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Capítulo I 

Introducción 

La formación de estructura en el medio interestelar de nuestra galaxia es un problema funda

menta! en nuestra comprensión de la evolución galáctica que continúa abierto (Ehnegreen 1993). 

El .medio interestelar se encuentra en un estado altamente complejo y dista mucho de ser uniforme 

o estacionario. Existen suficientes evidencias obsen·acionales, sobre todo en longitudes de onda 

milimétricas, como para poder considerar al medio interestelar como un medio turbulento (Scalo 

19 .. ). Desde el punto de vista más global, es generalmente aceptado (ver e.g. Cox 1990, Friberg et 

al. 1990) que en el medio interestelar coexisten tres fases en equilibrio de presión: gas neutro frío 

y denso, gas neutro o ionizado tibio y diluido, y gas ionizado caliente y muy diluído. 

La zona de menor densidad y mayor temperatura (- 2 x 1Cl6 K) es la llamada corona galáctica, 

que se encuentra alejada del plano central de la galaxia (izl ~ 1500 pe). En esta región se piensa 

que el material galáctico y los rayos cósmicos fluyen hacia el exterior, mientras que el material 

extragaláctico entra. No se tiene un conocimient9 inuy completo de esta zona, aunque el hecho 
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. ; -·- - - - - . -. 

de su débil emisión en rayos X ~onstítuye u~3: jl11portante c_oll.~tri_c;ión parfl' los ;no?;los qui! la 
., 

describen (Cox 1990). '"'· -'', 

-<:~;.-(j_;¡r~ .;=:~··~ ~ ·~'--·~-

Más cerca del planocentra1d~la.ial~iÚ.~o'~i:~;li1 ,:5{509 pc)~eencu~ritra1l~ili~~()-gn1e~o, 
denominado capa extra nubes. L¡·~a~~ e~q¡¡..~faes'.adélilfui, está permeada por rayos cósmicos y un 

campo ·magnético muy jntenso. ·Entre la 'corona galáctica y la capa extranubes se ha propuesto la 

exfatencia de una zona de transición, en la que se cree que el flujo de energía hacia el interior de la 

galaxia ilumina al gas que se encuentra a mayores densidades. Esta zona está caracterizada por un 

alto grado de ionfaación así como las elevadas temperaturas (T ~ 104 K) que se observan, requieren 

cantidades extraordinarias de energía cuyo origen no está determinado En la zona extranubes hay 

una cómponente de gas neutro y otra de gas ionizado, la primera con una densidad iiHJ ~ 0.1 cm-3 

y una escala de altura de 400 a 500 pe, y la segunda con ñHII ~ 0.025 cm-3 y una escala de altura 

de~ 1500 pe. El conocimiento de esta capa tampoco es completo, faltando por conocer entre otras 

cuestiones, la tasa de supernovas para alturas z grande sobre el plano central, los mecallismos de 

transporte y escape de rayos cósrllicos, la conñguración del campo magnético, el grado de mezclado 

entre las componentes neutra y ioruzada, el origen de la energía necesaria para la ionización, la 

hidrostática asociada a esta zona y el efecto de su presencia en la formación de estructuras tales 

como "superburbujas" ,"chimeneas" y ufuentes" (Cox 1990). 

En el plano central galáctico hay un disco delgado (lzl ~ 100 pe) y frío (T ~ 80 K) poblado 

por nubes, al cual se le denorllina zona de nubes. Entre los componentes de esta zona se encuentran 

nubes de gas atómico (HI), nubes de gas molecular (H2), envolventes de baja densidad alrededor 

de nubes, medio internubes, burbujas calientes, rayos cósmicos y un campo magnético intenso 

cuya componente en la dirección paralela al disco galáctico es muy significativa. Se piensa que la 

presencia de este campo magnético puede estabilizar la zona de nubes contra los efectos destructivos 
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Tipo R(pc) n(cm-3) iW(M0) Av(klU s-:,1) T(K) Núcleos y Estrellas 

Difusas 0.3-3 30-500 0.5-100 0.7:1.5 10? Baja masa. 
Oscuras 3-10 102-3 103.-4 123 

., .. - . 10 Baja masa 
Gigantes 20-100 1()..300 10·~· .5,¡5 10-20 Masivas y Baja ~lasa 

- -... - (·,·. ·- - :-- e;-:-- •.:· .-- .-.:----. -- : l'l 
Tabla.1.1. Caracteriticas de las n~b~s -~-olec~la_res basadas en la Hnea. J=O~l de "'CO. 

Tomada de Myers (1~90)., 

de las explosiónes de supernovas. Así mismo se cree que existe un balance de presión térmica entre 

todos los componentes, por lo que el medio neutro internubes debe ocupar una fracción grande del 

volumen total (Cox 1990). 

Algunos de los problemas con respecto a la capa entre nubes que continúan sin resolverse 

incluyen la localización de sitios de aceleración de rayos cósmicos, el mecanismo mediante el cual 

se mantiene el grado de ionización en el medio entren u bes, ya que se necesita más energía de la que 

le pueden proporcionar las estrellas el tipo O, y el proceso de calentamiento de las nubes difusas 

(Cox 1990). 

Una componente del disco central de la galaxia de particular interés para este trabajo son las 

nubes moleculares, es decir, los conjuntos de polvo y gas interestelar con una componente molecular 

importante y cuya densidad media excede la de las fases neutra y ionizada. Cuando la densidad 

columnar de una región crece suficientemente, se empieza~ a formar moléculas de hidrógeno, y una 



Capítulo I 

Tipo R(pc) M(M0 ) ,;A~(km ~"'')-~ T(K) Estrellas 

0.05-0.2 1Q4-5 .. 10 ' T Tauri 
('..;'<,· .. :'·c. ····-· Baja Masa 

Masivas 
grande 
pequeña 

0.3-0.6 
O.Dl-0.03· ~~:~~,'r ;g.3-tq~: :,',ii-~:·i~~'.t)"<· ',,· aii~i~~º OB 

OB 

vez que se han formado éstas se pueden e~pez~ ~-:o~~:rot~~-,~oléculas; Aunque las moléculas 

mismas se protegen de la radiación ultra\•ioleta impidiendo el paso de esta a ciertas profundidades, 

los granos de polvo también las protegen de la desintegración por radiación ultravioleta, por lo que 

el contenido de gas molecular de una nube depende de la metalicidad de esta (Friberg y Hjalmarson 

1990). Las nubes moleculares se clasifican, a groso modo, en: oscuras, difusas y gigantes; cuyas 

características se resumen en la tabla 1.1. 

A su vez en el interior de las nubes moleculares existen subestructuras con densidades mayores 

que la de la nube dentro de la que se encuentran. Entre estas estructuras se encuentran los núcleos 

densos, que a su vez se clasifican en núcleos masivos y núcleos de baja masa. La distribución y 

cantidad de ellos varía en las distintas nubes. En la tabla 1.2 se resumen algunas de las propiedades 

de los núcleos densos; nótese que los núcleos dens~s masivos se clasifican en pequeños y grandes 

dependiendo de Ja apertura de antena con la que han sido observados (Myers 1990). 

Un aspecto muy importante en la comprensión de la estructura del medio interestelar, es el 
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conocimiento de los mecanismos que la generan. Un primer paso para entender como se distribuyen 

lás nubes y sus subestrucuras densas es conocer Jos procesos que las forman. Sin embargo, esto 

no es sencillo debido a que hay varios procesos físicos involucrados: ondas de densidad espiral, 

dinámica galáctica, explosiones de supernova, fotoionización y disociación, etc; y también debido 

a la diversidad de estructuras obserrndas: filamentos, agujeros, túnel•·'~ núcleos de baja masa, 

etc. De cualquier forma, han sido propuestos varios mecanismos como ·~entes importantes en Ja 

formación de nubes densas, entre los que se encuentran: procesos din.,micos, coagulación, frag

mentación, expansión alrededor de fuentes estelares e inestabilidades. Los ingredientes básicos 

en dichos mecanismos son: estrellas como fuentes de energía, autogravedad importante en escalas 

grandes, disipación de energía cinética en escalas pequeñas, intercambio de momento entre regiones 

lejanas por medio de propagación de ondas magnéticas y ondas de densidad que comprimen al gas 

interestelar en frentes de choque. 

En la primera parte de este trabajo se revisará, en particular, el papel de algunas inestabi

lidades en la formación de los diversos tipos de nubes en el medio interestelar. Los análisis de 

estabilidad en general, se clasifican en términos de los procesos físicos que consideran. Para el 

caso particular de la formación de estructura en el medio interestelar, las inestabilidades grav

itacional, térmica y magnética, con algunas modificaciones a Jos análisis originales realizados por 

Jeans (1902), Field (1965) y Parker (1966) respecth·amente, se cuentan entre Jos mecanismos más 

generalmente aceptados como responsables. A esta revsión se dedicarán los capítulos II, III, y IV 

del presente trabajo, respectivamente. 

La segunda parte de este trabajo presentará, por otra parte, un estudio de un caso particular 

de Ja inestabilidad gravitacional en un medio no homogéneo con un campo de velocidades turbu

le1: to, ya que, como se verá con detalle más adelante, el análisis tradicional sobre Ja inestabilidad 
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gravitacional no explica el colapso de núcleos densos e1{nubes moleculare{grá~'itacionalmente es

tables, hecho demostrado observaciona!mente por _Myers (1986). Ha habido vafi~s-.intentos por 

resolver este problema por medio de modificaciones_al análisis original. Entre estos-intentos, se en

cuentra el realizado por Bonazzola et al. (1987) en el que consideran las evidencias observacionales 

sobre Ja existencia de movimientos turbulentos en el medio interestelar, para incluir en su análisis 

un campo de velocidades turbulento caracterizado por un espectro de potencia. El resultado que 

se obtiene en dicho trabajo, como se discutirá más adelante, es un resultado muy interesante capaz 

de resolver el problema mencionado anteriormente, pero que requiere condiciones poco plausibles 

para Ja turbulencia en el medio interestelar. En el análisis que aquí se presenta, se encuentran 

resultados que relajan las condiciones para la inestabilidad hacia comportamientos más cercanos a 

los que se observan. 
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Inestabilidad Gravitacional 

1) Análisis de Estabilidad 

La inestabilidad gravitacional fue estudiada por primera vez por Jeans en 1902. El análisis 

realizado por Jeans consiste en buscar bajo qué condiciones las perturbaciones en la densidad, en 

un gas inicialmente homogéneo, se amplifican por efecto de su au togravedad. En el trabajo original 

se considera solamente la presencia de fuerzas de autogra\·edad y de presión térmica. Para e.studiar 

cada tipo particular de objeto o de proceso se han tenido que incluir nuevos elementos al análisis 

original y en algunos casos se ha tratado de modificar el análisis con el fin de que sus resultados 

concuerden con las observaciones. En esta sección se re\·isará el análisis gra,·it_;cional en su versión 

más simple, es decir en la forma en que lo realizó Jeans. 

Se supone un medio infinito, homogéneo y estático. El medio estará descrito por las ecuaciones 

h.idrodinámicas básicas y por la ecuación de Poisson, que describe '1a autogravedad del medio. 

