a
|
UNIVERSIDAD NACIONAL AUTONOMA DE MEXICO

-
-

FACULTAD DE CIENCIAS

“VIENTOS ESTELARES?>»

T E ) I )
tue ﬁara obtener el Titulo de
F | 3 i 6 0
P r e s e an t a

PEDRO COLIN ALMAZAN

Mexico,D.F. 1986



pr—

%‘g Universidad Nacional
:‘\-A

2%  Auténoma de México
UNAM

UNAM — Direccién General de Bibliotecas Tesis
Digitales Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADOS © PROHIBIDA
SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta
protegido por la Ley Federal del Derecho de
Autor (LFDA) de los Estados Unidos
Mexicanos (México).

El uso de imégenes, fragmentos de videos, y
demas material que sea objeto de proteccion
de los derechos de autor, sera exclusivamente
para fines educativos e informativos y debera
citar la fuente donde la obtuvo mencionando el
autor o autores. Cualquier uso distinto como el
lucro, reproduccién, edicion o modificacion,
sera perseguido y sancionado por el respectivo
titular de los Derechos de Autor.



CAPITULO

CAPITULO

2.1.a
2.1.b
2.1.c
2.1.4d
2.1.e

3.1.a
3.1.b

3.2.a
3.2.b

INDICE

INTRODUCCION

Vientos estelares

Vientos de estrellas T-Tauri

VIENTOS CONDUCIDOS POR PRESION TERMICA

Ecvaciones de 1s hidrodindmica "para un fluidofideaf

y compresible
Cinematica
La ecuacidn de continuidad
Ecuacidn de momento
Ecuaciédn de la enerzla

Ondas de sonide

Modelo hidrostdtico para una atmdsfera estelar
Vientos coronales
Omemm mm o 2 K

~e MV mem o~ et e - ~e
Comparacidn con las observacicnes, pars cl caso

solar
VIENTOS CONDUCIDOS POR PRESION DE ONDAS DE ALFVEN
Teorla cinética
El plasma como un fluldo
El plasma visto desde el punto de vista de 1la
teorla cinética
Ecuaciones de la Magnetohidrodindmica

Campos magnéticos embebidos en fluidos conductores

Congelamiento y difusién de campos magnéticos

Ondas magnetohidrodindmicas

10

10

10
13
13
16
17

19

30

33
33

34

43

43
44



3.4.c
3.4.d
) 3.4.e

CAPITULO IV

APENDICE
REFERENCIAS

Vientos estelares generados por ondas de Alfven
(tratamiento perturbativo)
Teorila

La ecuaciédn de Bernoulli generalizada

Interaccidn entre ondas magnetohidrodindmicas y un

medio inhomogeneo, dependiente del tiempo

El tensor de esfuerzo de la onda y las ecuaciones
de movimiento para el flujo promedio

El invariante adiabdtico, también llamado densidad
de accidn de la onda

Aplicacidn a ondas propagandose radialmente

Disipacidén de energila de las ondas de Alfvén

Un viento, considerando pérdidas radiativas

UN MODELO DE VIENTO GENERADO POR ONDAS DE ALTFVEH,

_PARA LOS VIEKRTOS ORSERVADOS EN LAS ESTRELLAS

T-TAURT
Introduccidn
Estrellas T-Tauri

Resultados nunméricos

Analilsis de resultados y conclusiones '

57

58
59

64

[
(4]

69

71
76

85
89



RESUMEN DL TESIS
" VIENTOS ESTELARES "

Los wvientos que se observan en las estrellas pueden ser, en
general, englobados dentro de tres categorlas, cuyos nombres se
deben al mecanismo que los genera: vientos conducidos por (1) pre-—
sidn de radiacidn, (2) presidn térmica, y (3) presidn de ondas de
Alfvén. Aguellos vientos que nosotros hemos denotado por (1) sdlo
son tratados, en esta tesis, de wanera wmuy superficial; en cambio,
se hace una discusidn mds o menos detzllada de (2) y (3). De 1los
vientos térmicos, esencialmente, sblo se hace una revisidn del
modelo de Parker. Sin embargo, puesto que nuestro interés principal
se enfocaba hacia 1los vientos de las estrellas T-Tauri (cuyo
mecanismo de generacidn que pés se acerca a 1los resultados
observacionales es aquél denotado por (3) ) un modelo de viento
conducido por ondas, politrdpico, esfericamente simétrico, y con
una longitud de amortijuamiento constante, es trabajado en la parte
final de esta tesis.lLas curvas de velocidad contra distancia
muestran perfiles que aceleran en un comienzo (debido & la fuerza
de presidn de las ondas) y luezo desaceleran (producto de  la
disipacién de la energia de 1las ondas y de 1a atraccidn
gravitacional de la estrella ) para luego volver a acelerarse (por
efecto de la presidn térmica). Tales efectos en la velocidad
también se deducen del modelo isotérmico (Y 1980). Asl come
DeCampli (1981) y otros autores, nosotros también concluimos que el
mecanismo (2) no puede generar tan altas tasas de pérdida de masa
(~ 1077 - 10® ) M,/afio si la luminosidad de 1las ondas estd

restringida a ser menor que la luminosidad de la estrella (~ L0 ).



INTRODLCCION

En este capltulo, que consta de tan solo dos secciones, se discuten
brevemente los mecanismos de generacidn de vientos que se2 han propuesto
para los diversos tipos de estrellas.Se hablard,también,de la importancia
que tienen los vientos estelares en la Astronomia.En la primera seccidn,se
da una somera revisidn del por que gran parte de las estrellas muestran un
flujo continuo de materia alejidndose de ellas (viento),de la importancia
de este fendmeno para la estrella, y en que se basan los astrénomos para
creer que ésto estd pasando.En la segunda seccidn, se hace énfasis en los
vientos de estrellas jdvenes QvIGQ— lg afios ),de baja masa (~ 0.2 - 3 i),
Y gque presentan lineas en emisidn del hidrdgeno y del calcio una vez

jonizado ( Cohen y Kuhi 1979, y referencias ahl contenidas).
1-1 VIENTOS ESTELARES

¢{Quién no se asombrarla al enterarse de que casi cualquier clase de
estrella,incluyendo al Sol, estd eyectando material al espacio,unas veces
en forma de explosiones repentinas y otras en forma de una corriente lenta
y continua (viento estelar); sabiendo de antemano que liberar una nave

fuera del campo gravitatorio terrestre requiere grandes cantidades de

En lo que sigue exponemos algunas de¢ las razones por las cuales el
estudio de estos fendmenos es de gran importancia para la Astronomia.
Primerc,la pérdida de materia de la estrella puede tener un efecto
significativo sobre su fase evolutiva.Para algunas estrellas puede llegar
al grado de determinar si ellas finalizaran su vida en forma pacffica o
violenta. Durante la mayor parte de su vida las estrellas "lucen' a costa
de 1la energla liberada por las reacciones nucleares que se realizan en su
interior,en las cuales el hidrdzeno se transforma en helio(el Illamado
quemado de hidrdgeno). Aungue existe en grandes cantidades, el combustible
de 1l1la estrella es finito y debe llegar un momento en que éste casi se
agote., Por cierto, cuando 1la estrella estd en su etapa de quemado de
hidrdgeno se dice que es estrella de secuencia principal.

Aunque la teorla evolutiva dista de estar completa, parece bien
establecido que 1la fase siguiente puede seguir una de estas dos

opciones. En la primera, la estrella sufre un colapso gravitacional



catastréfico provocando una violenta explosidn gque arroja hacia al espacio
las capas exteriores dec la estrella.En la segunda,le estrella se contrae
pacificamente hasta formar un objeto cuyo tamafio es del orden del de 1=z
Tierra, radiando su calor residual. Esta ultima alternativa no esta
permitida a estrellas con masa superior a (2 - 3) He.Se ha hallado que
estrellas mnacidas con masa sustancialmente superior a la cota anterior
terminan su vida como enanas blancas.Esto quiere decir que existen etapas
en 1la vida de una estrella en la cual pierde parte importante de su
masa;en que etapa y/o mediante que mecanismo se da este fendmeno no estd
claro todavia.

En segundo lugar,la comprensidn de los procesos mediante los cuales
las estrellas estan expulsando materia es crucial para determinar si el
gas, que no estd condensado formando parte de las estrellas, se esta
enriqueciendo o agotando. Después del tiempo de vida que lleva la galaxia
(~ 1.5 x 109 afios) todavla se siguen formando estrellas;prueba de ello son
las estrellas altamente masivas y luminosas gue se observan embebidas en
enormes nubes de gas interestelar,el ritmo de consumo de energla es tan
grande que pueden vivir unicamnente unos pocos millones de afos. Si el
intercambio de gas entre el medio interestelar (}.I.) y las estrellas
fuera en un solo sentido (de !I.I. a estrellas),no encontrariamos el 107 de
gas no condensado que se observa hoy. Para los astrofisicos interesados en
la evolucidn tanto del contenido estelar como del gaseoso, asl como de 1la
composicidn guimica.es importante tener lo mas claro posihle los procesos
que inducen pérdidas de masa en las estrellas; desde luego, si desean
entender mejor la evolucion galdctica.

Y en tercero,el interéds puesto en los fendmenos que dan lugar a la
eyeccidn de masa conducird a los astrofisicos a examinar nds
cuidadosumente los procesos fisicos yue tienen lugar en las atmdsieras de
las estrellss. Esos estudios 1llevan consige preguntas tales como
icudndo? ¢(cédmo? y bajo gque circunstancias puede existir una tenue
envoltura de gas extrcmadamente caliente (corona) en la atmdsfera de 1la
estrella. O bien, otras conmo, icudles son los efectos de los campos
magnéticos sobre la dindmica de las atmbdsferas? y bajo que condiciones su
efecto es significativo sobre las varias clases de estrellas.

La pérdida de masa se logra de diferentes formas, en algunos casos la
materia es expelida en wuno o varios episodios, y en otras en forma

continua. In las supernovas y en las nebulosas planetarias , por ejemplo,



la materia es expulsada en un solo episodio; sin ewbargo, a diferencia de
las supernovas en las cuales el suceso ocurre en una violenta explosién,
en las nebulosas planetarias se da en una forma mucho mds suave. En cambio
en las novas, la eyeccidn de material (en forma explosiva) por lo general
ocurre en diversos episodios. En otros casos, la materia parece estar
desprendiéndose continuamente de 1l1la superficie, a veces en grandes
cantidades ~10 ' My /afno (comparado con 10'14H®/aﬁo para el sol) y/o
grandes velocidades'vlo3 kn/seg y a veces en bajas cantidades-vfbl3M(Jaﬁo
y/o bajas velocidades ~ 50 km/seg, lo que sugiere la existencia de una
variedad de mecanismos de pérdida de masa muy distintos entre si.
El ejemplo mejor conocido de este desprendimiento continuo es el
Sol. La corona solar es un tenue halo, aproximadamente esférico, de gas a
altas temperaturas (~’1O6 °K),que rodea al Sol. Se cree gue 1las altas
temperaturas que alcanza la corona se deben a que en ese lugar diversos
tipos de ondas, generadas en la zona de conveccidn ubicada inmediatamente
abajo de la fotédsfera, disipan su energla. El papel que juega el campo
magnético en ésto es fundamental. La temperatura es tan alta que la
gravedad solar es incapaz de reducir la presidn del gas coronal a valores
suficientemente bajos para que quede confinada por la presidn del medio
exterior. Como consecuencia de este gradiente de presidn, 1la corona se
expande continuarnente penetrando el medio interestelar , y es reemplazada
por nueva materia que fluye desde niveles mds bajos de la atmbsfera hasta
penetrar en la zona de intenso calentamiento.El viento originado por esta
causa se dice que estd generado o conducido por presidén térmica.Tal viento
se analiza con detalle en el segundo capitulo.
tHasta qué punto estd difundido este tipo de viento en las estrellas?.
Al parecer, el Sol no tiene nads de excepcional y es razonable suponer gue
estrellas con similares valores de la tenperatura y gravedad superficial
tengan corona y entonces vientos térmicos. Es casi imposible detectar los
vientos de estas estrellas por su baja densidad (ﬁ;«lO * - 10 M o /afio)
al sol se le ha podido detectar viento gracias a 1las mediciones de
vehiculos espaciales in situ y a observaciones indirectas de su efecto
sobre los cometas.Ademds,debido a la baja tasa de pérdida de masa es poco
importante para los puntos antes mencionados;sin embargo, es de gran
interéds por que de su estudio se pueden aclarar en detalle muchos puntos
que de otra manera seguirlan obscuros.Para estrellas calientes y luminosas,

estrellas O y tempranas B ° (particularmente estrellas supergigantes,Of,y



WR),se sugiere otro mecanismo mds efectivo para conducir los vientos que
se observan. Esta dltima aseveracidn se basa en lo siguiente.Para obtener
las altas velocidades terminales y tasas de pérdida de masa que se
observan se necesitarla una temperatura coronal tan grande (~ 1()7 °K) que
las lineas de los dtomos ionizados CIV, NV y SiIV no se observarian (Lucy
y Solomon 1970). Recientemente, la xistencia de A4tomos altamente
ionizados, KV y OVI, han provocado el surgimiento de un modelo de viento
radiativo ( ver siguiente parrafo) en cuya base existe una corona delgade
a una temperatura T~5 x 1O6 °K. Tal modelo puede ser eliminado debido a 1la
observacidn de rayos X blandos (E< 1 Kev) (Lucy y White 1980) (si
existiese tal corona a esa temperatura no se esperaria ver radiacidn , con
la idintensidad que se detecta, en esa parte del espectro debido a 1sa
atenuacidn que sufrirla por parte del viento). También se piensa que los
vientos de 1las estrellas presecuencia principal poseen otro origen;por
ejemplo,las observaciones en rayos X en las estrellas T-Tauri son de
varios ordenes de magnitud inferiores que las predichas por el modelo
térmico. Bajo argumentos similares uno puede concluir que los vientos de
las gigantes y supergiuantes rojas tampoco son térmicos. Al parecer,sdlo
las estrellas semejantes al Sol tienen un viento térmico.

Un mecanismo gyue se aplica con bastante éxito para 1las estrellas

calientes y luminosas, es 1la de un viento conducido por presidn de

radiacidn, primeramente propuesto (tedrice y cuantitativamente) por
Lucy y Solemeon (1970}, ®lles suszieren lo siguiente: existe fuerte
absorcidn en la parte ultravioleta del campo de radiacidn, proveniente de

la fotésfera, por parte de intensas 1{neas de resonancia; debido a que la
absorcidn de momento del campo es dirigida (hacia afuera) y los procesos
de emisidn son isotrdpicos, hay una ganancia neta de momento por parte de
las particulas. Asl, 1los iones absorbedores se aceleran radialmente
sufriendo colisiones con las otras particulas del medio; en esta forma, el
momento ganado por los iones es compartido con los otros Atomos del zas,y
el medio se acelera como un todo.

Una caracteristica interesante de ese mecanismo es que la fuerza
radiativa depende fuertemente del gradiente de velocidad del medio. La
razdn es gue las lineas de absorcidn son tan fuertes que atenuarian 1la
radiacién en esas longitudes de onda si toda la materia se estuviera
moviendo a la misme velocidad.Sin embargo,si hay un fuerte gradiente,las

particulas de las capas mds altas de la atimdsfera encontrardn radiacidn

4



"no amortiguada'"(por efecto Noppler)que las puede continuar acelerando. A

causa de que cuanto mds rapido es ¢l flujo tanto mayor es la cantidad de
movimiento que debe extraerse del campo de radiacidn de la estrella para
impulsarlo, Lucy y Solomon mostraron que la tasa de pérdida de masa se
puede estimar sin tomar en cuenta la velocidad del gas. En efecto, ellos

encontraron que

e

. - 4
era aproximadamente igual al ndmero de 1lineas de

resonancia ultravioleta multiplicado por la luminosidad de la estrella

Y

dividida por la velocidad de la luz al cuadrado.
A diferencia de las estrellas de secuencia principal de clase
espéctral G o mds tardilas,las atmdsferas de estas estrellas tempranas

’
presentan una serie de caracterlsticas (perfiles P-Cygni, lineas de

’

absorcidn corridas por efecto Doppler, asimctriz en 1

eas de emisidn) en
sus espectros que prueban con mucho la existencia de estos vientos
estelares.Estos vientos se caracterizan por tener altas tasas de pérdida
de masa (~ 16°© }g/aﬁc),estimados, por ejemplo, de las intensidades de los
perfiles de 1inea observados, y altas velocidades( ~ miles de
km/sey).Ultimamente se ha sugerido(Friend y MacGregor 1984) que la adicidn
de rotacidn y campo magnético a la teordia de viento radiativo podila

mejorar los resultados.El efecto de incrementar el campo magnético es

en
consecuencia la velocidad terminal.La rotacién ,por otra parte,hace elevar

hacer crecer 1a fuerza de Lorentz a grandes distancias, elevando,

la fuerza centrifu;a cerca de la estrella provocando con ello un aumento
en ﬂ* . Para entender con mayor profundidad el wecanisic yuc
viento radiativo ver, por ejemplo; Lucy y Solomen (1970), Mihalas(1978),
Castor et al.(1975), Abbott(1980), Friend y MacGregor(1984).
Tanto en 1las estrellas T-Tauri como en las gigantes y supergigantes
rojas, .y quizéé otro clase de estrella, 1los vientos (ue se observan se
cree son sostenidos por presidn de ondas de Alfvén. Los vientos de estas
estrellas no pueden ser generados por presidn de radiacidn debido a 1la
cantidad insuficiente de momento gue puede absorber el gas del campo de
radiacidn ( ésto es asi en dltima instancia por el valor bajo de 1la
temperatura superficial;vl& X).Para las gigantes y supergigantes se tiene
un mecanismo alternativo que fue propuesto antes (ver,por ejemplo, Weymann
1960 y Hwok 1975) ; el gas es acelerado por las colisjiones con los granos
de polvo, que sc sabe existen en las envolventes de estas estrellas, los
cuales adquieren el momento del campo de radiacidn. Iste mecanismo tiene

entre sus defectos uno gue se considera grave, y es que la formacidn de



estos granos a distancias adecuadas ( en la base del viento) es dificil de
sostener. Como lo mds probable es gue este mecanismo se apligue sdlo a
casos particulares { HY 1980) no se hablard mids de é&1.

