceleración debida a la tensión magnética es

B+
$ =

∫ ∞

0

K0

( r

$

)

Bz(r, t)
rdr

$2
,

que toma en cuenta el campo magnético del vaćıo fuera del disco;

K0 es el kernel de gravedad de un disco delgado (e.g., Shu et al.

2004).



Ecuación de torca debida a estreses viscosos (ν)

Ṁd$
2Ω = −2π$2Σν$

dΩ

d$
.

Ecuación de inducción para Bz con resistividad finita, η

Bzu = −ηB+
$

z0

,

en donde z0 es la mitad del ancho del disco.

Como

u = − Ṁd

2π$Σ
= − ν

$

(

$

Ω

dΩ

d$

)

,

la consistencia entre ambas tasas de acreción implica

B+
$

Bz
= α2($) ≡ −ν

η

z0

$

(

$

Ω

dΩ

d$

)

.



Solución anaĺıtica

El soporte parcial que provee la tensión magnética contra la

gravedad estelar, ⇒ rotación sub-kepleriana

Ω = f

(

GM∗
$3

)1/2

, with f < 1.

Para una densidad superficial

Σ = C$−2`,

α2 es una constante positiva adimensional

α2 ≡ −z0ν

$η

(

$

Ω

dΩ

d$

)

= I` =

∫ ∞

0

K0(ξ)ξ
−ldξ.

Que α sea constante implica 2 cosas:

η

ν
=

3

2I`

(z0

$

)

<< 1 y B+
$ = I`Bz.



Viscosidad en discos de acreción

En los discos de acreción, la fuerza de fricción entre capas

radialmente adyacentes que se mueven a diferentes velocidades

causa la acreción 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 tamaños

de los discos y las tasas de acreción observadas.

Por ejemplo, un disco con R = 1AU, tiene un tiempo de evolución

τ = R2/νm ∼ 1011 años ! En contraste, se estima que los discos

alrededor de estrellas jóvenes con masas como el Sol, duran sólo

millones de años.



La viscosidad MRI (Balbus & Hawley 1991) se debe a la torca

producidad por el estiramiento de B por la rotación diferencial.

Se requiere que dΩ2/dr < 0.

~ r 1/2

~ −3/2r

El resorte transfiere

Momento angular mayor => velocidad angular menor

del cohete inferior al
superior

l
Ω 

l



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 corrotación (oponiéndose a ser

torcido) y trata de regresar al elemento a su posición original

(oponiéndose a ser estirado). El primer proceso es la base de la

inestabilidad: el campo magnético hace que el elemento rote

demasiado rápido para su nueva posición radial y el exceso de

fuerza centŕıfuga lo mueve aun más hacia afuera. Para longitudes

de onda suficientemente grandes, esta desestabilización gana.

Argumentos de capas de mezcla muestran que la viscosidad

asociada a la MRI tiene la forma

ν = D
B2

zz0

2πΣΩ
.



2 4

2 D

3 D

3 51

Toward the star

Yes!

Din′amica de loops ⇒ η = F

(

B+
$Bzz0

2πΣΩ

)(

−z0

Ω

∂Ω

∂$

)

∝
(z0

$

)

ν



Modelo del disco magnetizado

Ω = f

(

GM∗
$3

)1/2

,

Bz =

(

2f

3DA($)

)1/2
(

GM∗Ṁ2
d

$3

)1/4

Σ =
f

1 − f2

(

Il

3πDA($)

)

Ṁd

(GM∗$)1/2
,

where

ν = D
B2

zz0

2πΣΩ
, η =

3A($)

2Il
ν, and A($) ≡ z0

$
∝ $

(4l−1)
2 .

La razón de altura a ancho del disco, A($), depende de la

temperatura local (Γ = Λ) y el balance vertical de fuerzas. La

razón térmica es A0 = (2a2$/GM∗)1/2; A ≤ A0 debido a la

compresión magnética.