7 
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Dichas ecuaciones se escriben' a continuación: · 

a¡, . ··•.·· . • Bt +, \7 ,(Pi!).=°'.· ·Ecuación de Continuidad. (1) 

p~~.+ p~9+'.'1; 2o ·~cu{ció:•de ~1~m~tá; (2) 

Ecuación de Poisson: (3) 

Donde 9 es el potencial gravitacional y G la constante de gravitación. Se supone que inicialmente 

el gas se encuentra en equilibrio, es decir, que la fuerza de atracción gravitacional que tiende a 

generar un colapso, está balanceada con la fuerza producida por la presión térmica, que actúa en 

direc~ión opuesta. Para realizar un análisis de estabilidad el estado inicial de equilibrio debe ser 

perturbado. Así pues, se escriben las variables del problema en términos de su valor de equilibrio 

más una perturbación, que es muy pequeña: 

p=po +pi, · (4a) 

(4b) 

<P = 9o + t/>i. (4c) 

fi=V1, (4d) 

donde la parte con subíndice O indica el valor de la variable cuando el gas se encuentra en equilibrio, 

y la parte con subíndice 1 el valor de la perturbación a cada variable. Nótese que se ha supuesto 

que en el estado de equilibrio el gas se encuentra en reposo, de manera que tió = O. Se quiere 

conocer la evolución de las perturbaciones en el tiempo, ya que si estas crecen indefinidamente 

entonces el balance inicial entre fuerza de gra\'edad y fuerza de presión se romperá, produciendo 

un colapso o una expansión continuada. Las ecuaciones para la e\'olución de las perturbaciones se 

obtienen sustituyendo la forma (4) para las \'aria bles en las ecuaciones (1) a (3). Como se supone 

que las perturbaciones son pequeñas, se pueden despreciar los términos no lineales. Como ejemplo 
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se muestra a continuación el método anterior en lá ecuación de momento (2). Sustituyendo (4) ~e 

encuentra 

.··' 

Reteniendo solamente los términos lineales en las perturbaciones y t:l.ilizandOla~p1~~ló~ (2) para 

eliminar los ténninos que incluyen solamente las variables en equilib;fo, se obtiérie 

Si se hace lo mismo con las dos ecuaciones restantes, se obtiene el siguiente sistema de ecuaciones 

diferenciales parciales para las perturbaciones: 

ªt/ +V'· (pov1) =o, (5) 

(6) 

(7) 

Suponiendo que el gas se comporta adiabáticamente, la ecuación de estado linealizada se 

escribe como 

(8) . 

donde ces la velocidad adiabática del sonido en el medio sin perturbar, definida como¿. = ~· 

Para resolver el sistema (5)-(i), se utiliza (8) para reescribir (6) de la siguiente manera: 

(9) 

Tomando la divergencia de (9) se obtiene 

º('"'-) 2 · •• Pam .vv + paV' <Pi+ c-v-p1 =o. 1 '(10) 
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Finalmente de (5),(7) y (10) se obtiene la siguiente ecuación para Pt 

(11) 

es decir, 

(15) 

donde A = 1! es la longitud de onda del modo it. Esto significa que todas las perturbaciones 

con longitudes de onda mayores que AJ = ( ~) 112 
son inestables. La longitud de Jeans, AJ, 

da un tamaño mínimo a partir del cual una nube se puede colapsar, ya que sólo en nubes con 

escalas características mayores que AJ se podrán producir perturbaciones con longitudes de onda 

suficientemente grandes. A partir de la longitud de Jeans se define una masa crítica mJ = po>.), 

conocida como masa de Jeans: 

ücij 
mJ = Gpl/3. 

Es importante hacer notar que el en análisis anterior hay una inconsistencia. Se ha supuesto 

que inicialmente V'o = O, Po = cte y po = ele¡ en ese caso la ecuación (2) implica que v <?o = O 
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por lo tantÓ,'de<Ja ei:uación·(3),.se tiene: que V'2 ~o:= O = 4r.:Gpo; Esto ~ignifica que el análisis 

sólo es consitetite sipo = O; este caso no c~rr~s~<;>nd~,a rurtgún sis~emafísico. Sin embargo, existen 

sistemas simples que permiten un'análisisde'est',;,bWéfád'gr'á\'.itacional autoconsistente. Un ejemplo 
·~ ,·; ·. >• , ··-'. ·z:·. .._,. . . . , 

es el de un disco infinito. Se considera q~e eni~1)~5taci.~é:hild"1 d~ equilibrio ii = O, Po = p(z) y 
~· '( · -::'>·:.: >: .. :,:{ >'.fi'~A·'.: .'~~;;\~:::. ::4:~r~;2. ·'.: ·o·_, 

</>o= <f>(z), z es la dirección perpendiciilar'al di~;c();;'~ij'x'~iii¡a'.'cémflguración se extiende hasta ±oo. 

Se encuentra el siguiente resultado (B°'-:er~{et;·~·~~~~)fl'. 

Por lo tanto, 

>.2 _ 2;;;cij · 
J - Gpo(O)' 

(16) 

(17) 

Los resultados (16) y (17) difieren de los valores críticos para el caso de un medio uniforme (candi-

cienes (14) y (15)) sólo por un factor de 2. Por lo tanto, a pesar de ser inconsistente, el cálculo 

original arroja resultados que no se encuentran muy alejados de los obtenidos con un cálculo au-

toconsistente. 

2} Desarollos Posteriores. 

El trabajo original de Jeans ha sido utilizado como base para numerosos trabajos posteriores 

en los que se consideran procesos físicos adicionales. Algunos de estos trabajos, así como sus 

resultados, se mencionarán y se discutirán brevemente a continuación. 

En 1953 Cltandrasekhar y Fermi incluyeron en el análisis de estabilidad para una nube esferica 

la presencia de campos magnéÜcos, encontrando que el criterio para la existencia de inestabilidad 

gravitacional en un medio infinito y homogéneo no se modifica, por lo que aún en presencia de cam-

pos magnéticos se sigue cumpliendo el criterio (14). Más adelante se incluyeron también rotación 

(Chandrasekhar 1954, Bel y Schatzman 1953), rotación con campos magnéticos (Chandrasekhar 
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19.54, Sharma y Singh 1988) y geometrías bldim~~si~nale~ (Ledotlx 1951, Sh1ion :l965), E~ tódos 
, . ·' .-.~ . ' - . - ' .... ~-- ·~ : "; . 

estos trabajos se encuentra báSi~alll~nt~,:~l ~~s~~'res~tado, un tamaño mínimo a partir del cual 
·.:··-,::-

existe inestabilidad y, cuya mfEit tfpi<!i>"é~iri'á"yor que la masa típica de las nubes moleculares gi

gantes. La escala caraterística.cle l~fa~~~~~bitd~d gravitacional para un medio in. !nito uniforme 

y politrópico con p"' 1 cm-3 , c."' 7 kJíi~-1 , típicas del medio interestelar tibio ( .. :),resulta ser 

(GpJ''' "' 500 pe y J.fJ ,...., 107 J.f0 , lo cual es mucho mayor que la masa de una r ·1be molecular 

gigante (105 .M0 ), por lo que aparentemente la inestabilidad gravitacional por sí mi:.ma es incapaz 

de explicar la formación de nubes moleculares a partir del medio interestelar frfo. Se requiere 

incluir procesos que permitan el enfriamiento del medio. 

También se han incluido geometrías planas y rotadón (Safronov 1960, Toomre 1964). Toomre 

estudia la estabilidad gravitacional de un sistema estelar arbitrario muy plano. Se considera que 

inicialmente el sistema rota manteniendo aproximadamente un equilibrio entre autogravedad y 

fuerza centrífuga. En este sistema aparecen los siguientes mecanismos de estabilización: a) las 

fuerzas originadas por la rotación del sistema; b) la presión que resulta de los movimientos aleatorios 

de los elementos individuales de masa y, c) el hecho de que una altura considerable del disco puede 

reducir la aceleracion producida por la fuerza de gravedad. El último efecto no es considerado, 

ya que se estudia un disco muy delgado. Se encuentra que un disco casi plano es estable ante la 

tendencia a formar condensaciones a lo largo de su propio plano, siempre que la velocidad cuadrática 

media de sus componentes sea suficientemc~te grande en la dirección paralela al plano. Toomre 

calcula que en la vecindad solar la dispersión de velocidades radiales cuadrática media mínima para 

que 110 haya inestabilidad es de entre 20 y 35 kms-1
• Toomre (1964}, también encuentra un criterio 

de estabilidad para un disco que es apartado del estado de equilibrio por medio de perturbaciones 

con simetría axial. El criterio de Toomre es: 

kc 
Q a r.uG < l, 
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Q 
Estable 

por Presión 

tomada de Shu 1992. 

donde k es la llamada frecuencia epicíclica, e la velocidad del sonido y u la densidad columnar 

de masa en el disco. La frecuencia epicíclica es una manifestación del carácter restaurador de las 

fuerzas originadas por la rotación y una consecuencia de la conservación del momento angular y 

esta definida como 

, donde r es el radio y n la velocidad angular. En el análisis de estabilidad se encuentra que 

los agentes estabilizadores presión y rotación diferencial actúan en escalas pequeñas y grandes, 

respectivamente; por lo tanto, la combinación de estos agentes dada por el producto kc va a tener 

influencia sobre todas las escalas. 

En la figura 2,i se muestra una gráfica de Q contra longitud de onda .X. Cuando Q < 
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1 la longitud de onda de las perturbaciones 'es cie.masiad~ pe~~eña c~rrio l~r~ qU:e éstas sean 

estabilizadas por rotación y demasiado grande como pi~a ser es¡~bruza:dÜ ~~¡.¡~:~re~Íó~; Podo 

tanto hay inestabilidad. En un disco plan¿ ell. prÓsencia de rotación y coll. c¡mpo'mainétii:~; las 

escalas inestables resultan ser .X ~ 1 - 4 kpc con M ~ 107 M0 y el colapso ocurre en la dirección 

principal del campo. El tiempo de colapso para estas escalas es t ~ 10'3años. Esta inesta.bilidad es 

independiente de las tasas de rotación y deslizamiento (Elmegreen 1987). Este resultado es análogo 

al encontrado por Chandrasekhar (1964) y Lynden Bell (1966). Otros trabajos orientados en esta 

dirección fueron realizados por Goldreich y Lynden Bell (1965), quienes consideran un disco plano 

con deslizamiento y estudian la estabilidad entre fuerzas de Coriolis y autogravedad, encontrando 

que la formación de nubes requiere de perturbaciones que no tengan simetría axial para que así el 

gas pueda flu.ir en dirección acimutal. 

!l!ás recientemente, Jog y Saloman (1984) han estudiado la estabilidad de un sistema similar 

al de Goldreich y Lynden Bell (1965), pero considerando que el disco está formado por gas y 

estrellas. Se obtuvo que en este sistema una inestabilidad tipo brazos espirales puede hacer crecer 

localmente la densidad del gas por un factor de ~ 3.5. Después de este incremento en la densidad 

el gas puede llegar a ser suficientemente inestable como para colapsarse en complejos de nubes. 