Las ondas hidromagnéticas generadas en la zona de conveccidn de estas
estrellas se propagan en la baja y alta crombdsfera, los modos de mayor
cardcter compresivoe son facilmente amortiguados (debido a que forman
frentes de choque) y su efecto principal es calentar el aas
cromosférico (Osterbrock 1961). Las ondas de Alfvén, que tienen cardcter
transversal, y en menor grado el modo rdpido (el 3dngulo que hace el
vector de onda con el campo magnético debe ser aproximadamente O° o 90°

T« antes de que hayan

Barnes 1956) pueden alcanzar grandes distancias ~ 2
disipado gran parte de su energla. Asl, la presidn de estas ondas sobre el
zas atmosférico puede ser tan efectiva que puede provocar en un momento
dado un viento o bien ayudar a que éste sea mds efectivo, como parece ser
el caso del viento solar.En el capltulo II se examina ésto con mucho mayor

detalle.
1-2 VIENTOS DE ESTRELLAS T-TAURI

En este momento no cahe la menor duda de que las estrellas T-Tauri
estdn expulsando material en enormes cantidades ( ﬂ;010-7— 107° HG/aﬁo) y
a velocidades relativamente altas (~ cientos de km/seg). Prueba de ello
son: (a) las llneas de absorcidn corridas por efecto Doppler,hacia el azul,
que indican material alejdndose de 1a estrella a una determinada
velocidad; (b) asimetria en las 1lineas de emisidn por efecto del
ocultamiento geométrico de la estrella (ver fig.l.l); (c) perfiles P-Cygni
en algunas de sus lineas ( ver fig.l.2) con un ancho de banda muy arande
como para ser considerado térmico. Es posible yue en algunos casos en
donde los perfiles de linea sean altamente simétricos, el ensanchamiento
de sus lineas se deba a turbulencia en la atmdsfera de la estrella, pero
no es nada claro que lo anterior se deba a2 turbulencia si los perfiles son
realmente asimétricos. En este caso, si uno supone que la asimetria es
debida a efectos de ocuitacién, uno lleya a la conclusidn de que algunas
estrellas tienen vientos gue alcanzan velocidades de ~ 150-350 km/sey,
dentro de 1.1-1.5 R, (Mundt 1984,Lago 1984). Velocidades de expansidn tan
2ltas, cercanas a la superficie de la estrella, son incompatibles con los

modeclos de Hartmann, Ldwards, y Avrett (1932) (en sus modelos, esas



velocidades se alcanzan a partir de r»2f). En el siguiente parrifo

ahondareros en este punto.

Cono mostraremos mds adelante (ver capltulo IV sec.4-2)
T 1. .
e PRSP (E, M2 (1.1)

donde M_y R, denotan la masa y el radio de la estrella; vy, Eb f;%%%fﬂ

y By denctan el flujo de las ondas y el campo magnético en la superficie,
respectivamente. La expresiédn anterior es aproximadamente valida para un
modelo de viento conducido por ondas de Alfvén,el cual es el mecanismo mds
aceptahble para generar los vientos que se obscrven en  estas estrellas
(DeCampli 1931, Hartmann et al. 1982, Lago 1984).Es claro de (1.1) que 1la
manera mas eficiente de aumentar ﬁ* es dando valores cada vez mds altos
de E (o de Lwo=4anFwo la luminosidad de la onda), para pardmetros fijos
de la estrella R, y I{,.De esta manera, restringiendo Eo a la luninosidad

de 1la estrella,L_,, uno obtiene una cota superior para ﬁ* .Para valores

tipicos de las T-Tauri RiblRel M*Avlﬁe y L, &3L_, ﬂ* no puede ser mayor
/\‘\ Fo- E
p T
5//// 3!
~ r ’7~
________ - 3> 2 - .
Vb - 0
; ikt T
T L -4 -2 2 AN (R)
e = 3889.C5

Fig. 1.1 (a) Se supone gue la linea de emisidn se origina en una capa
esférica estrecha de radio R. En la figura Vr y Vb son las
componentes mdxima de velocidad corridas hacia el rojo y el
azul respectivamente { Lago 1982). (b) Perfil tedrico asimétri-
de la linea 118(B), tomado de Lago 1984.

H8(B): la 1linea 8 en la serie de Balumer

para el hidrédgeno



que unas cuantas 10-8 Fglaﬁo. Z1 problema de las altas velocidades en las
cercanias de R, trae consigo, si uno desea satisfacerlo con el mismo
modelo (el de un viento generado por ondas de Alfvén) , dos cosas: (1) L.
rebasa 1la cota superior impuesta por L., y (2) la velocidad ya es
supersdnica en r, (tomado por lo regular como Ry). El punto (1) puede
soslayarse pensandoc que L, es muy superior. a 3, » de hecho para las
estrellas que muestran el comportamiento anterior (Mundt 1984) L2 7.6, e
incluso llega a ser 86L, para V1331Cyg. El punto (2) parece ser
inevitable, pero tiene la ventaja de hacer que ;L alcance valores tan
altos como 10—7 - 10_6 }glaﬁo, valores que se observan para algunas
estrellas.

En realidad, los pardmetros del viento i ¥ Vg

para estas estrellas
siguen sujetos a gran discusidn. Altas tasas de pérdida de masa de varios
16—7 M:/aﬁo (llartmann 1984) conducen a severos problemas de energia si L,
es de pocas luminosidades solares.El mismo estado dindmico de una T-Tauri
estd sujeto a controversia. Indicaciones en algunas estrellas para
expulsidn y calda de materis en diferentes tiempos han sido observados,
mientras gue en otras ambos fondmenos se han visto al mismo tiempo. Todas
estas observaciones dindican un complejo movimiento de masa en 1las
atmdsferas de estas estrellas (Mundt 1984 y referencias ahl contenidas)

Una de las caracteristicas de las T-Tauri es yue se encuentran dentro

Fig 1.2 La envolvente gaseosa de la estrella, debido a su alta
temperatura, tiene lineas en emisidn. Si nos fijamos en
una de ellas, es posible yue presente un perfil de linea

como el que sec muestra arriba. La parte que cae abajo del

8



continuo (indicadoc por el eje A ) se debe a la absorcidn
frontal del continuo estelar (lado obscuro). La longitud
de onda mds corta da, por efecto Doppler, una cota
inferior a la velocidad terminal. En caso de que el gas se
desacelere, como en nuestros modelos, 1la aseveracidn
anterior no es v&lida. El drea de la parte de absorcidn
nos da una estimacidn de la densidad del gas en 1la
envolvente. Combinando ambas informaciones podemos obtener

Ve
'

un valor aproximado de Ii,.

o en los limites de nubes moleculares, generalmente obscuras (liendoza
1984) . Sus vientos deberlan, en un momento dado, ser importantes para la
dindmica y longevidad de tales nubes moleculares ( Norman y Silk 1930).
En efecto, indicaciones directas del depdsito de energzla y momento hacia
las nubes por parte de los vientos de las T-Tauri han sido encontrados.
Por ejemplo, existen muchas razones para creer que la fuente Gltima de
enerzgla de los objetos Ilerbig-llaro (llli) es un viento estelar de una
estrella joven (Cantd 193%).7.1 gas de TN a altas velocidades, 1los objetos
HIl, y los "chorros" llil detectados alrededor de ciertas estrellas T-Tauri
dan indicaciones de fluios hacia afuers, altamentce collmados

(bipolares),de estos objetos.



i1 VIENRTOS COMNDUCIDOS PCPR PRESION TILRNICA

En este capltulo se hard una revisidn de los vientos gue se secbe

generados por presidén térmica. Gran perte de este

capftulo sigue el
desarrollo dado por !ihales en la segunda edicidn de su libro

son

Atmésferes
Estelares (Mihelas 1978).En la primera seccidn se obtendrdn las ecs. de la

hidrodindmica y en la segunda y tercera seccidn se hard uso de esias

ecs. a1l aplicerlas el caso de una atmbsfera estelar.

2-1 ECUACIONES DE LA HIDRODINAMICA PARA UN FLUIDO
IDEAL Y COMPRESIBLE

En esta seccién encontraremos las ecs. de la hidrodindmics para un gas

ideal,no <wviscoso,y compresible.La deduccidn no va a ser detallada y de

acuerde a los intereses del lector puede ser lefda u omitida.Por

simplicidad,las ecs. son deducidas en un sistema cartesianoe y despues

.
reescritas en notacidén tensorialj;asi,en caso de reguerir las ecs. en un

sistema de coordenades especial, se utilizan éstas %ltimas.

2.2 CINEMATICA

Traba jaremos primeranente con las propiedades cinemdticas basicas de
nuestro . gas.Supondremos que nuestro gas

JE i
[=2cxvied

tetalmente ionizado y que

consiste de une mezcla de diferentes especies de particulas (por ejemplo,

protones, electrones, helio una vez ionizado Hell,etc.).Cada especie X

tiene una masa m y una funcién de distribucién £{¥,¥,t).Aqui, £, estd
Gefinide de forma gue

£, 4FGT,

dd el mninero de partibulas de tipo k cuyas componentes de su vector

generalizado R =(x?,72,1;,v;,v2,v3)(1as primeras tres asociedas con el
espaclo de poslc1bn y las restantes con el de la velocided)son tales que m

&t <x + dx A v sv, + dv (i=1,2,3); donde dr—dxid,édx y dav=dv, dv, dv.

La funclén de dlstrlbu01bn se caracteriza fisicamente en +términos de

velocidades promedio macroscépicas y de una distribucisdn térmica
microscdpica; la primera describe el movimiento del fluildo dirigido,

10



mientras gue la segunda d& el movimiento azeroso de las particulas
respecto a la promedio.Se supone que la tasa de colisiones Coulombianas
es tan alte gque (a) la diferencia de velocidad entre 1las distintas
especies es nula,y (b) que hay eguiparticién de la energiﬁ en cade punto.
Como resultado de (a) y (b) se obtiene gue la magnitud de la velocided y
la temperatura es lz misma para todas las especies,en todo punto.Ademds de
lo ya dicho,se considera gque la distribucién es isotrédpica.

Desde luego, debido a la definicidn de f, la densidad de partfculus de
la especie k esta dada por

n, (T,8)= £ (r,v,t)d¥v, (2-1)
T
donde T representa la regién de integracién en el espacio de la

velocidad.La densidad de masa de la especie k es g (r,t),y la -densidad
total es

g(i‘,t)=%gk=¥ n 0, (F,t)- (2-2)

La componente i de la velocidad de flujo de la especie k es

n vy =\ g (F,7,t)v av. o (2-3)

T

Aqui <7%{ ———413i————————— representa el promedio de 7 « Debido a lo

que se menciond antes <vi)kno depende de k y asf, el subindice puede ser

eliminado.Tormando en cuenta esto ®ltimo,uno encuentra que la velocidad del
fluldo debe ser

T(F,t)=Cv vl +<v,0f #<vdk = i+ v,J + vpk (2-4)

1

Por otra parte,el flujo de masa, producto del movimiento dirgido del
fluido, estae dado por

> m 1 ( (v1>§. + <v27§ vy £) = Sﬂ'r (2-5)
k N
£ su vez,las part{culas pueden acarrear momento. La tesa de transporte de

11



la componente i-ésime del monmento a:través de una superficie normal

a la
direccidn j-&sima,por las partfculasidegla especie K,es
Nz ] ]
’\\_j(r,‘b) n (F,8) ¢v v]>k—mknk(((v>+v )(<vj>+v )y
saon, (v 3 v B+ VL w3V o+ vyt S
Xk i 3 j i i3k
+ {ylyt -
k[(vi)évjvk vivjvk], (2-6)

donde vi es le parte térmica de la componente l-ésima de 1la velocidad.Parse

obtener (2-6) se ha hecho uso de que ﬁvi>= 0 (1=1,2,3).A1 tener una
distrivucidén térmica isotrdpica las componentes

.
son independientes;asi,
cuando i#j viwv!

i3

dard oirz componente azarosz la cual al ser promnediada se

que se deduce del

2
nbi 3 i=3 viv! = At =
anulard. En cambio si i=j ( ivj)] ((Vi) i (¥T/w, ),

teorema de la equiparticiédn de la emergla pere un grado de libertead

(1/2)mk((vi%)=(1/2)kT. Usando lo mencionado,(2-6) puede ser reeserito como

l Wy Vv F (nkkT)& RN AN Héﬂ’ (2-7)

donde p es la presidén parcial de la. especie k.Sumando sobre todes 1las

especies,el tensor de flujo de momento totel este dado por

= <
)li:‘—-g1 vivj+ puﬂ, (2—8)

donde

uno

p €5 la presidn total.El primer idrmino esta relacionado con 1o qﬁc
conoce como presidén hidrodindmica y;se debe unicamente el moviniento
dirigido del fluido;asf,si el fluldo estA en reposo su valor serad
segundo, representa la presidn térmicg (producto de
azaroscs de las part{culas)del EBS y cpera
superficie.

los movimientos

. iy
Existen dos maneras conceptualmente-diferentes de trater un fluldo: (1)
la llamada descripcidn Euleriana, en Ja cual

cualquier propiedad del
fluido depende de

1ls posicidn y del tiempo,visto éste desde un sistema de
el laboratorio; :-o bién,(2) la descripcidén Lagrangiana,

en seguir el movimiento de un elemento de f£lwido, cuyo

referencie fijo en

Ja cual consiste

tamafio es lo suficientemente grande como pera contener tantas partfculas
de forma que tenge sentido realizar un promedio,y lo suficientemente
peguefioc come parc considerarle un punto materiel. La relacién entre las

derivadas de ambos sistemas es la siguiente:

12
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(dx/at)= (da/3t) + (¥-IK. (2-9)

v

Aqul, « denota cualguier propiedad del fluido.y puede ser un escalar o un
vector. La derivada Lagrangiana o derivada total - estd representads por
a /at. ' s ‘

2.1.b LA ECUACION DE COWTINUIDAD

Inaginemos un elemento de volumen dV fijo en el fluldo.Entonces, si
nosotros suponemos conservacién de masa,la tasa de pérdida de masa en 4V

debe ser dgual al flujo de masa que sale a través de lea superficie de

) - - -

donde se ha usado el teorema de la diverygencia.Como 4V es arbitrario se
concluye de (2-10) que

£ rTeh =o. (2-11)

‘.
En caso de tener un flujo estacionario con simetria esférica 1la ec. de
continuidad toma la forma siguiente

1 P} 2
o2 Br( rS;v) =0 , ) (2-12)
la cual puede ser integrada para dar

anrpv = cte. = i (2-13)
Aqu{,k representa la tasa de pérdida de masa a través de una superficie
esférica y v 1la velocidad radial(medida a partir del centro del
objeto,estrella,planeta etc.).
2.1.c  RCUACION DE MOMENTO

La ec. de nomento serd derivadz de una manera similar a la ec. de
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continuidad.Supongamos de nuevo un elemento de volumen fijo dV,a través de
¢)l habrd una tasa de cambio de momento que serd compensade por un flujo de
momento gue cruze su superficie (desde luego, estamos suponiendo
conservacién de momento) y lz ganancia de monmento debido a la fuerza
externa por unidad de volumen actuando sobre ¢l.Esto es,

%; (-,’S)\_/ av )= - J"F\'dé + JE av

)

- j( £ -7 w S (2-14)

de nuevo notamos que el teorema de la divergencia ha sido ' empleado -para

derivar (2-14).Como antes,concluimos gque

Hh

o = - _ U5
ST (Sw ) = -VR o+ (2-15)
Uno puede facilmente mostrar ,usando la ec.(2-16) y la expresién para el

tensor de flujo de momento ,que
v - _
?ae =¢! 5% (v.iv)v ] = ~Vp + £ . (2-17)

La cual representa sinplemente la segunde ley ce Newton aplicada a unz
particula de fluldo.
Six es cualquier variable fisice (escalar o vectorial)se cumple gue

dy

e =0 (gu ¢ V- (o) (2-16)

dt

Para obtener (2-16) se usa la ec. de continuidad en la forme

x$8G  +oAV e = o
y la ec.(2-9). )
Para un flujo estacionario,esféricamente simétrico,y en el cual actla
como fuerza externa la gravedad f = -(GMg/rz),la ec. (2-17) viene a ser
dv 1 dp

R A

G M -1g
dr gdr Tz = ©°. (2-18)

la ec. anterior puede ser integrada,en principio,si wuno supone una

relacién conocida entre la presiédn y la densidad.
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2.1.4 ECUACION DE ENERGIA

La primera ley de la Termodindmice esteblece gue el canhio de le
energfa interna espec{fica (o sea,por unided de mass), que denotamos por
de, mas el trabajo hecho por la presidén'p del gas cuando el volumen
especiflco cambia por una cantidad d(1/9) debe ser iguel a la cantidad de

calor especiflco suninistrado al elemento de gas.En otres palabras,

de + pd(1/g) =

Q
ke

(2-19)

Supongamos que tales cambios ocurren a2 un elemento de fluldo s=seguido
por nosotros en un tiempo dt, y también supongamos que la ¥nica menera de
intercarbicr energia con los sirededores es por conduccién térmica (se ha
despreciado agul procesos tales como radiacidén y mecanismos de disipacidn

de energia mecAnica).Usando (2-18) uno llege a la ec. de energia para el
gas
0 {(de/dt) + p d(‘l/?)/dt} = -9g . (2-20)
Tn la ec. anterior la cantidad gue nosotros hemos representado por §
denota el flujo de calor conductivo.
Uno puede obtener de la ec. de momento una ley de conservacién ce

energia mecdnica tomando el producto punto de le ec (2-17) con ¥, lo que

encontrancs es

gd[(‘\/Z)vL]/dt + (FV)p=%-F. (2-21)
De la ec. de continuidad es ficil ver yue g d(1@|)/dt =9.73as{,si uno toma
en cuenta esta relacidn,lea ec, (2-20),1a ec. (2-21),y 1le didentidad
vectorial V«{(fZ)=(Z-V)f + £(V-Z) la ec. de energfa total salta a la viste

galt/ants eliat  +V-(p9) = 9.8 v, . (2-22)

Considerando la ec. (2-16) lo anterior puede ser reescrito de la sijguiente
manera

3[(‘\/2)S>vL +oel/at + V'{[U/?-)ng tee + 2} Y= v.0. (2.23)
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lotamos de 1z ec (2-23) gue T-¥ represenitz la contribucién & la ec. de 1ls
eneru'i/a del trabajec hecho sobre el gas por las fuerzas externas,v-{[(‘l/?_)p
vi o+ ge + p]? lz contribucidn debida el transporte de nasa més el trabajc:}
hecho por 1le fuerza de presiédn, yV-(:}c lz pérdida de enerb-i/a debido al
flujo de calor gpor conduccidn.Asl,si ¥=0 la energla interna canmbiarid
unicamente por el calor afiadido.