Evolución del disco

La desviación de la rotación kepleriana es

1 − f2 =
1

2

(1 − l)Il

λ2
0

M∗
Md(RΦ)

,

donde RΦ es el radi en donde el disco contiene el flujo magnético

que se arrastró durante el proceso de formación estelar. En un

sistema cerrado en donde ha cesado la acreción de la nube, la

accreción en el disco debe de reducir la razón Md(RΦ)/M∗ ⇒
(1 − f2) debe de crecer con el tiempo:

los discos se vuelven cada vez más magnetizado y subkeplerianos

porque la resistividad solo puede redistribuir el campo magnético

den el disco pero no puede cambiar el flujo total.



– 1 –

Table 1. Parameters of Four Model Systems

Object M∗ Ṁd tage D f RΦ = Rν Md(RΦ) λ(RΦ) Q(RΦ)

(M�) (M�/yr) (yr) (AU) (M�)

T Tauri star 0.5 1 × 10−8 3 × 106 10−2.5 0.658 298 0.0300 0.480 4.47

Low-mass Protostar 0.5 2 × 10−6 1 × 105 1 0.957 318 0.200 3.20 0.381

FU Ori 0.5 2 × 10−4 1 × 102 1 0.386 16.5 0.0200 0.320 3.36

High-mass Protostar 25 1 × 10−4 1 × 105 1 0.957 1,520 10.0 3.20 0.463

A($) = 0.1
( $

100AU

)1/4

; Md = Ṁdtage ; RΦ = Rν .



Bz($)

– 1 –

Table 2.

$ (AU) TT/LMP FU Or HMP

0.05 302 G 1.92 KG 5.68 KG

3 1.09 G 6.85 G 20.5 G

100 8.74 mG – 164 mG

1000 – – 6.88 mG

*

∗Donati et al. (2005) infirieron B ∼ 1 KG @ 0.05 AU y rotación

subkepleriana en FU Orionis porque observaron ĺıneas angostas de

alta temperatura.



Efecto Zeeman en máseres alrededor de estrellas masivas implican

B ∼ few mG a distancias de $ ∼ 1000 AU (Hutawarakorn &

Cohen 2005).



Bz normalizado vs. $.



Disipación de enerǵıa en discos magnetizados

La tasa de disipación viscosa por unidad de área (ergs s−1cm−2) es

Ψ = νΣ

(

$
dΩ

d$

)2

=
3

2
f2

(

GM∗Ṁd

2π$3

)

.

La tasa de disipación resisitiva por unidad de área es

Y ≡
∫ +∞

−∞

ηlocal

4π

(

∂B$

∂z

)2

dz = η
(B+

$)2

8πz0

.

⇒
Y

Ψ
=

1

3I`

(

1 − f2

f2

)

,

Para f ∼ 0.4, Y ∼ Ψ, para f > 0.9, Y < 0.05 Ψ .



Vientos magnetocentŕıfugos de disco

Nuestros modelos de discos cumplen un criterio para ejectar vientos

B+
$

Bz
≥ 1√

3
,

i.e., que el ángulo del campo poloidal con respecto a la vertical sea

θ > 30o (Blandford & Payne 1982).

Sin embargo, para hacer la transición sónica (MHD lenta) se debe

de vencer una barrera energética

a2
s >

1

4
(1 − f2)

GM∗
$

,

⇒ esta transición sólo 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 disipación de B

para que se puedan formar estrellas “normales” (B ∼ KG) y discos

protoplanetarios.

• La disipación ohmica a altas densidades puede disipar

suficiente campo magnético para resolver el problema del

exceso flujo magnético.

• También permitirá la formación del disco protoplanetario al

debilitar el frenado magnético.

• El campo magnético remanente es suficientemente fuerte para

alterar la dinámica de los discos protoplanetarios. Será

importante estudiar las consecuencias en la formación de

planetas.