Como el gas tiene una dispersión de velocidades menor que las estrellas y es más compresible, la 

presencia del gas frío con autogravedad hace que el fluido de estrellas sea menos estable de lo que 

sería si estuviera solo. Balbus y Cowie (1985) estudian la estabilidad dinámica de un disco de 

gas politrópico en un potencial espiral fijo. Consideran la presencia de un choque en el flujo, así 

como los efectos de la altura finita del disco. Las concecuencias de la presencia del choque son 

varias: por un lado el choque hace que la densidad aumente después de éste. Dicho aumento puede 

ser suficientemente grande como para causar crecimientos significativos de perturbaciones. Balbus 

y c.owie (1985) demuestran que el proceso mencionado anteriormente afecta principalmente la 
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ev~lución de perturbaciones con longitudes de onda grandes. Por otro lado; la reexpansión del flujo 

debida a'.ladisforsión de las líneas de flujo causada por el choque, tiende a dificultar el crecimiento 

de las' perturbaciones en la densidad. Este proceso afecta a perturbaciones con cualquier fongitud 

de onda. Se encuentra un parámetro que caracteriza la competencia entre presión y rotación por 

una parte, y autogravedad por la otra de manera símil~ r al parámetro de Toomre perÓ considerando 

el efecto de que la frecuencia epicíclica k se incrcmE''tta cuando el fluído se comprime debido al 

choque: 

kc 
Qsp = r.G(umco)l/2' 

donde '<7o y O'm son los valores inicial y a compresión máxima de la densidad columnar, respecti-

vamente . La condición Q sP < 1 es necesaria, aunque no suficiente, para que haya un crecimiento 

considerable de perturbaciones en la densidad. Sin embargo, estos trabajos, así como el de Toomre 

(1964) mencionado anteriormente, tienen la limitación de que son aplicables sólo a inestabilidades 

unidimensionales en el rusco galáctico, es decir, a anilJ.Js concéntricos o a estructuras colapsadas a 

lo largo de los brazos espirales. La formación de nubes requiere de por lo menos dos dimensiones en 

el disco galáctico, lo cual introduce efectos de deslizamiento. El parámetro Q puede ser utilizado 

en análisis bidimensionales aunque , sin embargo, deja de proporcionar un criterio absoluto, ya que 

pueden existir inestabilidades causadas por deslizamiento aunque el fluído sea radialmente estable 

(Elmegreen 1990). 

Como mencionamos anteriormente, el problema fundamental de la inestabilidad gravitacional 

para explicar la formación de nubes moleculares, es que las masas características que se deducen 

para las regiones inestables son mucho mayores que las masas típicas obsen·adas de las nubes 

moleculares, por lo se requiere de procesos secundarios. De hecho, durante mucho tiempo, la in-

estabilidad gravitacional no se consideró como un mecanismo de formación de nubes, sino como un 

mecanis,i:no para la formación de complejos de éstas. La inestabilidad gravitacional explica el origen 
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de complejos de nubes gigantes con masas comparables a.la rnasa clásié:a de Jeans (107 M0 ) en el 

disco galáctico (E!rnegreen 1987). Cuando se encont.rar6~ núb'e·s con masas comparables a su masa 

de Jeans (es decir, con dimensiones características mayo~~.s) en discos de otras galaxias, la inesta-

bilidad gravitacional comenzó a ser tomada en cuenta coino mecanismo para la formación de nubes 

Algunas de las sugerencias en este sentido han sido hechas por Boulesteix et. al. (1974), Elrnegreen 

(1979), Cowie {1981), Viallefond, Gross y Allen (1982), Elmegreen y Elmegreen (1983), Jog y Sa-

loman (1984), B:ilbus y Cowie (1985) y Tomisaka (1985). También se ha propuesto (Elrnegreen y 

Elmegreen 1983) que la formación estelar. puede ocurrir en regiones con inasas características de 

107 M 0 y escalas de entre 1 y 2 kpc, y que el hecho.de que 105 M0 aparezca como la escala común 

de las nubes moleculares es un efecto de selección observacional (Stark y Blitz 1978), debido a que 

aparentemente 105 M0 es el tamaño mínimo para formar una estrella de tipo O y como el número 

de nubes moleculares por unidad de volumen es una función que decrece rápidamente con la masa 

de las nubes (Stark 1979; Solomon, Sanders y Scoville 1979; Liszt, Xiang y Burton 1981), entoces 

105 M0 es la masa más común para una nube cercana a una asociación OB. 

Otra posible explicación fue propuesta por Cowie ( 1981 ), quien sugiere que las colisiones 

entre nubes, en los brazos con densidad espiral, enfrían el f!uído. De esta forma la dispersión 

de velocidades decrece provocando que la masa de Jeans decrezca hasta valores cercanos a los 

observados. Este enfoque ha sido ampliado por Torrúsaka (1985), Elrnegreen (1989a y 1989b). En 

el trabajo de Tomisaka se estudia la respuesta del conjunto de nubes al potencial gravitacional 

galáctico. Se torna como base el modelo de coagulación, en el que las nubes pequeñas colisionan 

y crecen formando nubes cada vez más grandes, estudiándose las inestabilidades gravitacional y 

térmica de este sistema. Tomisaka toma en cuenta los siguientes procesos: formación de nubes 

moleculares gigantes por medio de colisiones inelásticas, destrucción de nubes moleculares gigantes 

por medio de eventos activos como form'.'ción estelar, e:-qilosiones de supernova y vientos estelares 
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y la pérdida de velocidad .. debida a colisiones disipatiyas. Se llega a Ja conclusión de que algunas 

de las grandes condensaciones de nubes se pueden formar en Ja región de los brazos, por medio 

de la inestabilidad gravitacional. Elmegreen (1989a), utiliza la ecuación de la energía dependiente 

del tiempo para deducir una relación de dispersión para la inestabilidad gravitacional en un medio 

que se enfría debido a las colisiones e¡,tre nubes. Se encuentra que la inestabilidad gravitacional se 

extiende hasta escalas con longitudes características mucho menores que en el análisis convencional 

de Jeans. Se. sugiere que Ja inestabilidad gravitacional puede formar nubes con entre 10" y 107 M0 , 

aunque Ja dispersión de Yelocidades sea grande. Cuando se incluyen además deslizamiento, rotación 

y un campo magnético acimutal (Elmegreen 1989b), se encuentra que el medio es inestable en 

todas las escalas de longitud característica menor que la trayectoria libre media de colisiones entre 

nubes. En este caso el colapso ocurre con tasas de crecimiento parecidas a las de la inestabilidad 

gravitacional convencional, para masas entre 1Cl3 y 107 M0 • 

La inestabilidad de Jeans tampoco resulta satisfactoria para explicar la formación de subes

tructuras en el interior de las nubes moleculares, es decir, regiones con temperaturas de alrededor de 

10 K y densidades mayores que 102 cm-3 • En este caso la inestabilidad de Jeans predice que todas 

las nubes moleculares con masa M ~ 100 M0 , radio R ~ 1 pe, y temperatura cinética T .:'i. 30 K 

son gravitacionalmente inestables. Sin embargo las oservaciones muestran que son los núcleos den

sos con poca masa (M ~ 3 M0 ) en donde se forman las estrellas, mientras que no hay evidencia de 

colapso para las nubes dentro de las que se encuentran (Myers 198i). En un intento de resolver este 

problema, Bonazzola et. al.(1987) han incluído dentro del análisis el carácter turbulento del campo 

de velocidades en el medio interestelar. Se encuentra un nue\'o criterio de inestabilidad, el cual 

revierte el criterio de Jeans para espectros de potencia del campo de velocidades suficientemente 

inclinados. 
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Es importante mencionar que la inestabilidad de Jeans se aplica en muchos otros campos de 

la astrofísica. Por ejemplo, en estudios de cosmología se analiza el caso de un medio en expansión 

(Kolb y Turner 1990) .. Se encuentra que dicha expansión frena el crecimiento exponencial de la 

inestabilidad, haciendo que su crecimiento esté gobernado por una ley de potencia. También se 

encuentra que el crecimiento de perturbaciones lineales se inhibe en un Universo dominado por 

radia~ión o por cunatura. Esto se debe a que el crecimiento de las perturbaciones está descrito 

por una ley de potencia y en las épocas de dominio de la radiación y curvatura la tasa de expansión 

es mayor de lo que sería si estuviera presente solamente materia, por lo que se frena el crecimiento 

de las perturbaciones. 
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Inestabilidad Térmica 

1) Análisis de Estabilidad. 

La inestabilidad térmica fue estudiada por Field en 1965. Este tipo de inestabilidad ya había 

sido propuesta anteriormente por Parker en 1953, para entender las prominencias solares, y por 

Zanstra en 1955. En esta sección describiremos el análisis de estabilidad lineal realizado por Field 

en 1965. 

Se supone un medio infinito, uniforme y estático, con densidad inicial Po y temperatura T0 • 

Las ecuaciones hldrodinámicas que describen este medio son: 

dp + p\l. ii = O Ecuación de Continuidad. 
dt 

(1) 

dii 
P dt + \1 P = O Ecuación de Momento. (2) 

P - !!:.pT =O Ecuación de Estado. 
µ 

(3) 

19 
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La ecuació~ (3)~s1~;cü;;~¡6íi{de~S"~ad~dci.tiú~~·.ic1~ar¡:l{ ~~·W.c6;st~~~~ cl~)~{·g4~5 y ~·el.peso 

molecular. f;:;¡~ ecu~rióri(4{/~¿;z~t1íí~ió~ gen~ralliada ele pérdid;. d~ ~al¿~ ~ !iXpi~~a ~!balance 
' -, ,• '. · .. ·" ,.·,: ~ , ' '" - . , _''. - ' :·· . . . • . : : ' . ' . :·' '. . : ~ ' ·~. ; _ _. . . .· ,·: . ' > ' ' 

entre. fa. tasii: de'pér~clasradiativas A y Ja tasa de calentantlento r: f = A.f' r: En equilibrio, 

f(p0 ,To) = ci. K ~s la conductividad térmica. La ecuación (4) se deduc~ Ú~~e~t~ utilizando que 

para un gas ideal se satisfacen las sigw1mtes relaciones (Callen 1985) 

y 

pTds ='Cvdt. · 

Para realizar un análisis de estabilidad hay que estuwar la evolución de pequeñas pertur-

baciones sobre un estado inicial de equilibrio. Se supone que las perturbaciones son suficiente-

mente pequeñas, como para poder conservar únicamente los términos lineales en ellas. Como las 

soluciones de las ecuaciones wferenciales lineales son funciones con forma exponencial, entonces 

se propone que las variables que son solución del sistema (1)-(4) perturbado son de la forma: 

A = Ao + Ai exp(wt - iii · r), donde A 0 es el valor de la variable A en el estado de equilibrio y 

A1 exp (wt - iit · f} es la perturbación de A. Escribiendo una solución de esta forma para cada una 

de las variables del problema 

P =Po+ P1 exp(wt - iit · r), (5a) 

T =Ta+ Ti exp(wt - iit· r), (5b) 

ii = ii1 exp(wt - it · f}, (5c) 

P = Po+ P1 exp (wt - iit · f), (5d) 

C = C1 exp(wt - iii · f}; (5e) 
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se pueden sustit~,ir','n las ecuaciones (1) a (4), y así obtener 11n siste~.1t de,ecuaciones algebraico. 