Para wun flujo estacionario,esféricamente simétrico,y en el cual el
flujo de calor conductivo es §(= 4((‘7T)5 donde K denota el coeficiente
de conductividad té&rmicz, la ec. de energla puede ser integrada, haciendo

esto obtenemos
(4xr¥ wii/2)v + (p/g) + e —(@/T)} - dxrtr(aT/dr)= cte.= T . (2-24)

,
Le ec.(2-24) establece gue el flujo de energla total a +revés de uns
superficie esférica es una constante.

Para un gas ideal e=(pA;)/(f—1) ,asi que (2-24) puede ser reescrita
como

2
B _ GM _ anxiar _ E
19 r B “a T . N (2-25)
donde ¥ es el exponente adiabdtico, coclente de los calores especlficos &
presidn v volumen constante. Para obtener (2-25) hemos usado gue Aﬁrlgv =

£

{ = cte., .
2.1.e ONDAS DE SOKIDO

51 a un fiuido conpresible se le da un pequeho empuje,el disturbic se
propagard a través del medio a la velocidad del sonido.Supongamos un medio
homogéneo con condiciones iniciales v= 0, Q’,y B, j¥ con valores de
perturbecidn, &V , g+ 557 yo+ Sp .Ademds, pensaremos que 59« S ép«po y ¥
que Sv es peguefia. Bajo tales condiciones uno puede usar las ecs. de
continuidad y momento con fuerza externa nula, y retener términos de

priner orden para obtener

33 +3vEW =0 (2-26)
y -
S3Y ¢ vem =o (2-27)
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Ahora,derivando (2-26) con respecto a t,sacando la divergencia de (2-27),y

restando una de la otra obtenemos _ .

2

gyi‘*}- -V(&p) =0 S (2-28)

Por la regla de la cadeng‘72(5p)=(%%%bvz(§?) ;asd, de‘(2—28) sgjliega a

2 o
< = [<¥) _
\/ (o?) —;E 3?7% , (2-29)
donde por definicién vz = QSPﬁéﬂ .La ec. (2-29) la recuerda uno como la

ec. de onda en la cual vg representa lea velocidad a la cual se propaga el
disturbio (el sonido,en este caso).Si uno supone gue nuestro gas ideal es
ta sometide a cambios gque fuerzan relacionar a la presién con la densidad
de manera politrépica,i.e., p=po(?/&)x(donded 2s el exponente politrépico,

1 ¢ < (5/3) ),1la velocidad del sonido viene dada por

1
vs=(o;p/§J‘= @KTam)Y. (2-30)
Si alfa toma los valores extremos,de menor a mayor, v serd o (YkT/ymH)io
s
bien (kﬁ,ﬁ;mH)i,caso adiabdtico o isotérmico,respectivamente.En la ec.(2-

BO)F denota el nYmero de unidades de masa atdmica por particula, 'L:(E nkmk

S - =S 3
Aﬁ nka) = (g)/an) con n_E,nk,deenota la masa del dtomo de hidrégeno.
2-2 MODELC HIDROSTATICO PARA UNA ATMOSFERA ESTELAR

Aunque es bien sabido en este momento gue el Sol posee un viento,esto
no era nada claro hasta hace poco {(~ 1950).Fue Biermann (ver Mihalas 1978,
pag. 521) quién propuso primero la idea avanzada de una emisidn continua
de particulas del Sol.Posteriormente, Parker (1958, 1960, y 1965)
mostraria que los modelos estaticos eran inconsistentes y una expansién
coronal debia ocurrir. R

Si en este momento nos preguntaramos épor qué la atmdsfera del Sol,as{
como la de otras estrellas,no se encuentra en equlibrio hidrostdtico?la
respuesta tendria que ser dada en base a las comparaciones de los
resultados obtenidos por ambos modelos,el hidrostdtico y el de viento,con
las observaciones. Esto se hizé para el caso solar,y se concluyd que la

corona debfa estar sometida a una expansién estacionaria.El siguiente
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andlisis se hace para el Sol pero es facilmente generalizable & otros
cuerpos.

Si 1la atmdésfera del Sol estuviera en equilibrio hidrostdtico (v=0)
entonces (ver ec.(2-18)) :

+ (@p/ar)= -(@e/x ), - (2-31)

donde G es la constante ‘de gravitacidn univeréal,~ I{ la masa del sol , ¢
y p la densidad y presidn total, respectivamente; 'y ¥ 1a,distancia radial
al centro del Sol.

Para el caso de una atmdésfera isotérmica le integracidn de la  ec.(2-
31) da

P=R expi-E [1 - (z,/0)1} (2-32)

donde E=(GMo/p, T, ) ¥ B Y T, son la presién y la distancia a un nivel de
referencia,po; ejen.,para el caso de una estrella este generalmente es
tomado como el radio de lo estrella {para estrellas con coronz,T, es tomado
como la base de la coronsz).

Para modelos en los cuales p estd relacionado con la densidad de
menera politrépica,la ec. de eguilibrioc hidrostdtico determina un perfil

de presién diferente & aguel de la ec.{(2-32),a2 decir
o
=
p=p {1 - (- 1)/x)2l1 - (/2N Y. (2-33)

& diferencia del caso isotérnico,p puede anularse para un ciertoc valor de
ry r,_ysi EH > X/(X- 1) .El valor de r _estd dado por

Lt

T =ntH/LE - @/&- 1N}, (2-34)
En este caso la atmdsfera estd soportada hidrostaticamente. Por otra
parte, si H ¢«/(~ 1) p tiende a B= pb{ 1 - (#"-:%‘)H 14-% conforme r tiende
a infinito. Asl, siempre y cuando la presién del medio exterior
(interestelar,interplanetario,etc.)sea menor que P (pare el caso
isotérnico B,= B, exp(~H) )vamos a tener un flujo de materia gue escapa del
cuerpo (estrella,pleneta,etc.),en caso contrario le atmésfera estard

estdtica.
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Tomando a alfa=1.23 (EBelcher 1971) como adecuade pare el caso solar
encontramos,pare 2== 2 x 106°K y que p .~ 10_q dinas/cnt De conocimiento
sobre el medio interestelar,Mihalas determins una cota superior para la
presién interestelar.El valor que &1 da es 10" dinas/en® yque al ser
conperado con el obtenido por el modelc politrédpico resulte ser de seis a
siete ordenes de magnitud menor.Adoptando el modelo isotérmico o cuzlquier
otro mas realista (por ejemplo,aguel gue da Tn&rznbbtenida de la condicién
de YW§E=O scon T —» 0 conforme r —c¢0) se obtienen resultados similares.

Lo que se menciond en el anterior pirrafo responde & la pregunta  del
por gqué la atmésfera solar no estd en eguilibrio hidrostdtico. Por #ltimo,
notamos que este mismo endlisis se puede realizar con cualguier otro
cuerpo gue posea una atmésfera.

Antes de terminar esta seccidén considero bueno nencionar lo
siguiente.Las estrellas pueden no tener corona,caracterizadé por su alta
temperatura «.a106 °HK,y en consecuencia no tener un viento térmicoj;y sin
enmbargo,no estar en eguilibrio hidrostdtico (recordemos gue los vientos

pueden ser generados por otras causas).
2-3 VIENTOS CORONALES

Las siguientes suwosiciones serdn usadas no sélo a lo largo de esteo
seccidn sino a través de todo éste trabajo de tesis:(1) el flujo es
considerado estazcionario; (2) el viento es considerado esfericzaente
simétrico;(3) el gas se supone ideal,compresible,y mno viscosojy (4)se
propone que la tasa de colisiones entre las part{culas sea tan alta de
forme gque,la presién y la terperatura sean dnicas en cada punto y adends
la wvelocided see le nisma para todas especies de part{culas(modelo de un
fluildo).Una hipdtesis adicional sobre el gas parz el ceso de un viento
térmico es que 1 plasma es considerado unicamente de hidrégeno y
totalmente ionizado. Desde luego, elguien puede reprocharnos gue nuestras
suposiciones son totalmente ideales y que 1la realidad es bastante
diferente, efectivamente le dariamos 1la razdn, pero argument&rfamos a
nuestro favor que ellas suministran un buen modelo fisico para el estudio
que emprendemos.Aparte de ésto,uno sabe bién gue en Ffsica, asi como otras
areas de la ciencia, existen fendmenos cuya matemdtica es ten conplicada
gue o veces lleve a uno alejarse de la realidad (lo que ocurre mas

fzcilmente si uno no ha trabzjado con un modelo mds sinmple).
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Bajo las anteriores hipétesis,las ecs. que describen al viento son: la
ec.(2-13)

4rripv.= Mo, ‘ (conservacidn de masa)

la ec.(2-18)

v(dv/dr) + (14{ )i@

dcidn. de momento)

y la ec.(2-25).

/2y + Iy /(}’— 1)']’k('p/S,)' —(GM/r)' - b4y {LK (dT/dr)=(E/M).

(conservacidn de energila)

Mejor que considerar 1la solucidn general del anterior sistema de
ecs.,trabajaremos con el caso isotérmico. La ventaja de ello es la
simplificacidén matemdtica que ofrece y lo instructivo que es.Al suponer -
T=cte.=T, las funciones desconocidas se reducen a dos,por decir algo n vy
v,obtenidas de resolver simultaneamente las ecs. de continuidad y momento.
Al considerar de antemano una forma funcional para la temperatura uno
tiene que omitir la ec. de la energla;i.e., al dar esa informacidén uno ha
egpecificado una forma de ec. de energia -ver abajo-.En cierta forma,el
suponer un [lujo isotdrmicc es equivalente a invocar algﬁn mecanismo no
especificado para calentar o enfriar el gas de manera gue produzca el

perfil de temperatura T(r)=T, .

Usando la ec. de continuidad y 1la hipétesis de T=T, ,la ec. de momento
puede ser manipulada para dar

v(dv/dr) - v* {(2/r) + (1/v)(dv/ar)} + (GM/r%) = O,

o (v¥ - vE)dv/dr) = (2v/r) { vi= (L/2)(6M/r)),

o (v* = v2)Av/dr)=Q2v/r) ( v'= (1/4)vE) | (2-35)
En la ec. (2-35) las cantidades denotadas por \;;“z(dp/dg)T:v_r°

y vf:(ZGM/r) representan la velocidad del sonido y

escape,respectivamente.Definiendo la velocidad y la distancia adimensional
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como
u=(v/v,)y z=(r/r.) ,
la ec.(2-35) viene a se;t:
(W - 1) (aw/ay=(2u/z) L1 - (1/.4)(';1"/“‘);1; '“(2'—36)

las ecs. de movimiento de los vientos que vamos analizar en :todo este
trabajo siempre se pueden poner de la forma

(du/dz) =(2u/z) N(u,z)/D(u,z) . (2-37)

Asi,serd provechoso trabajar de wuna vez por todas con esta férmula
general .El siguiente andlisis es tomado de Hartmann y MacGregor (1980)(de
aqui en adelante HM (1980) ),para informacién mds detallada ver,por
ejemplo,Boyce DiPrima (1977) vy referencias ahl contenidas.

Para ver el comportamiento de las soluciones de la ec.(2-37) cerca del
punto critico (definido é&ste como aquel en el cual N y D se anulan
simultaneamente)haremos lo siguiente.Expresamos las variables u y z en 1la

forma
u=u,_, + au y z=z, + Az ,

con Aucu Y az«z j;a continuacidn,desarrollamos en serie de Taylor 2uN
y - zD alrededor del punto critico.Entonces, a primer orden lo que obtene-

mos de (2-37) es

s_2uc NCugry * %[luulh'%ﬂ‘cA“ + h_[zuNLu.,yi} k4
km‘. = 2 Dlu,3) + _gu_[lD(u,n‘)]l AU+ %%[zl)m,})]l oy

o 2Uc Ny, a2y ¥ C o au +CG By G oau + GOy (2-38)
T Do, 5y + G5 A% ¥ ¢ By Cy AU *  Cyby

donde 1la definicidn de los C; (i=1,2,3) es directa.Para derivar (2-38) se
usd que N(u. ,z.)=D(u.,z.)=0.Por otra parte, supongamos que &u=Say  con
S constante,entonces, (2-38) se cumple si

21



.
Soyr iz » o4 el”, (2-39)

donde el subindice 1(2) corresponde al signo +(—).

Apliquemos el andlisis que - acabamos. :de realizar al viento

isotérmico.La ec.(2-36) ‘tiene un.inico. purto critico dado . por

u.=1 y (Ves/2) = 2v, , con v,=(v,, /2) ¥ Vo= V.
Los coeficientes C, (i=1,2,3) son: C,=C~0 , C;=(2/z.) , y C,=2z

Usando - estos C;,el valor que encontramos para %L de (2-39) es
8,.=2(2/2.) .

Debido a que S,y S, son reales y de signos opuestos,el punto resultante es
un punto silla.A partir de este punto el flujo se vuelve supersdnico.

La forma de las curvas solucidn cercanas a los puntos criticos - pueden
ser deducidas suponiendo a au como Pz, dohderes una funcidn de z e

integrandn (2-38);haciendc ccto cbtencmos {Lerche y Vasyliuunas 13570)

— (5, + ¢, /¢y) (o, + Cu/cy)
(auw - s.58%) (auw — 5,89) = cte. .

Para nuestro caso la ec.(2-40) se reduce a

7

aut - cray? = el

ec. que define una familia de hipérbolas cuyas asintotas son u=t(2/zc),
Las mismas conclusiones pueden ser obtenidas si uno elige ua punto
en el plano u-z ,fuera de la solucidn crdtica, y trata de graficar su
solucidén asociada.Para hacer esto lo recomendable es graficar previamente
las curvas N(u,z)=0 y D(u,z)=0 y reconocer el signo de la derivada de las
subregiones obtenidas de ellas (ver fig. 2.1).

El resultado de integrar la ec.(2-36) es
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)Y -lnig) =

3 alni;:) + wilg)y - ¢ (2-41)

donde C es una constante de integracidn.Para decidir que solucidn

usaremos las

elegir

condiciones de -fronteraque se deducen a partir de las

las tipo (1) ,para r?>'1; =21n(v/ve )~4in(xr/r. ) i.e., v
(1/r‘7')‘ sésto dltimo indica que la’‘densidad tiende a un valor finito ,
-, -

observaciones.En

N o -
conforme r tiende a infinito.Por los mismos argumentos que deshecharon el

modelo hidrostatico queda relegada esta posibilidad.En 1la

transénica (5) vemos que para r» r, (v/v.)~4&ln(r/r.)

solucidn

o v 2{1n(r/rc)]*.’
-2 =1

En este caso S:-(r “v =—+ 0 conforme r-——sm.lLas otras soluciones

fig. 2.1(b) .Las

régimen supersdnico y

pueden ser

eliminadas directamente de la soluciones (2) y (6)

comienzan en un despues se desaceleran, tales

. . X , .
perfiles no son esperados para un viento conducido por algun mecanismo

fisico (describirian ,posiblemente, acrecidn de materia).Las soluciones

(3) vy (4) se excluyen por no ser univaluadas.En conclusidn ,

(2)

\

(du/4az)< o

\
N\

;
i
i
|

/

/du/dz))O

DL Y0
iy

(du/dz)yp \\\ (du/dz)< 0

N(u,z)=0

o}

I\N
]
(=]
N
N

Fig. 2.1 {(a) Agui mostramos las curvas N=0 y D=0 , y la forma aproximada
de las soluciones criticas. Ademi3s, se muestran las regiones gue tienen
el mismo signo en su derivada. (b) En este caso se han graficado, con 1i
neas continuas, las asintotas y las otras soluciones. Las lineas a tra-

zos son de nuevo las soluciones criticas.
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solucién que satisface lzs condiciones de fronierz (aungue, como se verd

nds adelante,no del todo) decducidas de las observaciones es la
transdnica.

solucidn

Un defecto del modelo isotérmico es que predice velocided infinite
r=c0. Esto se debe a la suposicidn de

en
temperatura consbtante pera lz
corona.En efecto,cercano a la base de la corona el viento se comporta cas

ey

isotermicanente debido a la conduccién tan efectivej;sin embargo,a grande

distancias le expansidén, en %ltima instancis, debe enfriar el gas. Asf, ]

il

[y

uno insiste en mantener le suposicidn T= cte. 1o gue uno esta haciendo es
,

introducir una fuente de energla ficticie gue mantiene 1o temperaturz

.
constante y en consecuencia el gas es acelerado sin limite.

obstante, el

probleme puede facilmente resolverce y concducir e soluciones de viento

satisfactorias como Parlter hizd, uno considerz las siguientes dos

T érir,,y se expancde

si
suposiciones: (a) 1la coronz es isoiérmica para
adiabaticamente par

=4 T > r, ;o0 bien (b) la corona es en todo lugar

politrépica con un exponente politrépico o < (3/2).Anbas clase de

soluciones eviten que Vv —mwowconforme T —e o i.e., V Se 8CErcCeE a un

velor finito v, (velocidad terminal) conforme r tiende a infinito.
Tl modelo isoctérmico modificado ,{z2) o (b), describe bien el

conmportamiento dindmico general de un viente, pero el conocimiento de 1lea

2
termodindmice esta fueraz de nuestras posibilidades. Fs necesario pues,
considerar las ecs. en forma conpletz si deseamos tratar el flujo en forme

detellada.Cuando se hace esto, de nuevo se encuentra el tipec de soluciones

mostradas’ en 1la fiz.2.1{b). Condiciones para la exisbteicic del punto
e . ’ . ry Y

critico se dan, por ejemplo, Parker (19¢3).hqui distinguiremos los
tipos de soluciones fisicamente aceptebles psra un

soluciones subsénicas ({(tipo (1) ),llamades

dos
viento: (1) 1las

brisas estelares ; (2)

4
soluciones criticas +transémnicas (tibo 5),propiamente conocidas como

vientos esteleres.las dos soluciones se distinguen una de la otra por el

valor que toma 1z energia ,E, en 1& ec.(2-23). Paras las brisas E= O ,

mientras que opara los vientos L>0. Comc consecuencia de ésto, la
velocidad +terminal es cero para leas brisas y meyor que cerc parae los
vientos (ya sez finita o infinita}.

