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El Dr. Leopoldo Garcia Colin ha estado recientemente interesado
en la problemas de estabilidad de gases en campos gravitacionales y

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

Aqui discutiré el colapso gravitacional de ntcleos densos en nubes
moleculares magnetizadas isotérmicas y con rotacién que da lugar a
la formacién de estrellas y discos protoplanetarios en nuestra

Galaxia.



Galaxia espiral M51.



24 ANSS5howcease

The Infrared Sky The Milky way as compiled
e & gugrcer billlon stars in the 2MASS catabogs

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



Horsehead Nebula
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Nebulosa del Caballo.
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J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA

Pilares en M16.



Nubes moleculares gigantes
Mynvig ~ 2 — 3 x 10° M,
L ~ decenas de pc,
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™ !



Nubes moleculares y nucleos densos

Las nubes moleculares gigantes son inhomogéneas. Estan

compuestas de nubes moleculares mas pequenas con

w

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 M, ~1—-3Mpy;

® 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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Difusion 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

%—]?—I—Vx(Bxui):O. (1)

Sin embargo, la fraccion de ionizacién en las nubes moleculares es

muy pequena, &; = ;& ~ 10_7(%}1

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

)~1/2. Los iones sienten la fuerza

establece una velocidad de deriva,

B 1
47—‘-’7:0npi

Vd = Uj — Up (VXB)XB. (2)

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

10



Reescribiendo la ecuacion de evolucion de B como

0B B
TV X Bxu) =V x (o x(VxB)xB|),

= 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.

11



\\

///
/\\

For n de estrellas de baja mas




Nube singular isotérmica magnetizada (t = 0). (
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Colapso de nubes isotérmicas
magnetizadas con rotacion

e Colapso de toroides isotérmicos singulares con B y w0,
resultado de una fase cuasiestatica de condensacién de los
nucleos densos (¢t = 0).

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

forma autosimilar.

e 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.
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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.

e El momento angular especifico se reduce por mas de un orden

de magnitud.

e El enrollado de lineas 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 formacién de un
disco centrifugo a menos que se disipe B 7
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Si ® = [ B-dA se conserva = mriB, = mriB,.

En los nucleos densos, r, ~ 0.05 pc y B ~ 30 uGauss, =

T'n

2
B, = B, ( ) ~ 10 MegaGauss !!

T

Las estrellas jovenes tienen B ~KGauss.
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Regién interna del colapso.

A

Geometria de B.
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Ecuaciones de MHD ideal

% + V- (pu) =0, continuidad
1 2 1
Z_‘:+(vxu)xu+5wu|2 _ —%Vp—VVer(VxB)xB, momento

V2V = 47 Gp, Poisson
0B

N +V x (B xu)=0, induccion  (ignorando DA)

V-B=0. no monopolos
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La variable autosimilar es
r = at x.

Las funciones autosimilares estan definidas por

1
A Gt?

p(r,t) = a(x),

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

Vr,t) =a®V(x),

= Gy b(x).

B(r,t)
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Limite » < 1
El potencial gravitacional es el de una masa puntual mg(1 + Hy),

_mo(l -+ Ho)

%

U(x) =

e Las ecuaciones autosimilares en esta regién interna son
formalmente equivalentes a las ecuaciones dimensionales de un

fluido MHD estacionario.

e Se introduce una funcién de corriente ¥ (x, #) tal que

1 Oy 1 oY

: Vg — —
ax2sin® 00’

vx == . °
ax sin @ Ox

=
Grad-Shafranov (balance a través de lineas de campo)

-+ Bernoulli (balance a lo largo de lineas de campo).
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e El fluido y el campo magnético son paralelos,
b= ((Y)av,

e el momento angular especifico total (fluido mas campo

magnético) se conserva
j() = wsin6(1 — a i),
e vy se conserva la funcion de Bernoulli H(1)).

B(), j(v) y H(v) conectan a la solucién interna con la solucién

externa.

Se resuelven las ecuaciones de G-S y Bernoulli para la densidad « y
las lineas de corriente, 7, en coordenadas esféricas, obteniendo el
balance de los términos de mayor orden.
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Solucion

e Caida libre a una masa central mg(1 4+ Hyg)

Y

mo(l—l—Ho)]l/z 5\:1
X

a0y = [ 0] XL

A, es la razén del flujo magnético arrastrado a la estrella

(@) = — Fmo(l + Ho)] 1/2

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

e La lineas de campo magnético son radiales y tienen la

configuracién de un “monopolo partido”,

1+ Hy)
> .

by — A-1 Mol
T * T
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Frenado magnético total

e El gas se vuelve subalfvénico y la velocidad azimutal es

27 Y2 ,i(0)
mo(l—l—Ho)] sinf 5(0)

= Por el frenado magnético tan intenso, la velocidad de
1/2

e 6) = - |

rotacion decrece como z*/ <, i.e., en MHD ideal no se forma

un disco kepleriano (v, o< z71/2).
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A