Co~~ éj~k~I~ ~ériiJdsti~:la sustitución paii la ecu~cióll d~~ala~ce.Ür.riii'có.: Di~ha ecuación se 

_: '~: .:;:rr~ 
_:_.,_e~· 

. . . ;,., " 

Introdu~i~nd? las :va~Jablés perturbad"f se obti~ne: 
¡ ::.-"";.; ; : :~ 4 ... 

[
.·· ;., __ p·_ .w-y·./P~+.l"¡~p(wt-ii?.;f)\ 
-r-1 l. -r :71:¡~ P,~rp~ex.f (wf~ii?· r¡J 

+Po((~~)Tf11 +(%;)/'1)-~ .(i~i<ff ex;(wt ~ ii?· r) =o, 

donde se usó:if ;,.:(~)j~¡> +(lf )PA;,J!i s Al, P1 a Ap, T1 i= AT. Simplificando y reteniendo 

únicamente los térrni~os lln~ales para las perturbaciones se obtiene: 

Si se hace lo mismo en cada una de las ecuaciones hidrodinámicas, entonces se obtiene el siguiente 

sistema algebraico para las perturbaciones: 

wp1 + ipoit · V'1 = O (6) 

(7) 

_!i_ - P1 [--Y-w(pº) -po(
8

C) ] + T1 [Po( OC) + 1(1<2 ] =O 
-y - 1 -y - 1 Po 8p T 8T p 

(8) 

Pi _!!]__Ti =O 
Po Po To 

(9). 

El sistema anterior tiene la forma: 
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donde X; son las incógnitas y a;; Jos co~ficl~nt~~. p6r16 5que'i~ pJ~de~scribfr t~bl~n c~mo: 
7,~ :.,' /l _,, 

·· .. · x iA1 + )á~2 t~· .. =~~~l~fi;··o~~,)~~,:; ,. 
:•c:;;f ~·,·;' 

Para que existan soluciones Xi' X2, ... 'Xn cl.istiiÍta~'<l~~¿~·~c,;·~~ ~~·~~sfra.· que los vectores A; sean 

linealmente dependientes; es decir que: det( A1 X2. ····X~} :i o,."EÍl'irne~tro caso esto significa que 

el determinante de la matriz de coeficientes de las ecuacia;!le.s (1) a (9) sea cero. Dicha matriz de 

coeficientes es: 

A= - .M~~ + ~'• ~:: t,t,-~K •' ) ' 

Po O To 

donde CT = (8C/8T)P y Cp = (8C/8p)T. Calculando el determinante de A, e igualándolo a cero, 

se obtiene la ecuación característica que, en el problema de inestabilidad térmica, constituye la 

relación de dispersión. Dkha relación se escribe a continuación: 

(10) 

En la ecuación anterior se observa que, en el caso no conductivo(](= O), w =O es solución si 

Po( ac) - tl(ªc) =o, 
8T p To 8p T 

(11) 

Esta es una condición de estabilidad marginal, es decir, una condición para que las perturbaciones 

no crezcan ni se amortigüen¡ ya que en este caso las perturbaciones no cambian temporalmente, sólo 
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donde e= (~) 112 , es 

(10) es 

Para simplificar 

(14) 

(15) 

que es más manejable que Ja expresión original. Para analizar las posibles soluciones de la relación 

de dispersión (15), se deben mencionar algunas propiedades de los polinomios de tercer grado. El 

discriminante de una ecuación de la forma ax3 + bx2 + ex + d = O está dado por: 

=(~-~ ·~)2 (3ac-b2)3 
D 27a3 6a2 + a + 9a2 · (16) 

Llamamos 

A-(~-~+~) - 27a3 6a2 a 
y B= (3ac-b

2
) 

9a2 · 

El discriminante determina el tipo de raíces de la siguiente manera: 

(i) Si D >O, entonces, hay una solución real y dos complejas conjugadas. 

( ii) Si D < O, entonces, hay tres raíces reales distintas entre sí. 
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(iii) Si D = O, entonces, si A '= B '=': ~' hayt,res ra,íces rea_]es nuias;si A =' -B, hay tres raíces 

reales, dos son iguales. 

si 1/l, 

y2 , y3 son las raíces del polfuomio!.~nt'ci~c~~::;~ef:tii:n~í~ qd~ 

· .. ···•• . b Y1 + Y2+ Ya = -¡;- y {17) 

Para encontrar criterios de inestabilidad, se debe conocer en qué casos la parte real de w es 

positiva, ya que en esos casos las ecuaciones (5) divergen expo:1encialmente, es decir, las perturba-

cienes crecen exponencialmente con el tiempo y por lo tanto hay inestabilidad. Por conveniencia, 

se llamará raíz positiva a todas las raíces cuya parte real sea posith·a, independientemente de Ja 

realidad de Ja raíz. 

Utilizando la ecuación (16) se calcula el discriminante de (15) 

( u'ª u' 1 )2 (3 u'2 )ª D= -1:._-1:+-(u~-up) + ~ 
27 6 7 9 • 

(18) 

A continuación se analizará qué sucede para cada una de los posibles valores de D. 

( 1) SI D > O, habrá dos raíces complejas y una real. Las primeras son complejas conjugadas 

y corresponden al llamado modo "acústico"; así llamado tanto por poseer una componente on-

dulatoria que implica la presencia de ondas de presión, como porque se presenta en condiciones 

adiabáticas, en analogía con las ondas sonoras. Adelante se explicará esto con más detalle. La raíz 

real corresponde al llamado modo de "condensación"que, como su nombre lo indica, está asociado 

a un proceso de expansión o contracción siempre monotónico en el tiempo (sin componente ondu-

!ataría), debido únicamente a cambios en el volumen específico de una región del gas; tales cambios 

ocurren de manera isobárica (ver más adelante). Nótese que ambos tipos de modos (aéústico o de 
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condensación) pueden ser tanto estables como inestables, dependiend~ del signo d~ la parte real 
•,·-- ,---_- , 

. . . 
de la solución. De las propiedades (li), se observa que, 111 112113 =;'11iJÍÍ2J2 ='~u/- a~ donde 1/1 es 

,·· < - -· ., ' 

la raíz real. Por lo tanto y1 llevará eLsign~ d<i.ap :..'. a~é; Para ql1e el: modo de condensación sea 

inestable y¡ debe ser positivo, es decir 

(19) 

o 

Según la desigualdad anterior; la conductividad térmica ]( reduce la inestabilidad, ya que la. 

condición anterior se puede escribir en téminos de las variables originales como: 

(3.!_) =(ªe) _f!!!..(ªc) >"2K; 
8T p 8T p To 8p T Po 

(21) 

y ]( siempre es positiva. Es decir, existe un intervalo, de posibles valores para l, O < CT - lp* < 

K;¿<, que se estabiliza por efecto de la conducción térmica. (La igualdad ( ~) P · = ( fif) P -

* ( ~) T sigue de una aplicación de la regla de la cadena.) La condición (21) implica un régimen 

isobárico, por lo que la raíz real, correspondiente al modo de condensación, satisface la llamada 

"condición isobárica" de inestabilidad. 

Por otro lado, se tiene que la parte real de las soluciones complejas 1ll y y3 , llevará el signo de 

al¡-(1 -1-1)- O"p')'-1 , por lo que en este caso existe inestabilidad siempre que se cumpla 

1 1 ( 1 ) UT < - UT-Up, 
1' 

(22) 

es decir, 

(23) 

y en las variables originales: 

(at) ·(ac)· · 1 Pº(ªc)· J( 
8T • = 8T p + 1' -1 To 8p T f ·--¡;;· (24) 



26 Capítulo Ill 

De nuevo, la igualdad en la relación anterior es consecr;encia de aplicar la regla de la·ádena, y 

muestra que las soluciones complejas satisfacen un eriteiió de iuestabilidad.isentrópico. Puesto 

que las raíces complejas representan soluciones oscilatorias, a este par de·raíces se le llama modo 

acústico. (Las ondas de sonido son ondas adiabáticas, por lo tanto son de naturaleza isentrópica 

ya que dQ = Tds.) Fícamente, este modo de la inestabilidad opera como sigue. Si la desigualdad 

(24) se satisface, las oscilaciones en la onda de sonido están sujetas a un calentarrúento dentro de 

la fase d.e compresión, el cual tiende a aumentar la amplitud d.e la onda. Por otro lado, el modo 

de condensación, que satisface un criterio isobárico, opera de la siguiente manera: una fluctuación 

positiva en la temperatura causa un decremento en l, por lo que la tasa de calentarrúento se vuelve 

mayor que la tasa de enfriamiento, y la temperatura tiende a continuar aumentando. Como P 

permanece constante, la densidad tiende a disminuir, dando lugar a una expansión continuada. 

Por el contrario, una fluctuación negath·a en la temperatura tendrá un efecto opuesto, originando 

una contracción continuada. 

Una forma gráfica de representar el criterio isobárico es la dada por Shu 1992. Como se 

mencionó anteriormente, en estado de equilibrio l(To, Po) = O. La curva l = O se determina 

utilizando física atómica. En la figura 3.1 se muestra dicha curva (trazo sólido) para el caso de un 

gas estático, uniforme y homogéneo en equilibrio térmico. La recta punteada corresponde al lugar 

geométrico de P = cte. 

Supongamos que el gas se encuentra a la temperatura y densidad descritas por el punto F. En este 

punto, una disminución isobárica en Ja temperatura ( sobre la recta P=cte) llern al gas a un estado 

en el que (l < O) (viceversa a C > O), por lo que entonces el gas tiende a calentarse y reexpaudirse 

(viceversa, a enfriarse y contraerse) y así regresar al estado inicial F. Algo análogo sucede si el gas 

se encuentra inicialmente en el punto H. Sin embargo, si el medio está descrito por el punto G y 
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logT 

Figura 3.1. Función de Enfriamiento. Tomada de Shu, 1992. 

una perturbación lo lleva a estados con menores temperaturas y mayores densidades, sobre la recta 

P = cte, se llega a una región donde C > O. Manteniendo la misma presión, el gas tiende a voh·erse 

cada vez más frío y denso, hasta llegar al punto H. Por el contrario, si la perturbación lleva al gas 

a estados donde e < o, entonces el gas tenderá a continuar expandiéndose y calentándose hasta 

llegar a F. El punto G es un punto inestable ya que un gas que se encuentra en dicho estado, 

puede separarse en dos fases distintas. La particularidad del punto G con respecto a los puntos F 

y H es precisamente que en G 

(27) 

es decir, el criterio isobárico. 