Por consideraciones que wAs tarde se van hacer claras, los investi
gadores usan.el-modelo~con 1las sipuientes

(Chamberlain 1961):

veriecbles adimensionales
T= (1/1,)
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Con tales variables las ecs. (2-13) , (2-18) , vy (2-25) vienen a ser,

respectivamente, (después de un trabajo tedioso de algebra)

Rz

-2 4/ F " T — - - : i e
10y - it - v -2 - 4%, g
v A't/z':i\l = Fee =~ EY 4X - %%, 0 (2-44)
donde £ = es 1la energla residual por particula. em infinito (en
@ kToF
unidades de kT ), y
E2S

A = 4 G My e
«®

Todavia se puede hacer otra transformacidn (para vientos unicamente) la
cual reduce el nimero de constantes en la ec. de energla. Asi , definiendo
las nuevas variables como 7, = Ut \L‘=*}/§”, y A,=Xrs el sistema de ecs.

anterior toma la siguiente forma

-2 4 % ' .
nA _g,,_‘cm%iﬁ}m) Eoc (2-45)
. :
T - B - o -2 - 4T (2-46)
7
NG =1 - 3% v A -5, (2-47)

donde Al= E:/ZA .

Para obtener una solucidn de viento del anterior sistema de ecs. uno debe
pedir que la solucidn pase por el punto critico y que T— 0 conforme r—
(claro, A' debe ser conocido).En el punto critico se satisfacen 1las

siguientes ecs.

Y. - T =0 (2-48)
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Lo 4, -t =0 (2-49)
A"rf“(il{‘)c_ R T ©(2-50)

Usando dichas ecs: ‘uno-obtiene la siguienté relacién entre ¥, y X, (en el

punto critico b

CRN™ - 1), = a4 = 3% % a0 (2-51)
El punto critico caerd en algin lugar de la curva definida por la ec(2-51)
exactamente donde la solucidn satisfaga que 7;(1;: 0)=0.

En el articulo de Durnev v Roberts (1971) se dan un gran nuimero de
soluciones obtenidas de un amplio rango de valores para A'. También en ese
artlculo se ve,para el caso solar, la forma de recuperar una solucidn
4nica dado T, y F .

No diremos mucho acerca de las soluciones brisa , sdlo mencionaremos
dos pequefios comentarios que pueden ser de interés. Uno de ellos tiene que
ver con las condiciones de frontera,i.c., T , v , y p tienden a O conforme
r tiende a infinito.A diferencia del caso isotérmico , aqul si la presiédn
se anula en infinito y por tanto tales soluciones brisa no pueden ser
deshechadas por los argumentos antes mencionados. El otro ,siguiendo a
Roberts y Soward (1972) , tiene‘que ver con la velocidad de 1la brisa
respecte 2 1a velocidad del sonido isot@rmica v, ,Resulita que bajo ciertas
condiciones nuestra brisa puede ser supersénica ( con respecto a v_) en
todo 1lugar; tener un punto critico i.e., ser subsdnica para X>3X.y
supersbdnica para 6<X< ). ; o ser éubsénica en todo sitio. Este segundo
comentaric viene explicado con todo detalle en el articulo de Roberts y
Soward, aqul solamente trabajaremos en el caso limite r —eo .En el caso
de que la conduccidn térmica sea despreciable (a grandes distancias de la
estrella esta es una hipotésis plausible ; para r cercana a r, los
campos magnéticos pueden inhibir fuertemente la conduccidén ), podemos
suponer A=0 vy con ello obtener , de (2-43) y (2-44)

. -2
4% = % A=t (2-52)

Para las soluciones brisa §,=0 asi que , de (2-52)
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7 + . )
Cuando uno esta trabajando con r»r,, por la anterior observacidn

s, Se
tiene que

T = (GpmM./Kk)(s/r . (2-53)
donde s es una constante. -Usando’(2-53)",1 2-25) y 1la
suposicion A=0 ,nosotros enconﬁramdsaqﬁe?u”;ﬂ

vE2(GM./r)(2 = 58) ‘r— ® , (2-54)
Desde luego, (2-533) y (2-54) , pueden tener sentido unicamente si O <s €2

. -5
ademds también se ve de ellas que p —» 0 si r-—»co, ya que p va como r -

(respuesta a la primera observacidn ) . Si uno juega con las dos ecs.
anteriores lo siguiente es facil de ver.

Mo

Rama superior, brisa supérsdnica; v, ,

con respecto a la velocidad del

% Ya e sonido adiabdtica, v, , con respecto a
o) s
1 “. a la isotérmica.

N Rama inferior, brisa subsdnica ; v, y

v, lo mismo que arriba.

Fig. 1.2 Comportamiento de las
brisas para varios valores del
parametro s , en el limite r

tendiendo a infinito.

Examinemos ahora las soluciones viento. En todas ellas , conforme r se
aleja v tiende a un valor finito distinto de cero ,y la densidad y 1la
temperatura se acercan a 0 .Las condiciones iniciales que usualmente se
toman son: (a) los valores de la densidad y temperatura en un nivel de
referencia (base de la corona),(b) la solucidn pase por el punto critico ,
y (c) 1la temperatura tienda a cero conforme r tienda a infinito. A

diferencia de las brisas, la forma funcional de la temperatura en infinito
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varila dependiendo del mecanismo de transporte de calor en r = .Supongamos

primero que el flujo de calor permanece finito en r=e, entonces de la ec.
(2-25)

ALz “5/3i);',1;,;::_1:(13;§/{/;l_ ) ‘-’ 4"m‘.""»< ar/ar) = E_= E
o bien
vo=120 E - E () /MY, (2-56)
donde E_(») = -(4@*x(dT/dr) ) .De ésta Gltima igualdad , con X= T'S'f' se
llega a que Tx r ~ 7% También uno puede considerar que tanto el flujo

conductivo como el térmico se van a cero conforme r —w, pero que la razén
(SkT/F.m.)/(r’*TS/‘dT/dr )} tiende a una constante , en este caso

v =(2E/M3E, (2-55)

y T« r'u&.Finalmcntc , uno puede pensar que el flujo conductivo se anula
mas rapidamente que el térmico. De nuevo , v‘r':(ZE/MS/L; pero debido a que
no hay intercambio de energia con los alrededores, el gas ' se expanderd
adiabaticamente para r=emy en consecuencia T = r "*( ya que T S’Yd‘/ g =
,con Y=5/3).

Si manten

ija 1a tremperatura inicial T, ,el comportamiento
anterior puede verse de la manera siguiente. Para valores pequefios de n, ,
las soluciones criticas producen altos valores de 528 v Tu’(—%para Y —= O
(ley asintdtica de Parker) .Conforme n, aumenta , f(w) disminuye hasta que
se alcanza un punto 1, tal que §(m\ se anula ; aqui T«r-yspara r—w( ley
asintdtica de Whang y Chang). S$i seguimos aumentando n, , &) Siguc siendo
cero, £(o) disminuye aln mds y T cumple con T o £ para r — o (ley
asintdtica de Durney ).Por Gltimo, si n, crece ain mds se llega a un punto
en el cual £)=0 y una brisa estelar toma su lugar. Fisicamente estos
resultados nos dicen que conforme n, crece E disminuye (debido a que el
flujo siendo mas masivo consume mAs energla conductiva y térmica) al grado
de llegar a anularse.

Para entender wun poco mads la fig. 1.3 creo necesario mencionar 1lo
siguiente. Como ya dijimos , en Durney y Roberts (1971) dan soluciones

variando el parametro A' ; lo que ellos encuentran, especificando T, y F
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;
Chanberlakn; ,’

[ —e

Parker

i
|
|

T,
Fig. 1.3 Aqul mostramos los diferentes tipos de soluciones obtenidas de

las ecs. de viento estelar (incluyendo brisas) como funcién de T, y n, (T,
estd cn unidades de Gpm,M./kT. y n, en unidades de 2 %,(GM.z, %% Y. 1a
derecha de la linea a trazos cortos y fuera de la curva A'—0no podemos
tener un viento estacionario que satisfaga v, <v,, (aunque, como se ve, en
algunas regiones soluciones brisa pueden existir ).El cuadro se divide en
varias regiones segun el comportamiento de la temperatura en infinito: (a)
Parker,ubicada abajo de la curva A'= 174 , en ella T r-yz(b) Durney ,
arriba de la anterior curva y fuera de A'—0 ,aqui T = rdyi(c) Whang y
Chang,una pequefia banda ubicada entre Parker y Durney y cercana a la curva
A'= 174 , agul T = r-U? y (d) Chamberlain , dentro de las curvas A'—»0 y
la de trazos largos, con T « r ' . En la pequefia regidn obscura pueden

existir tanto soluciones brisa como de viento (A's O).

(para el caso solar), usando sus graficas es un punto (sobre una curva A'
determinada) que identifica a la estrella. Si ahora , uno se 'monta' sobre
una curva A' determinada y barre con todos los puntos de la misma , lo que
resulta es una curva sobre el plano n,- T, (ya que uno obtiene de cada

punto un par de valores (n,,T, ) los cuales definen la estrella).
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2.3a COIPARACIOI! CON LAS OESIRVACIONES , PARA IL CASO SOLAN

4 diferencia de lo gue se pensaba en un principio, un modelo de un

solar guieto (un viento "libre de estructuras") con velocided a 1
U.A. de ~ 300 km/seg y densided de protones ~10
referencias ahi contenidas)

viento

cﬁB(J&cques 1978 ¥
, oObservaciones mas recientes (Bame et el.
1977) han sugerido gque las corrientes de alta velocidad -~ 700 kn/sez (&
G.A.) provenientes

1
,
de los hoyos coronales serien las mds adecuadas

parc
ser considerades como el estado fundanmenial del viento solar.

Asl, si uno
deseu trabajar con un modeleo pera el viento solar,

le comparscidn de los
.
resultados eanaliticos con

las observaciones deberd tomar en cuenta Io
dicho antes.
¥n la tabla 1 se conparan los datos obtenidos de los dos

corriente existente en el viento solar.

tipos de

Los resultados tfpicos de los modelos térmicos generzlmente conducen a
un buen acuerde con los detos observados en las corrientes de baje
velocidad. Tomando el modelo de Yheng y Chang
a czr% v = 260 kufsey; , ¥y T =1.6x% 10°

(1965), uno encuentra n_=

°K a 1 U.A.. Conparando con los
velores observados (ver tabla 1 , seyunde colurmne) , venos cue el podelo
se apro:iina nucho en el caso de lo densidad ¥y ls temperziurz electrénica ,
pero difiere por un focicr de cuatro reswpecto a T, y cerco de un 200

e €n

su velocidad. No obstante , por lo mencionadeo en el anterior pdrrefo , la
comnparacidn con el modelo "lento" porece que no tiene mucho significacdo.
El

- - s 4 3
nodelo de viento trabejedo en este capitulo ,por lo visto no da
d 7t ’

buenos resultados con les observaciones (corrientes rapidas), ésto
seguramente debido

es
a las grandes sgimplificacioncs gre hemos hechoj porT
otra parte,

nodelos mds refinados cue tomen en cuenta el viento come un

plasme de dos fluidos y/o efectos de viscosidad no dan mejores respuestas.

Consideramos que una de las suposiciones fuertes gue pueden llegar a

rnodificar por mucho el nodelo de Parker es la ausencia de campo

megnético. Como se sabe, en la fotdsfera solar existen regiones de campo

magndtico bipolares y unipolzres (ejemplo de &sta ultima, son los hoyos

coronales).Lz magnitud del canpo megnético depende de la regidén , en zonas

de altz actividad puede lleger a medir desde 50 (en las “plagas") hasta
4000 geuss {(en les menchas); en ccmblo, en zonas de poca actividad (&stas
abarcan

la meyor parte de la superficie solar) el canpo viene a ser 1 =
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2 gauss. Tn particuler, el campo magnético gque interacide en la zona de
conveccidn provocerd la generecidén de ondas hidromagnéticas las cuales
modificaran la Termodindmica y éindmica de la atmdsfera.

Con lo dicho en el anterior pdrrafo , uno ya no se sorurende al darse
cuente que el modelo térmico del viento solar no funciona bien. Con esto
une se dea cuenta que la etapa a seguir es modelar el viento solar
introduciendo las ondas hidromagnéticas en las ecs. de movimiento. Debido
a que son ondas de Alfvén (y no otro nodo) con densidades de energia
comparable & anbas, la del campo nmagnético no perturbado y la densidad de
energfé teérnica, lo gyue se ha observado en el espacio interplanetcrio (ver,
.por ejemplo, Belcher y Davis 1971);y el hecho el cual muestra gue los
otros modos hidromasnéticos (incluyendo las ondas acusticas como caso
1fmite) son fuertemente amortizuados (Barnes 1906 , también ver 1977 del
mismo autor), sélo es necesario considerar (para modelos dindmicos) un
sistena consistente de ondes de Alfvén y una etmésfera estelar.
Refincmientos mds detallados acerce de los vientos estelares tendrdn que
tomar en cuenta siengre este efecto, si las condiciones de la estrella son

taeles que este hecho no vuede ser sosleyado.

TABLA 1
PARAYZTROS MEDIOS A 1 U.A. PARA CORRIENTES DE BAJA Y ALTA RAPIDEZ

Pardmetro® R&pida lenta
Np(ef3) cvevesieneananenss . 3.920.6 8.7
Vv (Em/sSeg)eeecsvescacasnas 702+32 300-325
Tp(107°E) cverrenncanennnns 2.320.3 0.4
Te(10%° ) seervncenrnennin, 0.99+0.08 1.5
ET(1O_3ergs CE2/5€ ) nannnn 24%5 (protones) & (electrones)
Fe(1073ergs cB2/seg)eeeces 2.8+0.9 7
Za(10 3erygs cf2/se2)eeess. 11.6%24.7 3
npv (10%ci2/seg)eeecnerans 3.3%0.5 2.4
G (erg ci?/se5) seececcanes 2.4%0.4 0.24
E (1Cigergs/particula).... 31.6 4435
$ (10 (gr/seg)/sT deeeeene 1.74 1.26
FT(1026(ergs/seg)/sr)..... 5.4 0.54
® Tp ¥ Te representan la temperatura de los protones y electrones,
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respectivamente.

protones para las
ce baja. T,
densided de flujo

es

Le centidad %, es la densidad de flujo entalpico de los
corrientes de altz rapidez / e los electrones pare los
= s &

le componente radial del flujo de calor, y Zp es la

de energfﬁ de las ondas de Alfvén. La cantidad (npv) es

la densided de flujo de los protones, G la densidad de f£flujo de energfa

total , E es el promedio de energfa total por parti&ula y ® es el flujo de

masa por unidad de Angulo sélido , ¥y Ty oes el flujo de energ{h total por

dnzulo sdlido (tomado de Jacques 1972).
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(M N] VIENTOS CONDUCIDOS POR PRESION DE ONDAS DE ALFVEN

Como se menciond en la introduccidn , existen varias razones para
creer que los vientos que se observan en las estrellas T-Tauri son
causados por la presidn que ejercen las ondas de Alfvén sobre el medio .
Para entender un poco la manera en que ocurre este fendmeno, haremos una
discusidn muy similar a la realizada para los vientos térmicos. En la
primera seccidn se hablard de las ecs. de la magnetohidrodindmica (MHD).Se
verd la forma en la cual éstas pueden ser deducidas de una teorla cinética
de la materia ,y las condiciones bajo las cuales ellas pueden ser
aplicadas. En 1la segunda seccidn se mostrard como perturbando un sistema
(un_plasma descrito por las ecs. de la MHD) diferentes tipos de onda MHD
"salen a relucir". En la tercera seccién se utilizardn las ecs. de la MHD
y la aproximacidn Eikonal para deducir un modelo de viento conducido por
ondas de Alfvén no amortiguadas. Lo anterior se basard en el articulo de
Belcher (1971) . En la cuarta seccidn se discutird brevemente las ecs. de
momento y energla deducidas por Dewar(1970) para un sistema que consiste
de ondas y un fluldo de fondo. Se considera que los parametros del medio
varlan lentamente en el espacio y en el tiempo ; i.e., si h es la escala
en la cual varian los parametros flsicos del sistema ,debe suceder que A«r
donde X es la longitud de onda (lo mismo ocurre en el tiempo). Se verd
mids tarde que lo anterior no es mads gque la suposicidn que hizd Belcher

(aproximacidn de onda plana o Eikonal ) en su trabajo.

