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El Dr. Leopoldo Garćıa Coĺın ha estado recientemente interesado

en la problemas de estabilidad de gases en campos gravitacionales y

magnéticos para la formación de estructura en el universo (e.g.,

Sandoval-Villalbazo y Garćıa Coĺın 2005; Sandoval-Villalbazo, Garćıa

Coĺın y Arrieta 2005).

Aqúı discutiré el colapso gravitacional de núcleos densos en nubes

moleculares magnetizadas isotérmicas y con rotación que da lugar a

la formación de estrellas y discos protoplanetarios en nuestra

Galaxia.
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Galaxia espiral M51.
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La Via Láctea: mapa hecho con 500 millones de estrellas.
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Nebulosa del Caballo.
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Pilares en M16.
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Nubes moleculares gigantes

• MNMG ∼ 2 − 3 × 105M¯,

• L ∼ decenas de pc,

• 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.
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Nubes moleculares y núcleos densos

Las nubes moleculares gigantes son inhomogéneas. Están

compuestas de nubes moleculares más pequeñas con

• MNM ∼ 103 − 104M¯; 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.
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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.
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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. (1)

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. (2)

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

∼ 2 km s−1.
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Reescribiendo la ecuación de evolución de B como

∂B

∂t
+ ∇× (B × un) = −∇×

(

B

4πγρnρi
× [(∇× B) × B]

)

, (3)

⇒ 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.
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Formación de estrellas de baja masa.
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Nube singular isotérmica magnetizada (t = 0). (Li & Shu 1996).
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Colapso de nubes isotérmicas

magnetizadas con rotación (Allen, Shu & Li 2003).

• Colapso de toroides isotérmicos singulares con B y uϕ0,

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

No. 1, 2003 COLLAPSE OF ISOTHERMAL TOROIDS. II. 369

Ĺıneas de B a 60◦ y 0◦.

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

En la parte central se forma un “monopolo partido” con un campo

magnético muy fuerte que transporta eficientemente momento

angular hacia la envolvente que rota lentamente.

• El momento angular espećıfico se reduce por más de un orden

de magnitud.

• El enrollado de ĺıneas de B crea un flujo lento (v ∼ a) que

remueve gran parte del momento angular del “pseudodisco”. El

material que cae hacia el centro en espiral.

¿ Impide el frenado magnético la formación de un

disco centŕıfugo a menos que se disipe B ?
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Problema del flujo magnético

Si Φ =
∫

~B · d ~A se conserva ⇒ πr2nBn = πr2?B?.

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

B? = Bn

(

rn
r?

)2

∼ 10 MegaGauss !! (4)

Las estrellas jóvenes tienen B ∼KGauss.
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Región interna del colapso.

inner limit

separatrix

Geometŕıa de B.
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Ecuaciones de MHD ideal

∂ρ

∂t
+ ∇ · (ρu) = 0, continuidad

∂u

∂t
+(∇×u)×u+

1

2
∇|u|2 = −a

2

ρ
∇ρ−∇V+

1

4πρ
(∇×B)×B, momento

∇2V = 4πGρ, Poisson

∂B

∂t
+ ∇× (B × u) = 0, inducción (ignorando DA)

∇ · B = 0. no monopolos
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La variable autosimilar es

r = atx.

Las funciones autosimilares están definidas por

ρ(r, t) =
1

4πGt2
α(x),

u(r, t) = av(x),

V (r, t) = a2 Ψ(x),

B(r, t) =
a

G1/2t
b(x).
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Ĺımite x ¿ 1

El potencial gravitacional es el de una masa puntual m0(1 +H0),

Ψ(x) = −m0(1 +H0)

|x| .

• Las ecuaciones autosimilares en esta región interna son

formalmente equivalentes a las ecuaciones dimensionales de un

fluido MHD estacionario.

• Se introduce una función de corriente ψ(x, θ) tal que

vx =
1

αx2 sin θ

∂ψ

∂θ
, vθ = − 1

αx sin θ

∂ψ

∂x
.

⇒
Grad-Shafranov (balance a través de ĺıneas de campo)

+ Bernoulli (balance a lo largo de ĺıneas de campo).
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Funciones conservadas

• El fluido y el campo magnético son paralelos,

b = β(ψ)αv,

• el momento angular espećıfico total (fluido más campo

magnético) se conserva

j(ψ) = x sin θ(1 − αβ2)vϕ,

• y se conserva la función de Bernoulli H(ψ).

β(ψ), j(ψ) y H(ψ) conectan a la solución interna con la solución

externa.

Se resuelven las ecuaciones de G-S y Bernoulli para la densidad α y

las ĺıneas de corriente, ψ, en coordenadas esféricas, obteniendo el

balance de los términos de mayor orden.
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Solución

• Cáıda libre a una masa central m0(1 +H0)

α(x, θ) =

[

m0(1 +H0)

2x3

]1/2
λ̄−1

?

β(θ)
, v(x) = −

[

2m0(1 +H0)

x

]1/2

,

λ? es la razón del flujo magnético arrastrado a la estrella

central a la masa de esta estrella (la densidad no es esférica).

• La ĺıneas de campo magnético son radiales y tienen la

configuración de un “monopolo partido”,

bx = λ−1

?

m0(1 +H0)

x2
.
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Frenado magnético total

• El gas se vuelve subalfvénico y la velocidad azimutal es

vϕ(x, θ) = −
[

2x

m0(1 +H0)

]1/2
λ?j(θ)

sin θ β(θ)
.