Finalmente, si escribimos en su forma dimensional los criterios (20) y (23), se encuentrán los 

números de onda críticos 

_ = (~ (paCp _e ))112 
Kct [( To T y 
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- --.:-"_-_ :- -~ ·> --_'.:_:·. -- . - .: -<.-. _._'º.- ,.}·:~_~·<·:~-'·>",'-;-:?~/:--_·,::\'.:;'.-
respectivamente. N.úmeros de ond.a mayores s_e estabili~an por)a presencia ~e l~ .. :conductJyic:la,c:l 

térmica. Las escalall peque~~~ so~ estabi~zadiis po~ efecfo;d~ la;condu2~iótl·;~ ei1_tie~'á'.s~if;a~,d~ 
sea esta últill1ª•,mayor será tamhi_é~ la esc~la'.aparUr ?~}~~~uaf,~?~~~{~}i_~i.~1f~Wz.i~i~~~-~~ '.: 

. "-.. -. .", ,. __ -- . ': > .... ' ·.·.;'_·::.~ :._:·_;_·· _·::~.:: __ .... '·_::_·:_·;_};:._~_-:-_:-.. ·-·· -~,, '.J· ... ' 
'·,'. ·.>:: .,_,:::. _, ~.·::-; .. , ·-·; 

(ii) Si D < O, la ecuación (16) tendrá tres raíces reales. A pesar de .t~néf tre~ soiucion~s 
--_ , -., . 

reales distintas, la forma en que se agrupan según su comportamiento es _similar a la del caso (i). · 

Dos de ellas proceden del par cr.>njugado en D > O, por lo que continúan comportándose como 

un par, cambiando de signo simultáneamente al variar los coeficientes de la ecuación, tal como se 

verá más adelante. Debido a este comportamiento es natural continuar llamando a estas raíces 

"modos acústicos", a pesar de que en este caso dichos modos no son oscilatorios. La tercera raíz, 

correspondientemente, se continúa llamando "modo de condensación". Como 

y Yt + Y2 + Y3 = -o-T, 

tenemos las siguientes posibilidades: 

a) (up - u!r) >O y a!r >o, Se tienen dos raíces negatiYas y una posith'a. 
- · .. >, ''. ·::~;;'.:~ .·--_:\ '·'. '' -: .. :-: . '». ·.· -: ; . 

b) (up - u!r) < oy<f~· ;-~~ t~ tfés raíces son negativas. 

c) (ap - a!r) <O y a!r <O. Hay dos raíces positivas y una negativa. 

d) (ap - u!r) >O y a!r <O. Las tres raíces son positiYas. 

Notando que en el caso D < O se satisface upu!r > O (ver figura 3.2), es posible demostrar que 

estos criterios se pueden expresar en términos de los criterios isentrópico e isobárico descritos en 

el caso D > O. Así 

a)==> No se satisface el criterio isent~ópico y se sat_isiace el criterio isobárico. 
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b)==>_ N!l se satisf~c~~rigÜn ~riterio. 
,. -··:~· -' •• -._.,_ ••• ".· • : • < ' • •• _. ,-

c)=> Se saÚ~fac~el '<:~H(?rio i~fnt~ópkÚ n.o se satisface el crit.erio isobárico. 

d)=> Se satisfacen ambos criterios. 

-.... -- - -

En resumen, se ha encontrado quebidepen~ientemente'.del sig~o del di.scriminante, el signo 

de las raíces está determinado por 
:•_,_; 

e:~) p < - 1~:2 
··Ye - ~l;i¿f~~A·~ .. ·~. 

Si ambas se cumplen habrá tres raíces-positiv~.: :ta-primer;,, ~Óndiclón determina el signo la 
- -

rafz asociada al modo de condensación, mientras qúe'ia'~eg~n.<la:'-determina el signo de las raíces 

correspondientes al modo acústico. 

En _el caso D < O se observa también que siempre que o'T < O, habrá alguna solución positiva, 

por lo tanto habrá inestabilidad. La desigualdad anterior se puede escribir también como: 

( ae) "2 
K 

8T P +Po< O, (25) 

por lo que se conoce como el "criterio isocórico". Este criterio se satisface siempre que se cumpla 

el criterio isentrópico, aunque no al contrario, por Jo que el criterio isócorico es menos general, y 

no será considerado en lo sucesivo. Físicamente, el criterio isocórico se puede entender de manera 

análoga al criterio isobárico explicado anteriormente, con la diferencia de que, dado que en este 

caso la densidad se mantiene constante, las expansiones o contracciones están relacionadas con 

cambios en la presión exclusivamente. 

En la figura 3.2 se resumen los resultados obtenidos, para el caso particular en que "! = 5/3. 

La curva de en forma de "picos" representa la condición D = O. Las regiones sombreadas son las 
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(j 
p 

raiz positiva 

modo de 

raices 
-complejas 

decae 

positivas 
conjugadas 

(j 1 

T 

raices positiva 

crece _____ ,.. 

Figura 3.2. Dominios de Estabilidad. 

Se llama rah. posilh·a a toda aquel1a que tiene una parte real posith·a 

Capítulo 111 

zonas del plano alc-ap en las que D <O. También se muestra el número de-raíces positivas que hay 

en cada región del plano. La recta con pendiente positi\'a es el límite del criterio isobárico y la de 

pendiente negativa el límite del criterio isentrópico. 
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2) Desarrollos Posteriores. 

,._ . '''" . 

Ha habido diversas modificaciones a los crÍtedos originales de inestabilidad térmica con-

siderando otros ingredientes del m~dio)ntercstelar. Una de las modificaciones, realizada por el 
•. -.:·-, .•'T'c' ··: :• 

mismo Field (1965), se obtiene cuand.ci' se toma en cuenta la presencia de un campo magnético 

uniforme. En este caso los efectos son considerables ya que, en primer lugar, aparecen dos modos 

oscilatorios adicionales provenientes de dos polarizaciones de las ondas de Alfvén. Además, si el 

campo magnético es normal a la dirección de propagación de las perturbaciones, la inestabilidad 

se inhibe debido a que la presión térmica tiene que ser grande para poder balancear a la presión 

magnética. Otro efecto de la presencia de un campo magnético es la reducción de Ja conductividad 

térmica a través del campo, ya que Jos electrones no pueden cruzar las líneas de campo magnético 

en dirección perpendicular, sino que se mantienen describiendo órbitas alrededor de ellas. La ines-

tabilidad térmica en presencia de campos magnéticos ha sido aplicada, sobre todo, a fenómenos 

solares por Field(1965), C. Chluderi y G. Van Hoven (1979), S. R. Habbal (19i9) y R. Rosner 

(1979), entre otros. En algunos casos se consideran campos magnéticos no uniformes. 

Otro de los refinamientos introducidos por Field (1965) consiste en hacer un análisis de esta-

bilidad térmica en un sistema con simetría axial en rotación. En el caso de movimientos puramente 

acimutales, Ja inestabilidad no se afecta, ya que en esta dirección el gas puede moverse sin caro-

biar su momento angular. Sin embargo, los movimientos radiales sí son afectados, sobre todo en 

escalas grandes, por lo que las escalas grandes tienden a ser más estables. En el mismo trabajo 

Field también hace un análisis de estabilidad considerando los efectos de una estratificación en 

Ja densidad. Se encuentra que una atmósfera estratificada tiene un comportamiento distinto al 

de una atmósfera homogénea. Según Field, en el caso homogéneo las perturbaciones con tasas 

de crecimiento posith·as necesariamente tienen grandes longitudes características, ya que las fiuc-
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tuaciones de temperatura asociadas a las fluctuaciones de la densidad pequeña escala desaparecen 
·-. . '; ' . - .. · . . . ~ .. :.. . .. ,- '~ 

por efecto de la conducción térmica .. En cambio, en. el .caso del medio estratificad~ las ~aria~lones. 

en la temperatura no son necesarias, debido á que las ecuaciones de continuidad_y·d~·:~quWbrfo · 

hldrostático implican que la presión deun elemento de volumen es constante. t~:~t:a~'t?!·~~:·~~tt 
caso, se pueden presentar perturbacio~es; de densid~d con tasas de crecimient~:~~~¡~l~~~ ·;~;e~~ 

. - ' . . . ~.:.:·~~~ .. ·:;{i~.~;\J .. ~~:_·.-;~-1~;.::. ".-~-
escalas pequeñas, ya que no están asociadas a fluctuaciones de temperatura que s'er.ran:. borrada5 

por conducción. 

Una última modificación introducida por Field consiste en incluir los efectos de una expansión. 

Esta inclusión es importante para el estudio de nebulosas planetarias, vientos estelares y formación 

de galaxias. Field encuentra que el enfriamiento producido por Ja expansión provoca que el gas sea 

más inestable que el gas que inicialmente está en equilibrio térmico. 

La inestabilidad térmica ha tenido diversas aplicaciones en trabajos sobre medio interestelar. 

Al estudiar este tipo de inestabilidades en gas interestelar calentado por rayos cósmicos (D. W. 

Goldsmith et. al. 1969. D. W. Goldsmith 1970) se llegó a un modelo de dos fases para el 

medio interestelar en el que dichas fases se encuentran en equilibrio de presión. En el segundo 

trabajo de Goldsmith se hacen, además de un análisis análitico linealizado, cálculos numéricos que 

describen el régimen no lineal. Se encuentra un tiempo típico de crecimiento de las perturbaciones 

de 107años. En un trabajo posterior, Flannery y Press (1979) consideran tanto el calentamiento 

como la ionización producidas por los rayos cósmicos, así como el enfriamiento producido por 

excitación colisiona) de electrones. Se encuentra inestabilidad del modo de condensación para 

T > 90 K y la posibilidad de la existencia de nubes estables en el modo de condensación, pero 

acústicamente inestables si 30 K < T < 90 K. Las escalas características asociadas a los modos 

acústicos más inestables son las siguientes: tiempo de crecimiento ~ 5 x 106 /t; años, longitud de 
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E~ unlin~sifno>llneaipar~ la inestabilidad térmica (Me Millan 1980) se llega también a 

un estado estacionario .cri· eLque coexisten un estado frío y otro caliente, en equilibrio de presión. 

Además, se encuentran dos comportamientos distintos que dependen de la temperatura inicial del 

meclio: i) Si 30 K < T < 70 K, la inestabilidad llega a un estado estadísticamente estacionario, 

es decir, un estado que en promeclio se encuentra en equilibrio. ii) Si T > 80 K, entonces el 

crecimiento de la inestabilidad es ordinario. 

Otra de las aplicaciones de la inestabilidad térmica al medio interestelar fue hecha por J. 

Schwarz y colaboradores (1972). Se estuclió la formación de nubes en un medio interestelar que 

se enfría ("flujos en enfriamiento"). Se encontró que, en el caso uniclimensional, si el tamaño 

característico de la perturbación, .X0 , satisface -"• < cT0 con e la velocidad del sonido y Te el 

tiempo de enfriamiento radiativo, entonces los procesos de condensación pueden dar lugar a nubes 

interestelares con densidad aproximadamente 100 veces mayor que el resto del medio. Dentro del 

estuclio de inestabilidad térmica en flujos en enfriamiento se ha propuesto (Gilden 1984) que tal 

inestabilidad es fuente de estructura a pequeña escala, en nubes moleculares. La inestabilidad 

térmica en flujos en enfriamiento también ha sido utilizada en el estuclio de halos galácticos y 

cúmulos de galaxias. !lfa!agoli et. al. (1987) estuclian la inestabilidad térmica en dichos flujos para 

el caso de acreción hacia un objeto central generadora de racliación; encuentra que el gas está sujeto 

a sobreestabilidad, más que a inestabilidad monotónica. Nulsen (1986) encuentra resultados que 

sugieren que el enfriamiento requerido para que pueda haber inestabilidad se puede dar en todos los 

cúmulos y grupos de galaxias que emiten rayos X y que los flujos de enfriamiento están presentes 

sólo en aquellos en los que el gas se enfría enfocado hacia una galaxia central bien definida. En 

formación estelar, Fabian et. al. (1980) muestra que en un entorno con altas presiones y libre de 
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- ' . . . . 

polvo, flujos de enfriamiento con.masas menores que la ma.Sa de' Jeans, favorecen.la formación de 

estrellas de baja masa. 