3-1 TEORIA CINETICA

3.1.a EL PLASMA COMO UN FLUIDO

En un sdlido conductor el efecto de los campos electromagnéticos
ablicados provocard esfuerzos en su estructura atdmica. En un fluldo
conductor(pensemos ,por ejemplo, en un plasma parcialmente ionizado) los
campos actuardn sobre los electrones y los dtomos ionizados produciendo
efectos dindmicos ,incluyendo movimiento del medio mismo. (En el sélido ,
efectos dindmicos tales como conduccidn eléctrica y efecto Hall ocurren ,
'pero en general no se observa el movimiento de masa. ) El movimiento del
.fluido como un todo generard corrientes eléctricas que modificardn a su

vez los campos aplicados. Como se ve , el sistema a tratar serd un
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acoplamiento complejo entre campos y materia. El estudio del movimiento de
un fluido electricamente conductor en presencia de campos
electromagnéticos es conocido como Magnetohidrodindmica (MHD).

La derivacién de las ecs. de la MHD hace uso de la teorla cinética de
la materia. En ella se considera la funcidn de distribucidn de velocidades
f de cada una de las especies de las cuales estd constituido nuestro
plasma.No obstante , antes de empezar en esta direccidn , mencionaremos
que estas ecs. pueden ser obtenidas extrapolando las ecs. de la
hidrodindmica. La manera de lograr esto es muy sencilla , sdblo hay que
afiadir a las ecs. (2-11) vy (2-17) (ecs. de continuidad y momento
respectivamente) las ecs. de Maxwell , 1la ec. de la conservacidn de 1la
carga

%% + V.3 = o, (3-1)

y la ley de Ohm

FJ=e( E + (@xB)/c ), : (3-2)

donde E y B son los campos eléctrico y magnético ,respectivamente; g v
5 la densidad de carga y corriente ,respectivamente ; y ¢ la conductividad

elédectrica ,Fn la ec, de momento (2-17) ., se ha considerado como fuerza

externa la electromagnética , f,,

fo=qE + (JxB)/c . (3-3)
Tomando en cuenta una relacidn entre la presidn y la densidad (por ejem.,
la politrépica) el conjunto de ecs. (2-11) , (2-17) , (3-1) , y (3-2)

estarad completo.

3.1.b EL PLASMA VISTO DESDE EL PUNTO DE VISTA DE LA
TEORIA CINETICA

En la teoria cinética , la ec. fundamental viene a ser

o)
+
!
(=4
Hh
ERLY]
o

> £
= &b, . (3-4)

<i{th
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Aqul , f es la fuerza actuante sobre las particulas y (2f/3t), es la razédn
de cambio de f (se ha omitido el subindice k de la especie) en el tiempo
debido a colisiones . Con 34/3V denotamos el gradiente en el espacio de

la velocidad ; i.e.,

%V = %Q‘i + 2, T o

La deduccidn de las ecs. de la MHD se hard tomando como medio el caso
particular de un plasma de hidrdgenc totalmente ionizado.

Representando por Y una funcidn que sélo depende de V , la siguiente
ec. se puede deducir de (2-4) (para mayores detalles ver Boyd y Sanderson
1969)

2 (ned) ¢ Ao (neo¥d)- o Fo@Ed - me ((ExB)AIS- !‘hv\@@c.&\‘/ - (3-5)

En (3-5) (%) estd definido como antes y F es la fuerza externa
independiente de la velocidad.Para evaluar la integral del término
colisional necesitamos conocer la forma funcional de (3f/a2t), .En general ,
para cualquier modelo realista, tal término es una funcién,no lineal,
integral, complicada de f. En lo que sigue , las suposicidnes que se hagan

serdn satisfechas por la integral de colisién de Boltzmann (ver, por

Y@ (3h) 49 = (Fglneen) (3-6)

y F=eE 1a ec. (3-5) toma la forma siguiente

Frlnc) ¢ Fp(nev ) - mg EClly 02 cABNEEY = (3 tnedn) L (3-7)
La ec. (3-7) es conocida como la ec. de transporte por que describe la
transferencia de masa , momento , y energla cuando Yvale 1 , mv , ¥y
(1/2)mv® ,respectivamente. Antes de empezar a trabajar con la ec. (3-7) es
adecuado hacer las siguientes definiciones. Definimos la velocidad del
‘centro de masa como (recordar que nuestro medio consiste de un plasma de

hidrégeno completamente ionizado )

Fntv+t + mnTv- (3-8)

V=
m+nt 4+ m-n-
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donde 1los signos + o - refieren a cantidades asociadas a los protones o

electrones , respectivamente; y donde v* y v~ estan definidos como sigue

o

vH= (9= A, Sc{hq 4 vm=ey = 4 Sv%‘:\v )

Ademas, definimos los tensores de presidn RT y flujo de calor =

en
94

- -
base a la velocidad de la particula relativa al centro de masa, W=7V - V ,

k
pij = m nk(wiwj> (3-9)

q§j1 =mknk(wiijp (3-10)

donde k =+ o -

Haciendo uso de la ec. (3-7) ; poniendo en ella 1, mv, (1/2)m(vf‘, uno
encuentra las siguientes tres ecs.

aﬁ“ + V-(n‘V")=(%Q:) 3 (ec. de continuidad) (3-11)
[4

%{(M‘V\‘v‘“) .‘.V.f‘m‘r\“('V\/i.\) - nte®; - Q%n(\-l'(xﬁa)

= (%.{(m‘n“-v,.“‘-)}:

(i-ésima componente de 1la ec. de momento) (3-12)

&(n‘(iz.'m‘vzﬁ)-\- T (LMY - n¥e B = (ﬁ(n*(%mﬂ))c

(ec. de energila) (3—13)

De aqu{ en adelante vamos a suponer que las colisiones entre las
particulas son de corto alcance ; i.e., que la trayectoria libre / media
de 1la partlcula es pequefia comparada con las dimensiones del elemento de
volumen. Bajo tal condicién , uno esperarla que la densidad de particulas
por especie se conservara y en consecuencia que el término de la derecha
de la ec. (3-11) se anulara. También , uno pensarla que los términos de la
derecha de 1las ecs. (3-12) y (3-13) representarin el intercahbio de
momento y energia, entre los protones y los electrones , respectivamente.

Bajo las anteriores hipotésis , las ecs. (3-11) a (3-13) vienen a ser
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E,

+ V-(n*v)Y =0 (3-14)

o/
ot

gém‘n*vi") 3 Vo (mmXLIVY) — n¥%eE; - n%t (o‘xb)‘ =% gy 5, (3-15)

Yy
Ze(Mgmv®) o T g - BTS2 (g
Aqui , g =l imro (VN ave < [m-v (2 Yo
qu I.m v(ak)c g : (-%)g
y

H =S %m’rvl(%*i*)cdv = - S’ %mw’-%{t')‘o\v )

representan la tasa de transferencia de momento y energia. Los signos + o
- en las ecs. (3-15) a (3-16) representan las ecs. asociadas a los
protones y electrones, respectivamente. El cambio de signo es debido a que
mientras que los protones (electrones) ganan energla (momento) debido a
las colisiones 1los electrones (protones) deben perder esa energia
(momento) a la misma razdn.

Ahora, si uno utiliza las definiciones de vk, g: Y q:.x ,Se pugde
encontrar facilmente que ! y

<vivj>x =(1/mknk)p};_j + v’i‘vj + vgvi - vivj - (3-17)
y
2 K~‘+ k Vi+2p., Vo k. k.
S 39—34-;;%13}(—1—213—3 + 2\‘rjvj A AN A AN (3~-18)
Sustituyendo (3-17) y (3-18) en (3-15) y (3-16) ,encontramos
g_t(m“n"v“‘) * .E.Xj[?‘.; omeR Y Y - YYD - n“e B
- nel( FRB) =* K, | (3-19)
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FoLER a omeUFT - 5V By s T RY ¢ WY

4+ m¥Enk (\7“-\7\/1- v dvevE -VVE) - n%E.oc = F . (2-20)

Para tener una visidén general:‘de ‘la-.Flsica y debido a la-
simplificacidn matemdtica que él1 produce ,” ‘es conveniente trabajar con el
modelo de un fluldo. En tal modelo, . una dnica densidad de particulas

>
masa , carxga , y corriente es definica como sigue:

n=n"+n",
S,:.m"n"‘ + m™n-,
g=e*rd* + e n",

j=e*n*v* 4+ e nv,

respectivamente. Por simplicidad y para estar de acuerdo con la notacidn -

del capitulo II ‘definimos la velocidad del fluido V como v. La temperatura

cinética es tal gque

T = ( pii/3nk ) .
donde k es 1la constante de Boltzmann y pﬁ:p: p_; ( En general pﬂj
estd definido como la suma de p;;' y p”' y el vector de flujo de calor ,
q, , como (1/2)¢( q:J, + q: Y. ). Usando las anteriores definiciones y

las ecs. (3-14) , (3-19) , y (3-20) uno encuentra el siguiente sistema de
ecs.

w
+
q

A
4
I
o

(ec. de continuidad) (3-21)

%ﬁ + Y3 = 0, (ec. de conservacidn de la carga) (3-22)

.‘s_‘z + U@ - gE - %(5 x B) =0 , (ec. de momento) (3-23)
y

BU3neT 4 Levh) v T-LEnT + 4V ¢ o ®v)] - -8 =o.

(ec. de energla) (3-24)
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Antes de seguir, haremos un pequeno exdmen de la ec. de energla. El primer
término de la parte izquierda Ae la ec. representa la tasa de cambio de 1la
energla interna ( (3/2)nkT ) y de la energla cinética del flujo ( (1/2)?v3
con el tiempo. Los térm?'mos V-[(3/?_)nkl? + (1/2)?v7“.l\7 v <T-Q
representan el flujo de masa y calor ,respectivamente.Por lltimo ,:(3-0) ¥
j-ﬁ son la razdn de trabajo que realizan las fuerzas de presidén y la tasa
de pérdida de energla por efecto Joule , respectivamente.

Una forma alternativa de la ec. de energla se puede obtener si usamos
las ecs. (3-21) , (3-23) , y (3-24) ; i.e.,

43T« 37T

<
+

P:Y9 o+ 9§ o+ (g¥ -FY '~ us8) -0
(ec. de energla interna) (3-25)
donde OV = p.pv .
v Py %%
3.1.c ECUACIONES DE LA MAGNETOHIDRODINAMICA

La transformacidn que hicimos para obtener (3-21) a (3-23) es
incompleta por que obtuvimos una tnica ec. de momento (energla) de dos
ecs, independientes. Asi , si uno desea trabajar con &l modelo de un
fluldo tendrd que pedir ciertas hipdtesis que hagan que nuestro sistema de

ecs. que describen el plasma se cierren.

Existen dos situaciones muy generales en las cuales lo anterior se
cumple, Una de ellas es el el llamado limite de "plasma frio" ; aqui , la
energla térmica es lo suficientemente pequefia como para que ambos tensores

P y q‘.).1 sean despreciables. La otra situacidn se da en el momento en

A
qde las colisiones dominen. Las colisicnes , siendo un proceso azaroso ,
tienden a suavizar cualquier anisotropla en la funcidén de distribucidn
logrando que ésta no se separe de una Maxweliana.

De esta forma, que las colisiones dominen es un indicativo para creer
que los elementos diagonales de pU y q‘,jL sean pequefios y que p =p=p,
:P.Aﬁn mas , debido a que fuertes campos electromagnéticos se oponen a la
separacidn de carga uno puede suponer que

ntx2n"=(n/2) vy 7% =¥ (esto dltimo porque m em*). (3-26)
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Para derivar las ecs. de la MHD ,de una forma mds simple, lo que haremos

es definitivamente despreciar q':‘_,~ y suponer p,. isotrépico. Es decir ,
i)

P

{18

q = (para todo i,j,l)
"Jl .

p=prpX ;(l/'B)Ig‘:gp“‘
p“=0 i3 . (3-27)
Sustituyendo (3-27) en (3-23) la ec. de momento se reduce a

¢dv/dt)= - + aE + (1/e)(FxB) ,  (3-28)

(ver ec. (2-17) con f dada por (3-3) ) donde p =(p“/3) (por analogia con
(3-27)).
L

De man:‘%}‘;a similar , la ec. de energla interna (3-25) viene a ser
(p§™/ t = (2/3)¢XT - a9 (E + (vxB)/c ) . (3-29)

Tomando en cuenta las supesiciones a nuestro modelo (ver ec. (3-26)) y el

hecho de tener m™»m , de (3-19) obtenemos
- 2 - - - AN _ -
T -&Vp i (B oy &xB) 2 (T B = £ k. (3-30)

El paso final es poner K en términos de variables del modelo de un fluido.
Se supone que el intercambio de momento entre protones y electrones es
proporcional a la diferencia de sus velocidades promedio ; i.e.,

R x (v7- 99 = ~(n¥] /pe).

La constante de proporcionalidad se obtiene al pedir que se cumpla la ley

de Ohm , Jj=¢E , cuando 35/3{, Y%y B son cero. Asi, (3-30) viene a ser

m;_m_(;_%-t = & +oxax® o (3xB8) + ,Lt?-zv‘: ».:l;_~ (3-31)
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El conjunto de ecs. para las variables ¢, q, v, 7, p, E, yB se

cierra al considerar las ecs. (3-21) , (3-22) , (3-28) , (3~29) , (3-31) y
las dos siguientes ecs. de Maxwell

UXE = -—C‘—%E el (3-32)
y

La ec. (3-31) es conocida como la ley gehéralizada de‘ Ohm.

Es directo ver , bajo un andlisis dimensional , que bajo las

siguientes condiciones:

€D} (v/e)~(wl/e)« 1,

(ii) (w/w\,) w(v/e) , e
(iii) WRef/wp?) « (v/e)

(iv) /g2y « (v/v )™

donde L y (1/») son una longitud y un tiempo caracterilstico sobre el
cual los campos cambian apreciablemente ,c la velocidad de la luz ,%4@‘
la frecuencia del plasma , S,=(e”B/m7c) vy _(Zi=(e“B/m*' c) denotan las
frecuencias ciclotrdnicas de los electrones y los iones , respectivamente;
las ecs. de la MHD se ven asl

%% + V'(g‘_l) = 0, (ec. de continuidad) (3-34)
?g—i + Up - = (3 xB) =0, (ec. de momento) (3-35)
-;lt- (P?—S/B) = —;- —%_5/3 52 [ (ec. de energla) (3-36)
5=V(E+;2§) . : (ley de Ohm) (3-37)



o+
b7

(3-38)
(ecs. de maxwell)

Vx B = ﬁ:x (3-39)

[

Para un plasma perfectamente conductor, E puede ser eliminado como variable

independiente ; las ecs. resultantes dan lugar a las ecs. de la MHD ideal:

%@c + V-lp¥y=o0, (3-40)
§%F + Yp - L(JxB) =0, (3-41)
??- 3 e . ' (3-42)
vxloxBY=& (3-43)
y
Vx® = LT . (3-44)
En general , los modelos de viento que se van a trabajar suponen un plasma

en estado estacionario. Cuando se considera esta condicidn automaticamente
se cumplen (ii) , (diii) , y (iv) ; esto es asi por que (1/w) tiende a
infinito (los parametros del plasma cambian muy lentamente con el tiempo ,
en particular los campos electromagnéticos). Ademds , como los vientos
estelares siempre alcanzan velocidades pequefias comparadas con la
velocidad de la luz , es claro que (i) se cumple. Por otra parte si se

satisfacen las siguientes condiciones
XN < h T T 3

donde X y T. denotan el recorrido libre medio y el tiempo promedio de

colisidn entre las particulas , respectivamente , y h y T una distancia y
un tiempo tipico sobre el cual los pardmetros del plasma varlan ; podemos
suponer gque nuestro plama estd "dominado' por colisiones . Lo dicho antes

representa un criterio para la validez de la descripcidn

42



usando las ecs. de la MHD.

3-2 CAMPOS MAGNETICOS EMBEBIDOS EN FLUIDOS CONDUCTORES
,3.2.a CONGELAMIENTO Y DIFUSION DE CAMPOS MAGNETICOS

La conducta de un fluldo en presencia de campos electromagnéticos

depende en gran medida de la conductividad de é&ste. Los efectos pueden ser

tanto electromagnéticos como mecdnicos. En primera instancia , hablaremos

de los efectos electromagnéticos. Usando (3-37) y (3-39) para despejar E
en términos de ¥ y B, y sustituyendo la expresidn obtenida en (3-38)
obtenemos

3% _ S x G & -
S:E_Vx(vxﬁ)a-_‘%t_:VB. (3-45)

Para obtener (3-45) ¢ se ha supuesto constante. Para un fluido en reposo

V=0 y (3-45) se reduce a la ec. de difusidn

% = g, v (3-46)

La ec. de difusidn para el campo magnético nos dice  guc cuslquier

configuracidén de éste cambiard en un tiempo de difusidn
L
Ty = Sl (3-47)
donde L es una longitud caracterlstica en la cual B varila apreciablemente.

El tiempo %, es del orden de 1 seg , 10 y

cobre de 1 cm de radio

1om afios, para una esfera de
, para el nuclec fundido de la tierra y para el
campo magnético tlpico del Sol , respectivamente.

Para tiempos cortos comparados con T, o en su caso ¢ tomando valores
tan altos que el segundo t&rmino de la derecha de la ec. (3-45) puede ser
despreciado , la conducta del plasma se rige por la. ec.