⇒ Por el frenado magnético tan intenso, la velocidad de

rotación decrece como x1/2, i.e., en MHD ideal no se forma

un disco kepleriano (vϕ ∝ x−1/2).
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Comportamiento de la velocidad azimutal, uφ.
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Colapso interno (x << 1) para diferentes modelos

(coordenadas ciĺındricas [$ = x sin θ, z = x cos θ]).
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Discos alrededor de estrellas jóvenes. La formación de estos discos

protoplanetarios requiere de la disipación de B.
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Formación de disco centŕıfugo

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.

• Si se pierde B se debilita el frenado magnético → el material

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

un disco centŕıfugo.

• Este disco verdadero estará acotado por arriba y por abajo por

un remanente del “pseudodisco” que cae dinámicamente al

centro.

• El proceso de disipación de B podŕıa ser explosivo e

intermitente, en ráfagas: explosiones tipo FU Orionis?
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Colapso gravitacional y disipación ohmica

La ecuación de inducción con disipación ohmica (sin DA) es

∂B

∂t
+ ∇× (B × u) = −∇× (η∇× B).

Se supone ∂/∂t = 0; η = c2/4πσ constante; y la “aproximación

cinemática”, i.e., se ignora la reacción de la fuerza de Lorentz en el

flujo de acreción, ⇒

u(r) = −
(

2GM?

r

)1/2

êr. (5)

La ecuación se plantea en términos del flujo magnético

B = ∇×
[

Φ(r, θ)

2πr sin θ
êϕ

]

.
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Variables

Se define

r = rOhmx, Φ(r, θ) = Φ?φ(x, µ),

donde

rOhm ≡ η2

2GM?
.

C.F.

• x >>> 1 → “monopolo partido”

• φ(0) = 0.
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Ecuación para φ con disipación ohmica

Suponiendo φ(x, µ) = F (x)G(µ), la ecuación de inducción

x2
∂2φ

∂x2
+ x3/2

∂φ

∂x
= −(1 − µ2)

∂2φ

∂µ2
,

se convierte en un sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias

con solución anaĺıtica.
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Solución

El flujo magnético está dado por

φ(x, µ) = e−2
√

x
∞
∑

n=2,4,...

Knx
nM(2n−1, 4n−1, 2

√
x)[µPn−1(µ)−Pn(µ)]

donde

Kn = (−1)n/2−1
22n(n− 1)!!(2n− 1)!

(n− 2)!!(4n− 2)!(n− 1)2n
.

En el centro,

lim
x→0

φ(x, θ) =
1

30
x2 sin2 θ,

i.e., un campo magnético uniforme vertical
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Flujo magnético en el ecuador.
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Flujo magnético a diferentes escales y contornos de |FL|/Fg|
(coordenadas cilindricas, [$, z]).
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Dimensiones

Bc =
Φ?

30πr2
Ohm

=
4G5/2M3

?

15λ?η4
.

El valor observado del campo magnético en meteoritos del Sistema

Solar va de 0.1 − 10 Gauss.

⇒

η ≈ 2 × 1020cm2s−1

(

Bc

1 G

)−1/4

. (6)

En términos de Bc,

rOhm =≈ 8.5

(

λ?

2

)−1/2(

M?

M¯

)1/2(

Bc

1 G

)−1/2

AU,

σ =≈ 0.4

(

λ?

2

)1/4(

M?

M¯

)−3/4(

Bc

1 G

)1/4

s−1,
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Calentamiento de Joule

La enerǵıa magnética aniquilada por unidad de tiempo y por

unidad de volumen es

η

4π
|∇ × B|2 =

GM?

8π3ηr3 sin2 θ

(

∂Φ

∂r

)2

,

Integrando esta enerǵıa en una esfera con el radio de Ohm y

usando la forma asintótica del flujo, la tasa de enerǵıa disipada es

Ė ≈ 3

(

λ?

2

)−2(

M?

M¯

)5
( σ

0.4 s−1

)5

L¯. (7)
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La razón de la fuerza de Lorentz en la dirección radial por unidad

de volumen a la fuerza gravitacional por unidad de voumen es

|FL|
|Fg|

= λ−2

?

(

tacc
tOhm

)(

∂φ

∂x

)2
x

Q(θ) sin2 θ
∝ η−3,

Si η es suficientemente grande, domina la gravedad y se puede

tener accreción continua hacia la estrella central. Se η es pequeña,

|FL| > |Fg| y la región de acreción puede explotar. Puede ocurrir

periodos de acreción y explosión dependiendo del comportamiento

de η : explosiones FU Orionis.

39



Conclusión

Es necesaria la disipación del campo magnético de la nube durante

la etapa de colapso gravitacional para 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.

Ahora es necesario resolver el problema dinámico completo

incluyendo la formación del disco protoplanetario de manera

autoconsistente. Además, calcular η(n, T ).
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El estado estacionario se justifica porque M? y Φ? vaŕıan en

tacc ≡
M?

Ṁ
= 105 yr

(

M?

1M¯

)

(

Ṁ

10−5M¯yr

)−1

,

que es mucho mayor que

tOhm ≡ rOhm

u(rOhm)
=

η3

4G2M2
?

∼ 3yr

(

η

2 × 1020cm2s−1

)3(

M?

1M¯

)−2

.
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