También se han hecho trabajos en los que se relaciona a la inestabilidad térmica con la ines-

tabilidad convectiva. Se ha demostrado (Defouw 1970) que una atmósfera térmicamente inestable 

es con\'cctivamente inestable, independientemente del gradiente de temperatura. 
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Inestabilidad Magnética 

1) Análisis de Estabilidad. 

En 1966 Parker estudió un tipo de inestabilidad, la inestabilidad que existe en un medio 

interestelar compuesto por gas térmico, caro po magnético y partículas de rayos cósmicos y confinado 

a una capa delgada por una fuerza de gravedad vertical. Este análisis aproximó al campo magnético 

galáctico considerándolo como uniforme en planos paralelos al disco galáctico y variando solamente 

con Ja altura respecto al centro de la galaxia. En esta sección se revisará el análisis de estabilidad 

lineal sin tomar en cuenta los rayos cósmicos¡ después se mencionarán bre\"emente sus efectos sobre 

Ja estabilidad del medio. 

Como se explicará más adelante, es válido suponer que el campo magnético se encuentra 

"congelado" en el gas térmico por lo que a la presión térmica es necesario añadir también Ja 

1 presión magnética B 2 /Sr.. Por simplicidad, se supondrá que el cociente entre presión térmica y 

34 
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(1) 

(2) 

siguiente manera: 

(3) 

(4) 

Por las relaciones 

exp( .:..:z/A). 

Por otro lado se tienen que las ecuaciones magnetohidrodinárilicas que describen al gas son: 

dp(z) +pV'·ii= O 
dt 

Ecuación de Continuidad. 

Ecuación de Estado. 

ajj ( -at = \7 X ii x B) Ecuación de Inducción lvfagnética 

a;; 1 - -
p Ot = -V'P+ 4ir(V x B) x B-pfj Ecuación de Movimiento, 

(5) 

(6) 

(7) 

(8) 

en donde se ha supuesto que la ecuación de estado es una ecuación barotrópica de la forma P o:: p", 

que cumple con la condición de equilibrio P =e? p, mencionada anteriormente. 
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En la ecuación de inducción magnétka está hecha_ la aproXimación d_e "flux freezing"o "conge

lamiento del flujo magnético, ya cj~e ~e há despreciado el término -'i1 X ( 77": x E) de Ja ecuación de 

inducción completa, consideran.do que Ja resistividad 77 es muy pequeña y que las dimensiones inter

estelares son muygrandes, por k> tanto r¡ <t:. vL, y domina el término 'i1 x (iix E). El congelamiento 

de flujo magnético se pued_e entender.físicamente de la ecuación (7). Esta ecuacion tiene la misma 

forma que la ecuación de ,;órÜéidad para flujos barotrópicos incompresibles ~ + 'i1 x (w x ü) = O, 

donde w = 'i1 x ü es lav~ri.icidad. Por el teorema de Kelvin sabemos que el flujo de verticidad 

en estas condicion~s _se conserva, es decir que JA w · ñdA. = cte. De aquí se desprende que el flujo 

magnético if! a través de un área A, definido como: 

también se conserva, es decir dif!/dt =O. Entonces el número de líneas de campo que cruzan una 

superficie de fluído dada es constante, por lo que se dice que el campo se encuentra "congelado" 

en el fiuído. 

Regresando al análisis de estabilidad, considérese que el estado inicial de equilibrio es pertur-

hado ligeramente: 

p-+ p(z)+P1 

P-+P+P1 

E--+ (b.,,B(z) + b.,b.) = B(z) + b 

donde pi, P1, b y ii son muy pequeños, por lo que en las ecuaciones que describan al medio 

perturbado se pueden retener únicamente los términos lineales. De esta manera, cambiando las 

variables originales por las variables perturbadas en las ecuaciones originales y conservando sólo 
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los término,~.ihi~ales'en las perturbaciones se obtiene el conjunto de. ecuacicirics que describirán al 

medio 'peitt'tr!Íad(). 

\ ., ... ::: 
Como ejemplo se muestran los cálculos para algunas ecuacioti.es. 

perturbadas en la ecuación de continuidad se obtiene, 
.., ,-:_, ~,::·.: ··!-:';<:~ 

a ... ··/ . . ···.:, >':.i· .·::••: ·.'•:'·.···· 
8t (p(z) + P1) + v · V'(p(z) tP1}¡:J'(~C2;{t-:P,f~fd•fi°:7:~? .: ' 

= f.,, + •· :(p(<)) :f J1t Rl\~~~1·~~¡.t~~~':· 
===} mP1 + v,(-:T) +~(~)Y\fi~'.?;·:<· 

:-.. -. -- - -- ' -- ~-.'':~; --~~-~.·-,-.'_,:f''--:~;~~;-..;,-<~~.-
en donde se ha eliminado la ecuación de continuidad para las variables sin perturbar. Por lo tanto, 

queda: 

(9) 

Si se hace lo mismo para cada una de las demás ecuaciones se obtiene el siguiente conjunto de 

ecuaciones: 

8 p 2 O ( ) 2 ( ) Vz 8t i = c l&Pl - / - 1 e P z A 

8b,, = B(z)éJv,, 
éJt 8y 

8by = -B(z) 8v,, _ B(z)(8v, + ~) 
8t 8x 8z 2A 

8b, = B(z/Jv, 
éJt éJy 

p(z)av,, = _ 8P1 + !!_(8b, + 8b,) 
éJt 8x 4r. 8x By 

p(z) 8vy = _ 8P1 _ B(z)b, 
fJt éJy 8;.A 

(-)º1'=_ 8Pl B(z)(fJb, 8b, by) . 
p ~ {¡; - ---¡¡;- + --:¡;;:-- ay - {¡; + 2A - g Pi 

(10) 

(11) 

(12) 

(14) 

(15) 

(16) 

Las ecuaciones (9) a (16) describen la evolución de las perturbaciones. Se proponen soluciones 

de forma exponencial para cada una de ellas, ya que son todas ecuaciones lineales. Las soluciones 
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propuestas son: 

P1 = poD e;.;{t;~+ i~~3; ,+i"~~j+i~,{$ci·~2)f/2A} .•. · 

v; = uC;~p{ t/~ + ilizX +,i1>S+i1>,z+,A/2~i 
b; "'BoA; expfr/r + ÍlizX + i1'yY + Íli:Z+ (s ;:_ l)z/,2A}:. 

Ca]Jítulo IY 

(17a) 

(17b) 

(17c) 

Con t<z, i<y, i<y y s reales. En particular, el parámetro s se elige de.tal formá..que imponga una 

frontera fija en z = O. La frontera fija es necesaria para evitar que las soluciones diverjan en 

z = -oo como se puede ver que sucede en la ecuación (4). 

Para continuar con el análisis de estabilidad, se debe encontrar bajo qué condiciones las per-

turbaciones crecen de manera exponencial, es decir, bajo qué condiciones res real y positiva. Con 

el fin de obtener un sistema de ecuaciones algebraico en lugar de diferencial parcial, se sustituye 

las soluciones (17) en el sistema (9)-(16). Para las ecuaciones de inducción magnética (11)-(13) 

simplemente se sustituyen p¡ y b;, y se utiliza el hecho de que B(z)/ Bo = exp(-z/2A). Para la 

primera componente se encuentra: 

Si se definen los números de onda y las frecuencias normá.lizados a las escalas del problema como: 

q¡ = Aiiz 1 q2 = Aliy iQ = Ailiz + Hs - 1) y !1 = -t:r, la ecuación anterior queda: 

(18) 

Siguiendo el mismo procedimiento en las ecuaciones para las dos componentes restantes se obtienen 

!1A2 = -iq¡ C1 - iQCa (19) 

(20) 
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' :.' ··' ' .'. ' ·,, :···' 

Para reescribir las ecuaciones de moyimien~o!{l4):;:(16)>se~u~ili.zan tambien)35 ecuaciones. 

La manera de reescribir la ecuación para la i-ésima componente t·i: se deriva dicha ecuación con 

respecto al tiempo, se deriva la ecuación de est.ado con respecto a la i-ésima componente y se utilizan 

las ecuaciones de inducción magnética para escribir ésta última en términos de las componentes de 

Ja velocidad. Se obtiene una expresión para ~. misma que debe ser sustituída en Ja ecuación 

obten.ida del primer paso. Siguiendo este procedimiento para las ecuaciones para cada una de las 

componentes se obtiene el siguiente sistema: 

(21) 

n2 c 2 + iq2 (1 +a: -1')c3 = -iqn!1D. (22) 

-2iq1a(iQ - 4) + !1i3C3 = -[7(iQ - 4) + l+ a] !1D. (23) 

El sistema anterior se puede resolver para C1 , C2 y C3 • Una manera posible de hacer esto es 

utilizando el método de detenrunantes. Después de algo de álgebra se encuentra: 

c1 = -neq~n) [,.n~3 + (7(iQ - ~) + 1 +<:<) (2o:iQ + 1' - 1)]. (24a) 

. 1 ] o:) -:- 4a:21·qi(Q2 + ¡) ' (24b) 

(24c) 

con 
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Para encontrar la relación de disper~ión se .usstitu'yenlas ef(presiones ~o!llpletas para las com

ponentes de la velocidad, incluyendo Jos resultados.a11terió~es, en la ecuación de continuidad. Como 
,_- ... -- .· : <:·· .. \-·::·,,·.".-<--· :<.:::: : .. :; ·. .. .. 

el álgebra para simplificar la relación de dispersi.ón ~s muy larga y. tediosa, se pondrá solamente el 

resultado final: 

n4 + n2 (o:+ 'Y) (qi + Q2 + ¡) + qÍ [20:t(qi+Q2 +¡) ::._ (1 +o:) (1 +o: - 'Y)] 

2 • <l<'·' :' 1 
+ ri?2 [,.n4 + n2 (2a-yq:¡ - 2a(20: + -y)Q2 +7 -'l+t~);;-;41:t2'Y~i (Q2 + ¡)] =º· (25). 

Nótese que se ha considerado que s = l. Dé esta.forma s~obti~rÍe.una ecuación 'de dispersión 

par en i; •. Las razones por las que esto es necesario ;~~,r~á~idn~rii'cóD. Jiis c;,ndici;,nes de frontera, 

sin embargo, dichas razones no son claras. 