%E-: Ix(TxEY . (3-48)

De (3-48) uno puede mostrar lo siguiente: (a) el flujo magnético a través

. - . 7
de cualquier superficie moviendose con el fluldo permanece constante
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y (b) si dos particulas de fluido eztan inicislmente en 1la misma lineos
de fuerze permaneceran en ella por todo el tiempo ( ver ,por ejemplo,
Mestel y Veiss 1974 ). De (b) , uno concluye que las lineas de

magnéticas estan "atrapasdeas" por el fluldo y se mueven con &1,

fuerze

Un pardmetro ®til gue mide la magnitud relativa de los dos miembros de

la derecha de la ec. (3-45) es el llamdo némero de Reynolds llaznéitico

R (V ZB/L) , (3-49)

dond V representa une velocidad tipica del problema. ¥l transporte de

lineas de fuerza dominari sobre la difusidn si §€>1 . Pere casos de

interés astrofisico s en general , %n va resultar grande,comparado con

Una consecuencia del Y"congelaniento! de las lineas de fuerza es la
produceldn de una componente toroidal de un ecampo dipolar en presencia de
ung rotacidn diferencial (Imagine, por ejemplo, una
un

estrella, que posee
campo dipolar, rotando y con una conductividad eléctrica muy alta ver

fiz. 2.2 .). Bsto se puede ver como sigue. Supongamos, en el medio, un

tubo de {flujo de seccidn recta A y longitud 1 .Por le conservacién del

flujo magnético y de mesa , BFcte. y 1A “cte. ,respectivamente; de lo

anterior Belql . La componente normal a B de ¥ provocerd un aumento en 1

Y en consecuencia una disminucidén en A (para.gconstante); produciendo esto

Wwitimo un wumentc cn ¥

3.2.b ONDAS MAGHETOHIDRODIMNAMNICAS

Para exaninar el movimiento ondulatorio de un fluide conductor en

presencia de wun campo magnético , pediremos gue nuestre fluldo sea

compresible , mno viscoso , Iinfinitamente conductor , y libre de fuerszas

gravitacionales. Las ecs. gque lo gobernaran serdn las de la I1T{D ideal:

) . -

5%» + Y7(gv) = 0

v + V.9V + Vp + L Ex(vxB =0 (3-50)
¢35 ] o :

%% - VUx {vxB) =0,
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EJE DE ROTACION

’ Y
LINEgDE

CAMPO MAGNETICO
(a) (L) (<)

Pig. 2.2 Produccibn de un campo toroidal & partir de un campo dipolar.
En 1a figure hemos supuesto yue la velocidad anguler aunentz

- hacia el centro de la estrellas. El campo dipoler penetra en el
interior de la estrella (linea a trazos (a) ). Las partes mds

internas del campo magnéiico "rotan" méds rdypido gue las externas

provocando con ello un torcedura en el campo ma;nético en lc

direccidn de la rotacién (b}. Despuds de verias vueltas el caxmgc
negnético ya se ha ‘enroscado% y se ha groducido con ello
corponentes toroideles gue apuntan en direccidn opquesta (segun el

herisferio) (c) { Calvet 1986).

donde se ha despejado - j de (3-44) y sustituido en (3-41). La ec.
ediabdticz no es necesaria pare obtener los resultados deseados.

Supongamos gue nuestro medio es homogeneo e isotrépico. Fensemos gue

se encuentra atravesado por un campo megnético , ﬁo s constante. Los
273 Yemas B S - 1 i
valores de los pardmetros en equilibrio son y V0¥ B, . Ahora .,
0
imaginemos que introducimos en el sistema peguenas perturbacioneség,év y

8E ; las variables que satisfacen (3-50) serdn

B(T,t) = B + B(r,t) | K
Q&) = g+ SolT,t) r (3-57)
vir,t) = Sv(r,t) . 5
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Sustituyendo las ecé. de .(3-51) en (3-50) , & primer orden , obteneros

%5-3 + QV-v) =0

e %Y + vIvsp + 2 x (WxsH -0 (3-52)
%;S—i 2 Ux (8v.x By) =0 .

Combinando les ecs. de (3-52) para obtener una ec. para &V se 1llega a
Tsv 2 - - - .
52 - Vs VZ-§v) + vy x Ux [Ux v x vall =0, (3-53)
donde Vp=(B_/ /Z'ﬂq ) denota la velocidad de Alfvén.
=]
La ec. (3-53) representa una ec. de onda relativemente compleja. Para

enalizar el +tipo de ondas que se deducen de ella supondremos a OSv(r,t)

como una onda plana con vector de onda It y frecuencizw; i.e.,
V(T,t)=8V exp( i(E.T -owt) ). (3-54)

Sustituyendo (3-54) en (3-53) obtenemos , después de un poco de algebre ,
la relacién de dispersiédn

20~ 2 = <= e e = = o =
- Wov + v + vi) (k-Sv) + (v}-\k)[(vik)ﬁv - (v;;Sv) - (kbvyv,1 =0 . (3-55)

La ec. (3-55) da +tres tipos de perturbacidn en: el medio, veamos.

Consideremos primero el producto escalar de (3-55) con Ix \_rA :

- = - 2 2 e = o - Ty - -
L\JSV-(RXVA)= v+vy) (k§v)k skxvy) + (vik) [(vAk)Sv—(vASY) k- (k-8v) vl Gexvy)

o887 - (R x GA) = (w_/A- %) 285 - (k x \'}A)

u¥ =k2vicos?e, (3-56)
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donde @ es el Angulo gue hace el vector de onda { desde luego , K indica
la direccién de propazacién de la onda ) con }_30 . La ec. (3-56) describe
ondas transversales, torsionales , cuyz velocidad de fase y grupo son VT
v, cos8 y \'@:VA , respectivamente. Este modo corresponde a las comunmente
llamadas ondas de Blfvén (ver fig. 2.1 (a) , con 8=0).

Para encontrar los otros dos modos , -formencs él ,p_ro‘ducto escalar de

(3-55) con kK y ¥V y eliminemos &V-¥,

F (555 2,02 (725TyK2 s L T
W Ov-R) = (v v) (RENRT + (v k) [(vf\k),(‘SYfk?f' (VASV)‘R 1
- Wl k9 (‘-’-Ai)' 7 ~(producto con k)
355,50 = 2 + ) (") Rev) 4 (0T (B0 By (695
A s A A a F *Va
_ (GAE)[(G};‘SG) (k-v,) + (;zs;)vi] (producto con )
o bién
- - 2 . .
F @R = v+ DK R - (54 G169
(3-57)

2 (= - 2, = em o = = = e o= 2
WY = ("2 + VR (RS (-5, = (T ) (R-8%)vE

¥ultiplicando por la ec. de arriba de (3-57) mor ot y sustituyendo por la

- -
dada abejo obtenemos , despues de resolver la ec. de segundo grado en (‘)‘%Y,

wWhH2ET = el @ne® - G i ivd G G5 - G0 G SavE
o
o - k2(V§ + vi)m2 + (GA- Ef"}czvz =0
o]
’ (v‘f,)2 - (vi + vi)Vf + vivzcosze = 0
vg =30 w2 e vd Tl e vh - awvileosZe 1ty (3osm)
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Los signos + , - estdn asociados a los modos magnetosdnicos rapidos y
lentos, respectivamente. Cuando &=%, sélo existe el modo rdpido con
velocidad de fase m,=/6:‘+ %} . En caso de gue 6 valga cero, el modo
rdpido converge & las ondes sénicas y lento al modo Alfvénico. Para
valores intermedios de 8 las ondas no son ni longitudinales ni
transversales(ver fig. 2.1 (b) , con 9=:%).

Las ondas de Alfvén se caracterizan por ser transversales ,esto es,
siempre se propagan perpendicular a la direccidn de la perturbacién k&v=0.
Esto es facil de ver utilizando (3-55). Sustituyendo (3-5€) en (3-55)

obtenemos

- (RS 53 + (v:+v§) REIE + (TR [(F;RI87 = (T60F - ®EWIY,0= o.

o bién , si multiplicamos la expresién anterior por ¥

(vz+v§)(i-&71=o .

También es fdcil ver que para cualguier © las ondas de Alfvén satisfacen
89-2; 0 , ¥ que la onda magnetdsonica (6= g) es un modo longitudinal,
Svilg .

Los campos magnéticos de las ondas pueden ser encontrados usandoe la

tercera ec. de (3-52

- (k/s)B,8% Alfvén kB,
§B = 0 sénica kIl B, (3-59)
- (kﬁu)évgo magnetosénica k1 5,

En el caso de yue L&y (de nuestro interés) la velocidad de fase del

modo rdpido no dependerd realmente de 8 y su velocidad de grupo serd
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Fig. 2.3 (a) Las ondas de Alfvén paralelas a B provocan yue las lineas de
fuerza oscilen lateralmente hacia atras y hacia adelante (muy

semejante a lo gque sucede con una cuerda). (b) Las ondas
magnetosdnicas moviendose perpendicular a 3 provocan
compresiones y rarefacciones en la lineas de fuerza sin que

éstas cambien su direccidn. En ambos casos las lineas de fuerza

se encuentran 'congeladas" en el medioc y se mueven con el fluido
(Jackson 1952).

siempre va - Pzra el modo lento , vy~ Vg coss y VouVe - Bajo estas
condiciones , la energla transmitida por las ondes rdpidas serd isotrdpica
mientras que por los otros modos (Alfvén y lento) se transmitird a 1o

largo de las lineas de campo.
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VIENTOS ESTELARES GENERADAS POR ONDAS DL ALTVIY

- (TRATAMITMTO PERTURBATIVO)

Las ondas de Alfvén f{forman parte de un amplio espectre de modos
perturbativos de un plasma .Los dos efectos esencialmente separados que se
producen al interaccionar éstos disturbios con una atmdsfera estelar son:
(a) la transferencia de momento de las ondas al gas , el cual provoca una
aceleracidén del medio , y (b) el calentamiento del gas , producto de la
disipacidn de energla de las ondas (por amortiguamiento).

v En esta seccidn , resolveremos el céso de una atmésfera: estelar
(descrita por las ecs. de la !T!D ideal) interactuando con ondas de Alfvén
no amortiguadas, usando un método perturbativo y la aproximacidn Eikonal.
Se nostrard cowo , bajo ciertas condiciones , la influenciaz de las ondas
de Alfvén sobre la dindmica del melio puede llegar a generar un,viento. Se
verd que 1a forma de interaccidn de las ondas sobre la atmésferz estd
descrita mediante un térnino de presidén , semejante a la presidn de

radiacidn para el caso de un viento radiativo , en 13 ec. de movimiento.



3.3.a TEORIA

En presencia de un campo gravitacional , las ecs. de la MHD ideal

toman la siguiente forma (ver ecs. (3-40),(3-41),(3-43), y (3~44) )

3

>+ V-(pu)=o0, (3-60)
9(331 + VUV 4 Up o+ Y(EL) - WE 4 9 V4 =o, (3-61)

YT

~ L4
P = pol 9/ ’ (3-62)
28 - 9Ux(vxB®) =0, (3-63)

y

.= 0.
Ve (3-64)
Hemos supuesto , como sustituto a la ec. de energla , una relacidn

politrédpica entre la presidn y la densidad . Ef potencial gravitacional esg
desde luego, , ®=—(GM./r) .

Por éimplicidad, supondremos que las ondas de Alfvén estdn polarizadas
linealmente con su vector de propagacidn apuntando en la direccidn de

cambio del dngulo azimutal, % . Cada cantidad serd escrita como una suma

de una parte fluctuante §f m&s una parte promediada , £ ; i.e.,
F(T,t)= v(r)E + §v(T,t)& vy B(F,t) =B(r)f + SB(r,t)&, (3-65)
con 853=Sp=0 . Como en el caso de un viento térmico , aqul también

suponemos un modelo en estado estacionario y con simetria radial.

Sustituyendo (3-65) en (3-61) obtenemos: (i) para la componente radial

<
Qs
<

o
-

z 3 - _ (3-66)
N VA ;_SE +§‘;\§p%;(ram+§_o,

(ii) para la componente azimutal

- (3-67)
:%_év s ,y‘:_%_"__(riv\ - Q_E}F%.\__(rhﬁ)_ o,



Yy

(iii) para la componénte polar

2
2 ]
(Sv —%%)-c%=o, (3-68)

Por otra parte , de las ecs. (3-60) y (3-64) tenemos
1 2 1 2
?%—;(rgv) =0 y ;7%; (xr™B) = 0 . (3-69)

Ademds , 1la componente azimutal de (3-63) (las otras dos son cere) junto
con la ec. (3-69) da

b§%= (B%'S‘—;--V%L%) + %(véB-B&v) +%S’% (3-70)

Lo que resta por hacer es encontrar §B . Para obtener tal resultado
usaremos la aproximacién de onda plana. Supongamos que &v y §B se pueden
expresar CoOmo '

oo .
Sviz,e) = ['Z—_}Llévi(r)] expli(S(xr) -wt)]
i=0
& ;i
8B(r,t) = [> W8B(r)] expli(s(x) — wt)] (3-71)
i=0

i=

Aqui ; }x=(2——-i-:‘._/k=)= %, con h un parefmetro de escala ; ¥y k= %—i , denota la
magnitud del vector de onda. Se considera también que h Tepresenta
un pardmetro de escala para las cantidades Svi » BBi (i= 0,1,2,.+.).

Insertando (3-71) en las ecs. (3-67) y (3-70) y manteniendo términos &
primer orden en B~ obtenemos

[ ( ikv ~ J'.u))(Svo - (ikB/4‘WSJ)<SB°] = = [ (ikv - jm)8v1 - (ikB/llT(S?)éBl]!.L

U (B/aRpnI6B, = (v/rI8v ] + I (B/mrs,)%é% - v33¢§] (3-72)
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[tikv - iw)88 - ixBSv,] =- 1 (iwv - 1)8B, — ueav,]r ¥ L (vey, -BEV)

oLt - vieRl v sy (3-73)

donde hemos considerado que r 2h y usado que p«l.

Tomando en cuenta las anteriores ecs. a orden cero obtenemos
4
w=k (v £ v, ) y §v, :5B‘,/(4'r.5’)/7" .

El signo + (-) indica ondas propaga’ndose hacia afuera (dentro) de 1la
estrella. Teniendo en mente éstos resultados las ecs. (3-72) y (3-73) se
modifican a

plicwdy, +ievisp,se) + Tlvive + vwrel + (¥ Loe + v (¥p®)] =0,

(3-74)

P[mv,,sa‘ +ikBsv,] + & vava) + ¥§ %—3\33, —[\336—‘_(!%‘-3:) + v}rsb;\ =0 ,
(3-75)
Las perturbaciones 5v1 y 8B\ se eliminan de (3-74) y (3-75) al multiplicar

(3-74) por (B/v, ) y luego restarle (3~75). Haciendo ésto , lo que

obtenemos es

2 - 3-76)
})a_Lrln 88Y - %[m(lng)]%ﬁ‘:} . ( )
donde hemos identificado &B, como &B ,la amplitud de la onda a orden

cero. Integrando (3-76)

¥y
- YA ¥ (Vao/ve) _-
§Bim = 650"%” T kvu/v‘,\(t;/?y“-] (3-77)
donde se ha usado que el ndmero de Mach Alfvénico es
Vi
Ma=(V/va) = (Ve /vae ) (g /o) ™
En la ec. (3-77), las cantidades con sublndice cero son evaluaciones de

las mismas en r=r, .
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3.3.b LA ECUACION DE BERNOULLI GENERALIZADA

Tomando en cuenta la ec. (3-77) y la4relaci6n (8vj‘=(5Bf7Any, la ec.
(3-66) viene a ser e )

R Sl L .‘ V 2
8 . R S § — _
VL o+ ‘;T%'? + gt o+ T!r—s? 3‘\-{%(%.) Tx kvﬁoj%g(vg/s'a ;"‘ = 0.(3-78)

Integrande la ec. (3-78) , tomando en cuenta la relacidn politrdpica entre

P Y V¥ la forma funcional de % con. r , se obtiene el flujo de energia
total como una constante '
2 S A = -
gepvet (U vE v g § - LTS B N (g 17_.5“1}?&'\+ M}Y = E

o bien

2 _ A av? A x - : (3-79)

(.1‘1-_\/ i -§ C—\‘_Mn\ - 15%‘—5, (v v vay (E/M)

Aquf; el términc entre corchetes representa la contribucidn al flujo de
energla

debido a la energla cindtica del movimiento radial ,a la entalpia

y conductividad térmica del gas (Jacques 1978) , v a 1la energla

gravitacional. Los otros dos términos se deben unicamente a la
de las ondas.

presencia
El segundo ,es la energia cinética de la onda convertida en

movimiento de fluldo (la componente no radial) , y el tercero es 1la

componente radial del vector de Poynting. Conforme las ondas se propagan

,
la pérdida de ener

glzc de el1as se emplea en incrementar el movimiento del
gas (recordemos que supusimos que las ondas no se amortiguan).
s . % .
Definiendo e=(8B) /Bt , 1la densidad de energla de las ondas , vy

utilizando que (1/9)(d9/dr) == (2/r) + (1/v)(dv/dr) ) , la ec. (3-78)
toma la forma siguiente

v%s‘f v avk (-2 - %%ﬁf}* dc‘i: -~ ;‘f?%% =0, (3-80)
donde se usd que (dp/dr) = (u.p/? )(dg/dr): uvi(dy/dr). (3-81)

En (3-81) la velocidad del sonido estd dada por (ap/;,s,)zxp/s. .Con vi=pl
hemos representado la velocidad térmica del gas.Para el caso isotérmico
ésta viene a ser efectivamente la velocidad del sonido.