4

A . -
:\\ keplerian rotation
SR u «<r-1/2

: ¥

magnetic braking
uwocrl/z

azimuthal velocity u
\

conservation
of angular momentum
-1
(e g
u,<r

radius r

Comportamiento de la velocidad azimutal, 4.
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Colapso interno (z << 1) para diferentes modelos

(coordenadas cilindricas [co = zsinf, z = x cos 0]).
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DG Tau B

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

Discos alrededor de estrellas jovenes. La formacion de estos discos

protoplanetarios requiere de la disipacion de B.
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Formacion de disco centrifugo

A altas densidades la fraccién de ionizaciéon, 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.

e Si se pierde B se debilita el frenado magnético — el material
que espiralea hacia el centro va a girar mas rapido hasta formar

un disco centrifugo.

e Liste disco verdadero estara acotado por arriba y por abajo por
un remanente del “pseudodisco” que cae dinamicamente al

centro.

e El proceso de disipacion de B podria ser explosivo e
intermitente, en rafagas: explosiones tipo FU Orionis?
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Colapso gravitacional y disipacién ohmica

La ecuacién de induccién con disipacion ohmica (sin DA) es

B
%—t—ka(Bxu):—Vx(anB).

Se supone 9/0t = 0; n = ¢?/4no constante; v la “aproximacion
Y Y
cinematica”, i.e., se ignora la reaccion de la fuerza de Lorentz en el

flujo de acrecion, =

afr) = — <2GM*) e (5)

r

La ecuacion se plantea en términos del flujo magnético

q)(,r79) é
2rrsin® |

B:Vx[
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Se define
r = TrOhmZ, O(r,0) = D o(x, 1),

donde

772

2G M,

TOhm =
C.F.

e r >>>1 — “monopolo partido”

e $(0) = 0.
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Ecuacién para ¢ con disipacion ohmica

Suponiendo ¢(x, 1) = F(x)G(u), la ecuacién de induccion

200 | 3209 _ 2, 0%
(’9:1:2+aj Ox —(L = )8,u2’

se convierte en un sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias

con solucion analitica.
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Solucion

El flujo magnético esta dado por

Pla,p) = e 2V" > Kpz"M(2n—1,4n—1,2v/2)[uPn_1 (1) —Pn ()]
n=24,...

donde
22" (p — 1)N'(2n — 1)!
(n—2)!"(4n — 2)!(n — 1)°n

K, = (_1)n/2—1

En el centro,

1
lim ¢(x,0) = 3—051:2 sin” @),

x—0

i.e., un campo magnético uniforme vertical
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magnetic flux ¢(x)
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Flujo magnético en el ecuador.
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Dimensiones

¢,  4AGPM?
30mrd,,.  15Amt

B, =

El valor observado del campo magnético en meteoritos del Sistema

Solar va de 0.1 — 10 Gauss.

=

—1/4
n~2x10*°cm?s~! B / :
1 G

En términos de B,

A2 N2 B\
m =~ 85 | = - AU,
om=33(3) () (fe) »
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Calentamiento de Joule

La energia magnética aniquilada por unidad de tiempo y por

unidad de volumen es

2
0 , GM, acl>>
— |V x B|* = :
Am | | 8m3nr3 sin’ 6 ( or

Integrando esta energia en una esfera con el radio de Ohm y
usando la forma asintética del flujo, la tasa de energia disipada es

cos(3) () o) e @
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La razon de la fuerza de Lorentz en la direccion radial por unidad

de volumen a la fuerza gravitacional por unidad de voumen es

Frl ( tace ) (%)2 x L
LA Y s :
|Fy| * \tohm ox ) Q(0)sin’ 0 =

Si 1 es suficientemente grande, domina la gravedad y se puede

tener accrecion continua hacia la estrella central. Se n es pequena,
|Fr| > |Fy| y la regién de acrecién puede explotar. Puede ocurrir
periodos de acrecion y explosion dependiendo del comportamiento

de n : explosiones FU Orionis.
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Conclusion

Es necesaria la disipacion del campo magnético de la nube durante
la etapa de colapso gravitacional para formar estrellas “normales”

(B ~ KQG) y discos protoplanetarios.

e La disipacién ohmica a altas densidades puede disipar
suficiente campo magnético para resolver el problema del

exceso flujo magnético.

e También permitira la formacion del disco protoplanetario al

debilitar el frenado magnético.

Ahora es necesario resolver el problema dinamico completo
incluyendo la formacién del disco protoplanetario de manera
autoconsistente. Ademas, calcular n(n,T).
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El estado estacionario se justifica porque M, y ®, varian en

que es mucho mayor que

y _ T"Ohm _ 773 ~ 3vr N ] M,
Ohm = u(ronm) 4G2M? "\ 2% 1020¢cm2s—1
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