La ecuación de dispersión (25) es dema5Íado coi:r;pllcada como para ser resuelta en general, por 

lo que se ana'lizarán sólo a algunos casos límite de interés físico. Las perturbaciones pequeñas con-

sideradas previamente pueden tener varios efectos sobre el medio y en consecuencia sobre las líneas 

de campo magnético "congeladas" en el gas. Uno de estos efectos es el "o,·erturning" transversal 

convectivo que consiste en un reacomodo de las líneas de campo a partir de movimientos únicamente 

en direcciones transversales al campo, las cuales son, en este problema las direcciones x y z. En 

las ecuaciones (24) se observa que los movimientos en estas direcciones ocurren simultáneamente 

cuando q¡ = Ai;~ .¡, O. El efecto de reacomodo transversal convectivo se ilustra en la figura 4.1 

Cuando q2 = Ai;" ,¡, O, el efecto de las perturbaciones es distinto. Se generan ondulaciones 

transversales a lo largo de la dirección paralela a las líneas de campo. Como el campo se encuentra 

"congelado" en el gas entonces las líneas de campo se ondulan. Este efecto se ilustra en la figura 

4.2. 



Inestabilidad Magnética 41 

z 

Figura 4.1. ReacO~odo Trannersal Conveclh·o. 

Aunque estos dos efectos no son excluyentes, por claridad se analizarán de forma separada: 

( i) Como primer caso se tratará el modo de reacomodo transversal convectivo. ·Como se 

mencionó anteriormente, este modo no deforma las líneas de campo magnético, sino que solamente 

las reacomoda. Con el objeto de separar explícitamente los diferentes modos de inestabilidad, se 

cosiderará el caso Ky = O, en el que el reacomodo transversal es el único_efecto presente. En las 

ecuaciones (17) a (20) y (24) se puede ver que en este caso la velocidad y la perturbación al campo 

magnético tienen Ja forma ¡j = ( Vx, o, 11=) y b = (o, by, o). Las configuraciones anteriores dan lugar 



42 Capit.11/0 IV 

z 

Figura 4.2, Ondulamlento_de las Linea& de Campo Magnético. 

al efecto ilustrado en la figura 4.1. La relación de dispersión queda como 

n4 + n2(a:+¡)(Q2 + ~) + (¡~[) [1n4 + n2(-2a:(2a:+¡)Q2 + 1 -1+ ~a1)j =o, (26) 

si q2 = O. Se necesita que la relación de dispersión tenga una raíz positiva para tener inestabilidad, 

porque sólo así las perturbaciones (17) crecerán exponencialmente en el tiempo. La ecuación 

anterior tiene una raíz real y positiva sólo sf 

1 < 1 - a:. (27) 

En este caso el campo magnético tiene un efecto estabilizador, ya que en el criterio de inestabilidad 
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puramente con\•ectiva,- que se escribe más adelante, se observa qu-~ para -y-< 1-hay:i~estabilldad 

siempre. En la ecuación (27) se puede ver que existe un intevalo de valores 1_ <'Y< 1:- a:-qi:e ~oII --

estabilizados por la presencia del campo. 

( ii) Ahora se verá el caso en el que el efecto anterior e' tá totalmente ausente, 

En este caso la relación de dispersión se puede escribir de . " siguiente manera 

Para una ecuación de la forma X 2 

debe ser negativa y para que la que la 

es decir, 

(l+a)(l+a-7) 
20:7 

1 2 2 ¡ > q2 + Q >o. (29) 

Para que este intervalo sea distinto de cero es necesario que el término de la izquierda en la ecuación 

anterior sea mayor que cero. Esto tiene como consecuencia 

(30) 

Siguiendo dentro del regímen q¡ = O, es de interés particular el caso en el que solamente se 

consideran los efectos del campo magnético; esto es, se eliminan todas las fuerzas convectivas. 
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'· '··· ''. ·,<'.. :· . ' 
Para hac~r ksto 'podéhios: ~orisideraí-' '1 ,; 1;: deliido a que según el criterio para la inestabilidad 

' .. - ,, -·· . -·. ··-:•.. .. . '·· - .- ~"-

con vecÚ~a, ~~~a :~~~r¡~c~~nd;;. 
- ~'. ,· .... , '' :?¡ dT1·· ·. ·:.'(. ~ - 1) TI dP,. 

~--· --; - -, .• ,-.--. - ·:. - -· I - -

· dz ·> -'1- P Tz ' 

De acuerdo con la.ecuación anterior siempre hay inestabilidad cuando '1 < l. También puede haber 

inestabilidad si "( > 1 ya que la condición anterior es fundamentalmente una condición sobre los 

gradientes de presión y temperatura. En el problema que se discute la temperatura del medio es 

uniforme por lo que el lado izquierdo de la desigualdad es cero. La posibilidad más sencilla para 

que la desigualdad no se cumpla y no haya inestabilidad convecth·a es que '1 = l. La estabilidad 

en -y = 1 es un caso de estabilidad marginal debido a que cualquier cambio de la temperatura T 

con z hará que la condición de inestabildad se satisfaga. Imponiendo la condición anterior para '1 

en la ecuación (28), se encuentra 

De las propiedades de las ecuaciones de segundo grado, se ve que se necesita 

(32) 

para que haya inestabilidad. En la desigualdad anterior se puede observar que Q2 tiene un efecto 

estabilizador, ya que tiende a hacer que el valor del lado izquierdo de esta sea más pequeño. Por lo 

tanto los modos más inestables se dan cuando Q2 = O. Por otro lado de la relación (32) se deduce 

que existe inestabilidad si 

(33) 

y los modos más inestables son 

(34) 

La ecuación (31) no es ya tan complicada como la forma general de la ecuación de dispersión, 

por lo que es posible resolverla explícitamente para !12 • Haciéndolo se encuentra la siguiente 
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se en cu entra que la relación de dispersión en este régimen es 

(36) 

que es independiente de Q. Esto significa que no depende del número de onda en la dirección 

\'ertical, por 16 que se puede decir que un número de onda suficientemente grande en la dirección 

x inhibe el efecto estabilizador del número de onda en z. 

Nuevamente se utilizan las propiedades de las ecuaciónes de segundo grado para encontrar 

en qué condiciones existe alguna raiz positiYa, o lo que es Jo mismo, bajo qué condiciones hay 

inestabilidad. Esto sucede siempre que se cumpla la siguiente condición: 

(37) 

Si se resue!Ye la ecuación (35) para !12 , se encuentra para la re!a:ción de dispersión: 

En la tabla 1 se resumen Jos resultados obtenidos anteriormente, 'así como algunos otros que se 

deriYan de ellos. Para los casos(*) y(**) de la tabla, que son inestabilida<jes puramente magnéticas, 



Condiciones 

C¡ = 0 
g2? o 

q1 =o 
q2 #o 
q3 =o 

q1 =ce 
'12 #o 

Perturbaciones Criterios de Inestabilidad r Procesos 

b = (O,b.,O) 
v= (r:.O,t•,) 

b_= (O,b,,b,) 
v= (O,t'>;,-,¡ 

b = (O,b¡;;b,) 
- v.=-_¡o,i'i1;}:,) 

b;;, (O; a:b~) ·- ; -. ' . _ .:: • 
'ii = (O, t;v. i·;) ' ' 

r < 1 - et - Cualquiera R.T.C. 

F.C. 

r=I ** 
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Fisura 4.3. GrAfka de Tasas de Crecimiento de la Inestabilidad puramente Magnética. 

tomada de Parker 1979 

se puede hacer una. gráfica del cuadrado de la tasa de crecimiento fl2 contra el cuadrado del número 

de onda en la dirección y, q~. Se obtiene el resultado que se muestra en la figura 4.3. 

En la gráfica anterior se puede ver que en el caso (**)la inestabilidad se extiende para valores 

mayores de qi que en el otro caso. Además, en ambos casos, para los \'alores de a considerados, la 

tasa de crecimiento máxima se da en q2 ;::,. 0.5. La mayor inestabilidad ocurre con q1 ~ 1, que es 

el caso en el que la inestabilidad es independiente del número de onda en -la dirección z, dado por 

iQ 2 = iAK3 = iq3. 

En resumen, se ha hecho un análisis de estabilidad para el caso en que el campo magnéti~o se 
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encuentra sumergido en un gas térmico y'sus escalas de ¡¡]tura coinciden .. La i~estabilidad aparece 

como consecuencia de la flotabilidad del campo magnéticó B2 /Sir, ya que como se observa en los 

casos analizados previamente y, en particular. en los que no aparece ningún efecto convectivo, las 

líneas de campo se deforman. El ondulamiento de las líneas de campo hace que, por efectos de la 

gravedad, el gas "resbale" a lo largo de ellas hacia las zonas bajas. Este proceso continúa debido 

a que las zonas altas tendrán menos gas sobre ellas por lo que tenderán a subir más; mientras que 

las zonas bajas, con cada vez más material acumulado.sobre sí, se hundirán cada vez más. 

2 ) Desarollos Posteriores 

A partir del trabajo oraginal de Parker, numerosos análisis han incluído diferentes efectos a 

fin de hacer al análisis de estabilidad magnética más directamente aplicable a las condiciones del 

medio interestelar. Por ejemplo, se ha encontrado que la escencia de la inestabilidad magnética no 

cambia aunque se consideren efectos como la presencia de rayos cósmicos (Parker 198.), la rotación 

diferencial de la gala.xia (Shu 1974), la variación de la aceleración gravitacional con la altura (Parker 

1966); capas de campo magnético horizontal cuya dirección relativa varía en ángulos rectos (Parker 

1967), rotación continua de la dirección del campo magnético con la altura (Lerche y Parker 1968); 

deformación del campo en la dirección acimutal alrededor de un cuerpo cilíndrico con simetría 

rotacional (Parker 1906); resistividad y viscosidad (Parker 1967). Algunos de estos efectos se 

discuten brevemente a continuación. 

a) Rayos Cósmicos. 

El campo magnético de la galaxia se ve afectado por la presencia de rayos cósmicos, ya que el 

campo magnético los acopla al gas. Un análisis de estabilidad considerando a los rayos cósmicos, 

suponiendo que su movimiento se encuentra totalmente desacoplado del movimiento del gas, que 
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los rayos cóslltlcós no" sori af~étados por el -campo -gravitacion~ ~ruáético; qu~Ja présión ejercida 

por loSrayo~ ~ó¡1~~~ es isotrópica (Parker 1979), y que los- erectds ;~erci~es del -gas relativista 

sondes~~~cia~l¿~i¿~~ido ~ealizado por Mouschovias (1991). _ Pa~a'. uri c~Il1;o magnético paralelo 
•; ,· ··:;- _·-.. : 

al pfanó galácÚ~~ se obtiene una ecuación de equfübrio hldrostáÍÍco ~imilar a la obtenida ante-

riormente s_ln tomar -en cuenta los rayos cósmicos, excepto pcir un té_rmino aclicional de. presión 

PRc_= {3P. 