Usando (3-76) es facil ver que
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4 _ c A — &
- ~*r&y 4 () = AN« Tav). (3-82)

A partir de esta expresidn para (1/2)(de/dtr) la ec. (3-80) puede ser

puesta como
' 2.
[V - avi = 5 (A RRe))gY = oy (avd - 3 1‘%%\] (3-83)

Notamos como , en caso de ausencia de ondas de Alfvén , 1la ec. (3-83) se
reduce a la ec. (2-36) con x=1 . Un anallsis similar al hecho para el
viento térmico se puede realizar con la ec (3-83) . A diferencia con aquel
caso ; aqul , el punto critico debe ser obtenido por la resolucidn de un
sistema de ecs. trascendentales provenientes del hecho de exigir que 1la
ec. de energla (3-79) se satisfaga en el punto critico y que D(u.,z )=
N(u.,z.)=0 ; donde

co 2 e A 4 3
N(I.L,}) = - % (%T) -13’ + %V‘L (_'\'—4—__?'\‘:)
y ‘ (3-84)
= ul L= A * 3™, -
D,z = v - H—STV‘?“(‘\ X N\:) a ’
con u'y z definidos como antes , u=(v/vy) y z=(r/r.).

1]

Debemos notar que la obtencidén del punte critice requicre gque s&

especifiquen las condiciones iniciales ; por lo regular éstas son los
valores den, T, B, y ¢ en r=r, ( r tomado generalmente como el
radio de la estrella) con R, y M, fijos. Ademds , en este caso , es
necesario dar el valor del exponente politrdpico , « . De este modo ,
habiendo obtenido el punto critico ( junto con el valor de uw ) , la

solucidn de viento es encontrada resolviendo la ec. de Bernoulli (3-79).
Los detalles los: dejamos para el préxlmo capltule , en donde mostramos

resultados numéricos.

En este modelo , uno puede encontrar Ila velocidad terminal
analiticamente . Para eso escribimos la ec. de energia en la siguiente
forma )

AL o + s f - cte. (3-85)
bvE e ¢ " s
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donde f = 2y v‘.: (Vaosv {1+ (% /\/M\]l-A“—t—'-"—b‘*—‘:& , con p?z(é.B‘;,/B° r .

De esta manera , evaluando (3-85) en r, y en infinito y despejando v,
obtenemos

2
v._=[ v +

oo o Tx- 1 (3-86)

donde se utilizd que v =f =0 .
T W o LR
La ec (3-86) nos muestra que en r=ootoda la energia de las ondas fue

transferida al movimiento dirigido del fluddo.

Belcher (1971) aplicd éste modelo para el caso del viento solar
obteniendo resultados muy interesantes. Los valores diniciales que
considerd fueron los siguientes: r.= 10® Kkm R B°= 1 gauss , ne= 2X 10.7
(1/cm) y ®=1.2283 . Con tales datos lo que resta por tener son T,o H vy
€ o 7 , donde HEGMOS’/I; p, - Pensando en un gas de hidrdgeno totalmente

ionizado p viene a ser 2nkT . Usando los datos dados arriba obtenemos que
H =8.07 x10%/T_ .

Usando 1la relacién politrdpica entre la preéién y la densidad para el
modelo de un viento térmico se puede mostrar que H debe estar entre 2x y
o/ (= 1). El limite inferior representa el punto en el cual abajo de &1 ,
el campo gravitacional es tan débil que no puede simular la garganta de
una tobera de Laval la cual permite al flujo pasar de un régimen subsdnico
a uno supersdnico . De esta forma , si H € 28 1la corona estalla hacia el
espacio exterior y una expansidn en estado estacionario puede lograrse
solamente si el gas ya es supersénico en r, .Esto puede verse de 1la

siguiente ec., que se deduce del modelo de viento térmico en el cual p= :)a"‘
(1/72)%F = (1/2)vh + /(& = 1IIvE=((5 = 39)/2@~ 1))V} (3-87)

El 1limite superior es el punto en el cual arriba de &1 , 1la gravedad es
tan fuerte que impide la expansién . Asl , si H» (x/(ot- 1)) existe
equilibrio hidrostdtico (ver ec. (2-33) ).Con los datos ya dados
iimite es T.=1.5x10° °K .

, este
Entre los resultados que creemos mds importantes de este modelo se

pueden citar los dos siguientes: (1) conforme 7 aumenta el punto critico
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se acerca mas al Sol y 1la velocidad inicial crece (y en consecuencia ﬁo)'
y (2) abdn si el flujo inicial de la onda fuera infinitesimal , serla
suficiente para acelerar masas igualmente infinitesimales a la velocidad

de escape. El punto importante en (2) radica en que para valores moderados

de se alcanzan modelos razonables de viento adn si T, < T, . De hecho
, éste serd el punto de partida para la aplicacidén del modelo a otro tipo
de estrellas ( T-Tauri , gigantes y supergigantes rojas, etc.).

3-4 INTERACCION ENTRE ONDAS MHD Y UN MEDIO INHOMOGENEO,

DEPENDIENTE DEL TIEMPO

El tdtulo de esta seccidn tiene el propdsito de hacer é&nfasis
en la importancia del trabajo de Dewar (1970). Lo que se muestra en esta
seccidn es la aplicaciédn de las ecs. deducidas por Dewar en su artlculo
para el caso de una atmdsfera estelar . Gran parte de lo que viene a
continuacidn hace uso del articule de Jacques (1977).

Si nosotros consideramos la atmbésfera estelar constitulda de ondas y
un fluldo de fondo (tanto el fluldo como las ondas variando lentamente en
el espacio y en el tiempo) , el estado del fluldo no puede ser conocido a
priori independiente de las ondas. Las ondas y el medio ,en el cual se

propagan , interactban de una forma acoplada ; asi

H » las ecs. que

describan el sistcma deberan resolverse simultaneamente. Es por esta razdn
que para incorporar ondas y flujos (fluldo en movimiento) en modelos
dindmicos de atmbésferas estelares necesitamos una teorlia de ondas en
medios inhomogéheos y dependientes del tiempo (Dewar 1970 ).

Aunque ya lo mencionamos , debemos de nuevo hacer notar que el efecto
de las ondas sobre el gas atmosférico se dd de dos formas independientes:
(1) hay calentamiento de la atmdsfera por la disipacidn de energla de las
ondas , y (2) se transfiere momento de las ondas al gas , producto del
esfuerzo ejercido por ellas hacia éste. De esta manera , como vimos en la
seccidn pasada , 1la disminucidn de energla de las ondas resulta de 1la
transferencia de energla (térmica , por calentamiento , y cinética , por
aceleracién )al viento estelar. Ambos , calgntamiento y presién por 1la
onda , son sin lugar a dudas efectos importantes en la atmdbsfera (desde
luego , siempre y cuando no haya otros fendmenos que hagan despreciables
estos fectos ).
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2.4.a EL TENSOR DE ESFUERZO DE LA ONDA Y LAS ECUACIONES DE
MOVIMIENTO PARA EL FLUJO PROMEDIO

Volvemos a recalcar que tratar un sistema consistente de ondas y un
fluido , ambos dependientes de ¥ y t , ' -es un’problema que necesita la
resolucidén de un sistema acoplado de ecs. . ‘Las ondas modifican la
dindmica del fluldo,invalidando la ec. (3-61),y el médio a su vez cambia
las caracleristicas de las ondas. El tratamiento realizado por Dewar en
dicho sistema nos muestra las ecs. adecuadas de movimiento , a primer
orden.

La ec. de momento para el flujo promedio es

av

2 - -
B _ (BB
fae *t Vp + Vigp =

v * Vs + VR, - o (3-88)
En la ec. (3-88) la dnica cantidad nueva es I, , &l representa el término
de interaccidn entre las ondas y el medio. En la literatura se le conoce

con el nombre de tensor de esfuerzo (o de presién ) de la onda. El tensor

asume la siguiente forma (Dewar 1970)

oty (3-89

]
il
m
e,
x
%o
+
>
—
—~
=]
'
~
[s:2
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~
@
m)
i
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Aqui ; kK v B denotan vectores unitarios en la direccidn de & y B

. : - -~ Ao -
respectivamente ; I , representa el tensor unitario ;pzcos8=k-B ; Voo =
P P y

(%) En sintesis , Dewar parte del Lagrangiano exacto que dan las ecs.
sin considerar la interaccién. Tal Lagrangiano es modificado por
considerar que el fluldo de fondo asl como las ondas varian lentamente en
el espacio y en el tiempo ( aproximacidn de onda plana ). Una- vez
obtenido el Lagrangiano exacto , éste es promediado en un periodo (Whitham
1965). Las ecs. que toman en cuenta la interaccidén de la onda con el
fluldo serdn aquellas deducidas del Lagrangiano promedio (usando 1la
técnica usual de Mecdnica clasica , sblo considerando que las coordenadas
aqul son continuas) . Puesto que mayores detalles van mds alld del alcance
de este trabajo , remitimos al lector al articulo de Dewar Yy

referencias ahi contenidas , si desea profundizar mis sobre el tema.
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(w,/k) 1la velocidad de fase de las ondas en un sistema de referencia
. = . 7
moviendose con el fluldo , conwla frecuencia intrinseca.

Por otro lado , la ec.. de energiﬁ es

aw N -
T f-"LG’ =0 (3-90)
donde ] W =%?v2 ) -
y
= _ ey P GM, (vxB)xB B - =
G-('S"’ *yo T T v vgz+v.IPu+ G,

En (3-90) con W hemos representado la densidad de energfa total y con G el
flujo de energia . 5* da contribuciones a G de procesos tales como
radiafibn o conduccién de calor : F= Gdz + V. B, represen%a el flujo de
energla de las ondas , donde € denota la densidad de energia de las ondas
(como ya se vidé , € =(5B)2/8R , para ondas de Alfvén ).

Siempre que trabajemos con ondas transversales (por ejem., ondas de
Alfvén ) las cantidades que describen el sistema v , ¢ » T, etc. serdn
las que puede medir una nave espacial (ver Jacques 1977 y Dewar 1970 ,

apéndices A y B ); i.e., en las que estamos interesados directamente.

3.4.b EL INVARIANTE ADIABATICO, TAMBIEN LLAMADO
DENSIDAD DE ACCION DE LA ONDA

En el sistema que estamos trabajando se ha viéto que la densidad de
energ{é de las ondas no se conserva ; no obstante , existe una . cantidad
llamada el invariante adiabdtico o la densidad de accién de la onda , S ,
que se conserva,en ausencia de amortiguamiento (Bretherton y Garret 1967).
Los nombres de S son en analogla con la invarianza adiabdtica (&sto 0l-
timo por los cambios lentos, adiabdticos, de los pardmetros) de la
integral de accién del oscilador arménico ( ver, por ejemplo, Landau y
Lisfshitz 1982). Esta cantidad estd relacionada con la densidad de energia

de la onda por medio de la ec. siguiente

S = (E/L-)c) ’

con w, =6~ k.v .
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El establecimiento matemdtico de tal ley de conservacidn es
¥+ T %= 0, s (3-91)

Partiendo de 1la ec. (3-91) ( Garret 1968)~uno‘,ehcuéntra“>1a ec. . de
conservacidén de energila de las ondas ! T ‘ :

)

€ 4+ U.(Se)+ PEV = o,

b

(3-92)

donde Ej denota el tensor transpuesto de B,

La ec. (3-92) muestra como en un medio acelerado la energla de la onda

se conserva.

no

Hasta el momento hemos considerado que las ondas no se amortiguan ; en

7’ . . 0
general , ésta es una suposicibn muy poco realista , aunque es

aproximadamente vAlida para ondas de Alfvén. Para tomar en cuenta 1la

disipacidn de energla de las ondas lo que la gente hace comunmente es
introducir una longitud de amortiguamiento , L , en la ec. de conservacidn
de S ; 1i.e., se supone que S satisface (en estado estacionario) 1la
siguiente ec.

V(v 8)= -% S/L . (3-93)

La ec. (3-93) es considerada en analogla con 1la ec. ?7-($je Y= =Fe¢ para

ondas en un medio estdtico , r:‘ik,sm,T) representa la tasa de

amortiguamiento ([ =y /0.
3.4.c APLICACION A ONDAS PROPAGANDOSE RADIALMENTE

Pensemos que el viento se encuentra confinado en tubos de flujo
infinitesimales con seccidn transversal A(r) (para expansién
esfericamente simé&trica , A{(r)« r® ). Supongamos que las lineas de campo
definen la frontera del tubo y que para cualquier funcién vectorial , £ ,
7-f = (1/AY(d(Af)/dr) , ésto Bltimo con tal que f esté dirigido a lo largo
del tubo de flujo y sea funcidn unicamente de r. Considerando que k, B,y
v son radiales , 1los Unicos modos MHD que sobreviven son el rdpido y el
Alfvénico. Aplicaremos las ecs. anteriores al caso en que las ondas que

interaccionan con el medio son ondas de Alfvén (en el artlcule de Jacques

59



1977 se realiza ésto mismo con el modo aclstico y rdpido).

Para ondas de Alfvén Vam Ve asi
B, = eltr+ tUx —z%%)v}lﬁ: +‘H—1\11:v;33—v; + (8B - aa)pi};na vz}
1} : :

- el &% + %(T - 188}

el tensor de esfuerzo de la onda:, por”lo tanto; ‘es
B, =(1/2)I ' (3-94)

donde se ha usado que kk=BB=f# .

De (3-94), vemos que el efecto de las ondas sobre el flujo promedio esta
representado por un término de presidn isotrdpica (de ahl el nombre de
tensor de presién). En general , la expresidn para B, es siempre (1/2)eT

independiente de la direccidn de Ry B.
De (3-94) obtenemos

VR =4vel=1ve (3-95)
De la definicién de F puede verse tambidn gue

4 [((3/2)v + ¥ )Ac] (3-96)
dr ’

ya que ¥ =¥._=V, y Ve P,=(1/2)ev .

La densi&ad de energia de las ondas es e=(1/2)9(6v)"= (sBY/8™ , donde &v y
8B representan , como antes , la magnitud de las fluctuaciones en la
velocidad y en el campo magnético , ambas relacionadas por (SV/VA)ZZ(BB/B)L-
En ausencia de disipacidén , € puede ser encontrado facilmente usando la
ley de conservacidn de accidn de la onda ; haciendo esto, obtenemos para €

(para un modelo en estado estacionario)

Aoky (Vo > V»nsl(_\_/a )2' . (3-97)

= cte. Va =
€ AV *va)- (VAN

Usando (3-93) , pidiendo que V esté dirigido a lo large del tubc de flujo.

uno encuentra
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Mg AE - g,
© S %V @
De 1la &ptica geométrica nosotros tenemos % + % Vo =0 ; de este
modo, w es constante en la direccidn de Vg . Cuando k es paralelo a v y

no hay dispersién (V,P=Y§ ) , la ec. anterior puede ser escrita como

2
(Van_ + V)TAEe
vQ-c

= cte.

Usando que W-B=0 y la ec. de continuidad,bajo cierta manipulacién -
algebraica , uno encuentra (3-77) de (3-97) . Este'resultado no nos
sorprende por que en principio se han usado las mismas hipotésis de
trabajo , aunque los métodos han sido distintos. En general , se puede
mostrar que la técnica de promedio coincide con la aproximacidén lineal en
los métodos perturbativos de expansidn en P (ver seccidn 3-3) usando 1la
aproximacién de onda plana.

La ec. de energia , por otra parte, toma la siguiente forma
(despreciando radiacidn)

L d (Al L ovie X p +
D Y=-1

4,}\/ + Alv,
A dr ¢ N

o bién si Axr® ,

g [3ov? « Epp - Gl 4+ (y wivIE 4 fve ) =cte.=E.(3-98)

donde e esta dado por (3-97).

Como menciona Jacques (1978) en su articulo , el modelo politrdpico es

equivalente a aquel descrito por un flujo ‘de calor '"sin colisiones"
(Hollweg 1976) , f‘cd , dado por

I'Zu=cxpv R (3-99)
donde Eo(=(°</(°( - 1)) - (W/(Y-1)) , con Y=(5/3).
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3.4.4 DISTPACION DE ENERGIA DE LAS ONDAS DE ALFVEN

¢Qué mecanismos de disipacidn de ondas MHD existen? , ¢ipor qué hay que
considerarlos en nuestros modelos? , éen que forma entra este fendmeno en
las ecs. de movimiento (energla y momento)?... éstas y otras preguntas van

a ser analizadas brevemente a continuacidn (HM 1980).

En este momento , 1la mayoria de los trabajos sobre vientos estelares
conducidos por ondas (ver , por ejemplo , HM 1980 ; DeCampli 1981 ;
Hartmann et al. 1982 ; Holzer et al. 1983 ; Lago 1984 ) introducen el

amortiguamiento de las ondas para estar mds apepados con la realidad , vy

con ello obtener mejores resultados. Entre los mecanismos de disipacién

que se conocen se encuentran el amortiguamiento por:
(1) friccidn ion-neutro ,

(2) calentamiento Joule (efecto que surge debido a la conductividad

eléctrica finita del plasma) ,

(3) viscosidad (producto del choque entre iones ).

En adicidén a estos mecanismos , el amortiguamiento también puede ocurrir

por
(4) conversidn del modo Alfvénico a otros facilmente atenuados vy
(5) . por interacciones onda-onda no lineales (efectos de segundo orden).

Los procesos (4) y (5) se caracterizan por la transferencia de energla de

las ondas de Alfvén a una perturbacidn compresional , 1la cual es
subsecuentemente amortiguada. Por ejemplo , una onda de Alfvén que viaja
en una regidn con campo magnético inhomogeneo serad parcialmente

transformada si el campo se tuerce en la direccidn de &V (Wentzel 1974) .
También , bajo ciertas condiciones , si y» v, las ondas de Alfvén viajando
paralelas al campo magnético de fondo ,pueden decaer en ondas sénicas

viajando en la misma direccidn y en ondas de Alfvén propagdndose en
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direccidn opuesta. Aungue tales procesos posiblemente contribuyan en

s Y
podrian incluso dominar

, 1la disipacidn de energla , 1las suposiciones
inherentes en nuestro tratamiento de la propapgacidén de las ondas nos
impide calcular una longitud de amortiguamiento efectiva

A diferencia de (4) y (5)

,» los procesos de disipacidn denotados por
(1),(2) y (3) si se les puede calcular una L efectiva. Se encuentra que el
amortiguamiento por efecto Joule o por viscosidad son poco importantes en

comparacidn con el efecto de friccidn ion-neutro. Para este mecanismo la

longitud de amortiguamiento viene dada por ( ver apéndice )

2v {1 + E)
= —& -
L t.o7-<"c‘r> ¥ (3-100)
3
Agui Sl s ; 2l 1n 2KT m. + m
au 'Q o (s’n/’rin) /an'x con T m, * m m = Hom )
i i'n
donde m;,y mw, son las masas del idn y de 1la particula neutra,

choyue.

respectivamente, n i la densidad del ién, vy T 1a seccidn de
Ademds, w es la frecuencia de la onda y 52;9/9{ La férmula (3-100) es

vAlida para un gas consistente de un tnico tipo de partlcula ionizada ¥y
varias especies de particulas neutras.

A diferencia del caso solar , donde el plasma estd casi coapletamente

ionizado y por tanto el efecto puede ser despreciado
estrellas ( T-Tauri

, existen otras
, pigantes y supergigantes rojas , etc.) en las cuales
el amortiguamiento es apreciable. Por ejemplo,las temperaturas (T & 1O4°K)
inferidas para las atmdsferas de estas estrellas implican la presencia de

cantidad apreciable de gas neutro, el cual no interactbe directamente con

el campo magnético fluctuante .Como resultado de ello , los disturbios
Alfvénicos lincales estan sujetos a disipacidén que surge de la friccidn
entre los iones y los Atomos neutros del viento.Para caracterizar éste y/o
otros posibles mecanismos de amortiguamiento uno posee la ec. (3-93) , la
cual al 'ser integrada da

r
e-¢, (-m) (—————ha) exp ( -\ 1 tan (3-101)
r
o
yue pare L constante es
M 1+ M 2 r - r oy
E—éc(ﬁ:re) (m:ﬂ) exp [ - (—--c’L )] (3-10%)
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Bajo simetrla esférica y en estado estacionario la ec. (3-88) toma la
siguiente forma ( usando (3-95) )

ovdy + g4 + odf + %4t =0 ., (3-103)

donde £ = —(1/2)(de/dr) representa la fuerza promedié , .por unidad de
volumen , debido a las ondas. Una expresiébn explicité péra';gd puede ser
obtenida de 1la siguiente expresidn , la cual se deduce de (3-93) para
simetria radial vy con un poco de Algebra, » : ‘

3_ [eMaCl+ MY>Y = - L e M, (A4 Ma) (3-104)
v .
el resultado es
- A+ 3V —
L= R oy §&ERIG 3 (3-105)

Suponiendo,de nuevo,una relacién politrdpica entre p y o,las ecs. (3-103)

y (3-105) pueden ser combinadas para obtener nuestra ec. de movimiento del
viento

x

Dvi-wvd - & AN = W [t - L LR + L H(3-106)

Note que 1la WUnica diferencia de (3-106) con respecto (3-82) es el

a
término , £ (r/L) , que considera el amoriiguamiento dc las ondas.

qp =

3.4.¢e UN VIENTO -, CONSIDERANDO PERDIDAS RADIATIVAS

De la ec. de los gases ideales , p:skT4um, (la cual estd implicita en
todo este trabajo ) vemos que

%f: = v}&g + ?vﬁ %_\gn"' (3-107)

y de la ec. de continuidad que

%éng = - (& + $4dv) (3-108)

donde de nuevo se usbé la definicidn de v ,v: = KT/Pmu'
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Partiendo de la ec. (3-103) y usando (3-107} , (3-108) , ¥y (3-105) uno

puede escribir la ec. de movimiento del viento como

fv? - vt - SRR AY =2 0 - Hvds STERR) 11T 100

En caso de que pusf la ec. (3-107)se reduce a(3-81) y , desde luego , (3-

109) a (3-106). Esto se ve facilmente para el caso isotérmico.
Considerando pérdidas radiativas y despreciando flujo de calor , 1la

ec. de energla (3-90) para un modelo en estado estacionario v

esfericamente simétrico viene a ser
4 z 1ov? - Foll= -
-;;31 PAlvigevs + Lo p pubay+ e(gvew) + Fll=o ,(3-110)
donde con E (erg cmd/seg) representamos el flujo de energla radiativa.

Utilizando la expresidn de la tasa de calentamiento , producto de Ila
disipacidn de energla de las ondas , obtenida por Hollweg (1973)

Q=-4 gl elzve vl + ¥ds (3-111)

y- definiendo como F_, P.=(1/r?)(d ( r*F_ )/dr), 1la tasa de pérdida de

energla por radiacidn , 1= cc. {3-110) toma la siguiente forma

O L R RIE 2 IEE T SRty

Tomando en cuenta la ec. (3-104) la expresidn para Q se simplifica a
Q=€e(v + v, )/L . (3-113)

Suponiendo L constante , como.efectivamente sucede con nuestros modelos ,
la tasa de calentamiento viene a ser
2 =ty -1/

— Ep™ho +
Q=pplhiig ¢ (3-110)

donde A = (L/r,).
Usando (3-103) , con dp/dr dado por (3-107) , 1la ec. (3-112) se

transforma en ( para Y=(5/3) )
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{ela B3 (Y (2 + 3-115

ﬁr\} kS [ ¢ M5 Vv (T> ( Ln})] ( )

y la ec. de momento (3~-109) viene a ser

) 4 + IM - 2 Z 2 +355
[V -gv":l - 1 + MA)]gy lX[E.\/ - ‘;i%?—v?"') - }IVQ ¥ 1+M‘) \_}]
(3-116)
En la base del viento , donde M,<1 , es factible suponer que los
términos rI,Q/yvi vT v rT, B /9vi vT en la ec. de energla (3-
115) son mucho mads grandes que los otros . Esto conduce a la ec. de energia
simplificada , la tasa de calentamiento es balanceada por las pérdidas
radiativas,

Q=B . o (3-117)

- - ’ . - . - -
La tasa radiativa esta relacionada con la ley de enfriamiento radiativo ,

A(T) (erg cni7/seg) , por
p,{=n¢n,./\.(n=¢§—,f/\m (3-118)

donde f = (n%*/n,n,) , n la densidad total de particulas.
De la ec. de energla local , (3-117) , la siguiente expresiédn para ACT)

puede ser obtenida . sdlo hay que hacer usc de (2-118) , (3-114) y de que
-1 .
ME g
Yy = (=105
ATy = SV f—P-J-J‘ e (B )——Mu)é“ (3-119)
} 14+ ML)

En el artdculo de Hartmann et al. (1982) la ley de enfriamiento adoptada
es aquella de Raymond (1976) para un plasma opticamente delgado ,en
equilibrio de iconizacidn, y en el limite de baja densidad.

Derivando la ec. (3-119) con respecto a r y sustituyendo el resultado
iﬁnT = (2 - 4 A.%nv
X gy =GFW -+ 2GR

en la ec. de momento (3-109) la ec. de movimiento para el viento es
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(iovEin - A (B amey) _ e EImadYay [ (4 - B LGN - £] - 4 uE)

+ z_%z[ 9 (Grana) + ;} (3-120)
donde X(T)=d1in A(T)/d1InT .

Suponiendo conocida la forma funcional de A cen 1la temperatura la
solucidn de viento puede ser obtenida usando (3-117) y (3-116) o bien , si
la aproximacidén de balance de energla es correcta , (3-120) y (3-119) como
ec. auxiliar. En orden, para decidir cuando se considera un modelo u otro

se calcula hI , el cual se define por la ec.

- (2 -ﬁﬁi‘,) ; (3-121)

cuando T comienza a ser mayor que un cierto valor fijo ( tipicamente del

orden de 0.01) las expresiones completas deben ser utilizadas.
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v UN MODELO DE VIENTO GENERADO POR ONDAS DE ALFVEN PARA
LOS VIENTOS OBSERVADOS EN LAS ESTRELLAS T-TAURI

El trabajo tedrico realizado en el caplitulo anterior serd utilizado

aqul con 1la intencidén de modelar los vientos que se observan en las

estrellas T-Tauri . En la primera seccidn se da un breve resumen de los
resultados obtenidos al aplicar el modelo 'de viento conducido por ondas de

Aifvén a varios tipos de estrellas ; en particular ,

se hace énfasis en

los vientos de las estrellas T-Tauri. .En’'la segunda seccidn , un modelo

politrépico y esfericamente simétricq; ) y 'con una longitud de
amortiguamiento constante , es aplicado :con pardmetros tipicos de 1las

estrellas T-Tauri. En la tercera seccidn , se analizan nuestros resultados

y se dan las conclusiones.

4-1 INTRODUCCION

El reconocimiento , tanto tedrico come observacional , del papel
fundamental que juegan los fendmenos hidromagnéticos en la dindmica
termodindmica de la atmésfera solar

y
, ha inducidoe a mucha gente a
introducirlos en sus estudios sobre atmbsferas estelares. Unc de 1los
eventos atmosféricos que se ve afectado seriamente es el viento solar ( el
depdsito de energla y momento por ondas de Alfvén alteran pardmetros tales
como M s, V_ 3. Beolch

” er (1971) modificd el modelo cldsico de Parker , para
el viento solar , al tomar en cuenta la interaccidn de las ondas de Alfvén
y la atmdsfera en expansidn. El encontrd ,usando una relacidn politrépica
entre p y g , que la inclusidn de las ondas sin amortiguamiento podia
producir las altas velocidades (~ 700 km/seg) y bajas densidades (~2 cﬁTB)
observadas a 1 U.A. en las corrientes de alta rapidez. Un tratamiento
diferente fue usado por Kopp y Holzer (1976) . Bajo la suposicidén de una
divergencia mds rdpida que r 2, ellos encontraron las bajas densidades
observadas ( a 1 U.A.) en las corrientes réapidas de los hoyos coronales
pero no asi las altas velocidades.

La mayoria de los trabajos posteriores fueron esencialmente
refinamientos a los modelos béasicos de Belcher (1971), Alazraki vy
Conturier (1971) , y Hollweg (1973) . Asl tenemos, por ejemplo , como
Jacques (1977 , 1978 ) introduce en su modelo flujo de calor y disipacidn

de energla de las ondas , esto Ultimo lo hace limitando la amplitud de las
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ondas al campo magnético de fondo. Cuando se comparan sus resultados con
las observaciones (principalmente con aquellas de alta rapidez ) encuentra
un gran acuerdo en la velocidad y densidad a r=R, y a 1 U.A. . Este
trabajo , asi como otros (ver Mendoza 1984 ) , no obstante de obtener
mejores acuerdos con 1las observaciones , no ha logrado reproducir
adecuadamente al mismo tiempo las velocidades |, densidades , y
particularmente las temperaturas en las corrientes de alta rapidez.

El modelo de ondas , tambiln se ha supuesto para los viertos masivos -
(M*~ 1578 Mp/afic) de las estrellas frlas , de baja gravedad. En el trabajo
de HM (1980) hacen uso del modelo suponiendo un flujo isotérmico vy
esfericamente simétrico ; ademds , consideran la aproximacidn de una
longitud de amortiguamiento constante , L . En sus modelos toman a L=R* R
ésto es justificado posteriormente por el cdlculo dc csta longitud usando
(3-101) , obteniendo un rango amplio de tasas de pérdida de masa ('-'10_11
1cT5 Mg /afio) y velocidades terminales bajas (~ 110 - 22 km/seg) para
diversos pardmetros tlpicos de las gigantes tardlas. Encuentran que, a
altas gravedades,la disipacién de energia de 1las ondas conduce al
calentamiento de 1la capa mds externa de la atmésfera a temperaturas
coronales. Asl,ellos concluyen que no pueden obtener auto-consistentemente
vientos de baja temperatura y baja velocidad terminal para log g22 .
Posteriormente , Holzer et al. (1983) utilizan el modelo considerando ,
primeramente , tres tipos de amortiguamiento: (a) longitud de
amortiguamiento constante , (b) amortiguamiento politrdpico (.= (sﬁyfé
con € dada por (3-97) ) , v (c) dicipdcidn no-lineal (€ esta dada por (3-
97) si (SﬁsﬁBL/é v B /165 en caso contrario) . En todos estos modelos
el flujo se supone isotérmico y esfericamente simétrico . Enseguida,
calculan el modelo auto-consistentemente con Q=¢v, /L(w') y L(w') dada en
una forma mds general. Los resultados indican dificultadas serias para
generar vientos masivos de baja rapidez en tales estrellas, y sugieren que

los observadores deberlan esforzarse mds en obtener datos mds precisos

para v, . También encuentran que los resultados dindmicos concuerdan
bastante bién con el modelo l=cte. (bajo una L adecuada) , pero hacen

énfasis en que €sto no sucede asl con la termodindmica del viento .
4.1.a ESTRELLAS T-TAURI

La lista de intentos de modelar la dindmica de las atmdsferas de las



estrellas T-Tauri son largos y variados. Muchos autores favorecen los
modelos de expulsidn de material de la estrella , aunque otros consideran
acrecidn y eyeccidn o simplemente acrecidn. La lista de mecanismos que se
han propuesto para generar los vientos (eyeccidn de material) tambign es
diversa. A pesar de esto , hay razones para creer que un modelo de viento
generado por el depdsito de energla y momento de las ondas de Alfvén
satisfacerd gran parte de los requerimientos observacionales.

En el articulo de DeCampli (1981) se descartan los mecanismos de
generacidn de viento por medio de presidn térmica o presidn de radiacidn ,
en base a las observaciones realizadas en rayos X y de cuestiones
energéticas ,respectivamente. Por una parte , &1 encuentra que la
temperatura requerida para obtener las altas tasas de pérdida de masa
observada darla una luminosidad coronal exageradamente alta QVIO36— 154
ergs/seg) , comparada a la luminosidad en rayos ¥ observada 6«1031— 1&9
ergs/seg) , y por otra que , el flujo de momento é*%n excede con mucho el
flujo de momento de los fotones L,/c ( L,es la luminosidad de la estrella
y ¢ 1la velocidad de la luz ). Su modelo , aunque tiene la ventaja de
considerar un campo magnético dipoiar ¥ rotacidn de la estrella , tiene el
inconveniente de suponer la conservacidn de la accidn de la onde ( sin
amortiguamiento ). Los resultados numéricos que dd son para un caso mads
simplificado ; una estrella sin rotacién , con campo magnético radial , y
con una relacién politrépica entre p y o . La solucidn es entonces
esfericamente simétrica y puede ser obtenida como lo hizd Belcher (1971).
El tipo de amortiguamiento que considera es el no-lineal , 1las ondas
disipan gran parte de su energla cuando &8 1llega a ser comparable a B.
Concluye que, no encuentra ningin mecanismo plausible para generar vientos
en  las estrellas T-Tauri’ tdpicas con tasas de pérdida de masa mds altas
que (1 - 5 ) x IO_BMe/aﬁo . Para tasas de pérdida de masa £10_9M9/aﬁo , la
expansidn coronal térmica o 1la presidn de radiacidn son mecanismos
posibles. )

La teorla de un viento conducido por ondas de Alfvén para estrellas
T-Tauri es de nuevo revivida por el trabajo de Hartmann et al. (1982) .
Ellos , como ya se menciond antes , calculan perfiles de temperatura auto-
consistentemente haciendo uso de la ley de enfriamiento radiativo en su
ec. de energfa . Tratan primeramente la ec. de energla suponiendo que las
pérdidas radiativas balancean la tasa de calentamiento, producto de 1la

disipacidn de las ondas; en la base del viento esto es , aproximadamente ,
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correcto. Cuando ésto no 1llega a ser cierto , bajo la aproximacon deseada,
hacen uso de las ecs. mds completas.Suponiendo ]. constante igual a R y una
U = § E, /5, )=0.1 encuentran varias soluciones que vienen de diversos pares
de valores de Ry y By [Encuentean, de nuevo (cono lo hizo DeCampli 1981),
que si el flujo de 1las ondas estd restringido a ser menor que la
luminosidad estelar las tasas de pérdida de masa se restringen a ser¥
(1 -~ 5)x Nfsﬁg/aﬁo . Se sugiere que la discrepancia entre las tasas de
pérdida de masa observada y 1las ahl encontradas es debido a 1la
inaplicabilidad de la aproximecidn de Sobolev a estas estrellas ( desde
luego que tal argumento no puede ser valido en todos los casos, puesto gue

existen otros métodes, que no usan la aproximacidn, para calcular 519.
3-2 RESULTADOS NUMHERICOS
En esta seccidn daremos los resultados obtenidos de un modelo de

viento conducido por presidn.de ondas de Alfvén para pardmetros tipicos de

las estrellas T-Tauri . El modelo estd basado en las siguientes

aproximaciones:
(i) Aproximacidn de un fluido.
(ii) Aproximacidn Eikonal.

(iii) Estado estacionario.

(iv) Disipaciédn , considerando una longitud de amortiguamiento
constante. .

(v) Relacidn politrdpica entre la presidn y la densidad.

La ec. de movimiento q?e describe tal modelo es la que nosotros hemos

enumerado como (3-106)

2 2 € 1 + 34 ,.dv _ 2v 2
Lv = otvy a0 1 +MAA)]dr" T [XVg

Aungue también trabajamos en un modelo con amortiguamiento no-lineal ,

el cual viene descrito por las siguientes ecs.

- 2_ el M dv_2v, 2 102, € 2+ 3My3g]
Lv XV 4?1+MAA)]dr—r[°(vT 4ve+4?(1+MAA):F )
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(¢« dado por (3-95) ) para re<r_, , donde r, es tal que BB(rB)zB(rE)

s
2 2,4y | 2v 2 _ 1.2 12
L XV lgy =5 letvy - v+ ZVa ! (4-1)
2.
(e =B /8n ) para ryr, . ,

no se daradn resultados numéricos por que consideramos que resultados muy
similares pueden ser obtenidos con el modelo antes citado , para una
longitud de amortiguamiento adecuada ( Holzer et al. 1983 ).

Por 