. : -:_; - . . ' .- - -- - - ~ -:: -~' ' 

Un tratami~nto to_talmente análogo al reaJjzado anteriormente arroja el siguiente resultado: 

para el caso "'"' = O hay inestabilidad siempre que se cumpla la siguiente relación -

1 
(1 + a+f3- -i·)(l+ a+ /3) > 2a1(q~ +Q 2 + ¡)· (39) 

- De la relación á.nterfor se puede decir que los rayos cósmicos tienen un efecto desestabilizador, ya 

que la presencia de /3 en el lado izquierdo de la relación (39) desestabiliza cierto intervalo de valores 

de a que de otra forma darían lugar a un régimen estable. Por otro lado se encuentra una tasa 

de crecimiento que decrece con {3. En el límite de a muy pequeña, es decir, cociente de presión 

magnética a presión térmica muy pequeño, existe inestabilidad a todas las escala-'. 

lllgunos trabajos subsecuentes se han abocado al cálculo de los tiempos de crecimfonto de la 

inestabilidad en presencia de rayos cósmicos. Parker (19GG) ha encontrado un tiempo de crecimiento 

de la inestabilidad comparable al tiempo de caída libre del gas ( ~ 107 años). En otro trabajo 

Mouschovias (1991), haciendo un análisis bidimensional, obtiene un tiempo mínimo de crecimiento: 

-( T )''2(3x109 cms-2
) 

fm;n = 2.2 x 10' GOO K g años_, 

el cual resulta suficientemente pequeño como para ser importante para la formación de nubes atrás 

del choque de la onda de densidad espjral. Basándose en este resultado concluye que la inestabilidad 

de Parker es más adecuada para la formación de condensaciones a gran escala o complejos de nubes 
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que para.la form~~iód de nub~~ interestelares individuales, tal corno había sido propue~to ya en un . 
::''.~. ·:, .. "-.; '. :;: :. ' .. :~:···?.··.'.>~,·:· ·:::·.:.·._:-·. ,:·.· ·,:: ..... ~' ··_-.. ·-;_· ~---·- -<'" 

trabajo antédor:{.Moiisé:hoviasiShu y "'oodward.1974) 

- -:·, ·-.:.:. ' 

b) Rotáción Diferencfril 

En el caso de Ja rotación diferencial (Shu 1974) se encuentra que una rotación uniforme no 

detiene la inestabilidad, debido a que el gas siempre puede resbalar suficcntemente despacio como 

para que no se sien~a la presencia de Ja rotación. La rotación se acopla a las perturbaciones 

solamente por medio de Ja fuerza de Coriolis. Sin embargo, este efecto, así como el deslizamiento, 

sí afectan las tasas de crecimiento. La rotación suprime las ondas grandes en Ja dirección horizontal. 

La tasa de crecimiento se reduce en presencia de rotación y es máxima cuando Ja rotación es cero. 

Un elemento desestabilizador adicional se encuentra al considerar líneas de campo curvadas 

con un radio de curvatura R, con R :::; H, H es la escala de altura (Asséo et. al. 1978,1980). 

Esto es debido a que el efecto de la curvatura complementa al de la gra\"edad. Además resulta 

que Ja presión de Jos rayos cósmicos en las regiones levantadas puede exceder considerablemente la 

presión del gas; Jo cual disminuye el tiempo de crecimiento de la inestabilidad. 

c) Simulaciones Numéricas 

Simulaciones bidimensionales en ausencia de rayos cósmicos (.Mouschovias 1974) muestran que 

la inestabilidad de Parker eyoJuciona a estados finales de equilibrio, tanto para el gas como para el 

campo magnético. Dichos estados de equilibrio son estables frente a perturbaciones bidimension-

ales. En un trabajo posterior (Mouschovias 1975), se hacen conjeturas en el sentido de que si se 

consideraran rayos cósmicos, se obtendrían básicamente los mismos resultados. Sin embargo, en 

tal trabajo no se toma en cuenta la posible presencia de fuentes de emisión de rayos cósmicos. 
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d) Puntos Débiles de la. Ine.stabilidad de Parker 
. ,'. --·; . -

Según Elm~gree~ (HJ~o)J~'idé~t~~~~~d de.Parker tiene algunas dificultades paia ex;licar la 

formación de nubes en el medio interestelar.· Dichas .dificultades se mencionan a continuación. 

Se espera que tubos de flujo adyacentes se muevan y se deformen separadamente, lo cual 

sugiere que el primer resultado de la inestabilidad sea una estructura caótica o turbulenta, no la 

formación de complejos de nubes gigantes y bien definidos, ( Parker 1967, Asseo et. al. 1978, 

Lachieze-Ray et. al. 1980, Cesarsky 1980). 

Por efecto del campo magnético los rayos cósmicos tendrán problemas para poderse mover 

rápidamente a lo largo del gas, por lo que en realidad, la tasa de crecimiento debe ser menor que lo 

calculado, (Kuznetsov y Puskin 1983, Xelson 1985). Otro fador que reduce la tasa de crecimiento 

lo constituyen las nubes ya existentes sobre las líneas de campo, así como las irregulidades de éste, 

(Zweibel y Kulsrad 1975). 

Otra dificultad de la inestabilidad de Parker en la explicación de nubes aparece debido a que tal 

inestabilidad opera en equilibrio de presión. Este problema desaparece cuando se toma en cuenta 

la autogra\0edad. Sin embargo en tal caso la cantidad de autogravedad requerida para obtener la 

compresión que hay en las nubes moleculares es tan grande que el papel de la curvatura de las 

líneas de campo magnético resulta secundario en comparación con el papel de la autogravedad. 
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Análisis de Estabilidad en un Medio no Homogéneo 

En esta sección se realizará un análisis de estabilidad gravitacional lineal en un medio no 

homogéneo y en presencia de un campo de velocidad turbulento caracterizado por un espectro de 

potencia. Este análisis se encuentra motivado por dos hechos importantes: por un lado, la imposi

bilidad de la inestabilidad clásica de Jeans, analizada anteriormente, para explicar la formación 

de nubes moleculares pequeñas, por otro lado las e\·idencias observacionales sobre el carácter tur

bulento del campo de velocidades en nubes moleculares y sobre el campo de densidades· en dichas 

nubes. Este análisis es una extensión natural del trabajo realizado por Bonazzola et al. (1987) en 

el que se estudia la estabilidad gravitacional de un medio con densidad uniforme considerando la 

existencia de un campo de velocidad turbulento. A continuación se resumirán algunos antecedentes 

importantes para la fundamentación de este cálculo. 

1) Antecedente.s 

Los movimientos internos de las nubes mqleculares son muy complejos y el conocimiento 

51 
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sobre ellos continúa siendo incompleto. Al estudiar las.líneas de emisión de 12 CO y 13 CO, se han 

encontrado evidencias de que las nubes moleculares .cóntieheri. núcleos denso~ en su interior los 
~ :. -~_-\-- :(:·-': /'-: _·- . . .-

cuales se pueden colapsar sin evidencias de un colapso·global de.la nube dentro de la que están 

localizadas (lvfyers 198i). Además se encuentra que las líneas,inencionadas anteriormente presentan 

ensanchamientos que corresponden a movimientos súpersóni~os en todas las nubes moleculares, 

los cuales se consideran turbulentos. Las propiedades de ló:; movimientos turbulentos en nubes 

moleculares fueron cuantificadas por primera vez por Larson.en 1981 y extendidas posteriormente 

por varios autores entre los que se encuentran Leung;:Kutner. ~· Mead (1982), Myers (1983), Dame 

et al.(1986) Falgarone y Pérault (198i), Solomon'et al..(.1987), Scoville et al.(198i) y llfyers y 

Goodman (1988). Se ha encontrado que en un gran' núm.ero de nubes moleculares y núcleos, con 

tamaños 0.1 pe < R < 100 pe, la disper !ón de velocidades .ó.v y la densidad de partículas n 

están relacionadas con el tamaño característico de las nubes de la siguiente manera: .ó.v ex R112 

y n ex: R- 1 , respectivamente, donde .ó.v es ancho a potencia media de las líneas. Por lo tanto, 

estas estructuras se encuentran aproxirnac 1mente en un estado de equilibrio virial entre la energía 

potencial gravitacional y la energía cinét:ca (Myers 1988). Aunque las relaciones anteriores se 

conocen corno Leyes de Larson, Larson no : as formuló de esta manera. Los resultados obtenidos por 

Larson apuntaban hacia un exponente de :/3 en la primera relación, es decir, un comportamiento 

turbulento del tipo del de Kolmogoroff que. como se verá en la próxima sección, corresponde al caso 

de turbulencia isotrópica y homogénea en un flujo incompresible con cascada de energía. Estudios 

posteriores, mencionados anteriormente, han llegado a la conclusión de que el exponente en la 

relación entre dispersión de velocidades y longitud característica es más cercano a 1/2. La relación 

entre las leyes de escala mencionadas anteriormente y el equilibrio virial se· puede ver directamente 

si se recuerda la condición de equilibrio dría! G~f ~ ilv2 • 

De lo anterior resulta claro que para estudiar la estabilidad de nubes moleculares, es necesario 
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considerar tanto el campo de v~{~cidádes1tur~llle~to¡ c~~~;;lh~clw~e ql\e su densidad y su tamaño 

característico no son independientd~; si~& q~~o~~d~c~hiin~ l~yde!~scaJasF Dadala necesidad de 

con~cer algunas de las definiciones bási,S~ d~la)'~orí:i: d,etu~,h~le~cia, en f\' siguiente sección se 

hará un breve resumen al respecto. 

2) Turbulencia 

2 .1) Definiciones. 

Cuando en un fluído las fuerzas inerciales son mucho mayores que las fuerzas viscosas, causando 

que sus movjmientos sean fluctuantes y desordenados, se dice que el flujo es turbulento (e.g. Hinze 

1975, Lesieur 1990). Aunque no existe una definición única de turbulencia, sí existen requerimientos 

mínimos para clasificar a un flujo como turbulento. En un flujo turbulento hay una gran cantidad 

de escalas excitadas, es decir, existen regiones del fluí do que se mueven de manera coherente 

("eddies"), con escalas características desde muy grandes hasta muy pequeñas. Además, todas las 

escalas se encuentran conectadas, es decir, la energía se puede transferir entre eddies de diversos 

tamaños. En general los flujos de la naturaleza son casi siempre turbulentos. 

Es de notar que, aunque el estudio de la turbulencia se basa en ecuaciones totalmente determin-

istas (las ecuaciones hidrodinámicas) de manera que, en principio, cualqu.ier detalle del movimiento 

turbulento se puede determinar si las condiciones iniciales están completamente definidas, en Ja 

práctica resulta muy complicado predecir el comportamiento detallado de un flujo turbulento, 

tanto por la imposibilidad de definir exactamente las condiciones iniciales, como por limitaciones 

de cálculo. Numéricamente, los errores de cálculo crecen exponencialmente, aunque, como no ex-

iste una solución analítica en el caso general, salvo para casos muy particulares, es imperatiYa la 

utilización de cálculos numéricos. 
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Debido a la naturaleza caótica de los movimientos turbulentos; resulta práctico describir un 

flujo turbulento en términos de cantidádes.prom~dio. La de~Jripción. estadística de la turbulencia 
¡.;._· •<~:.0<.;,,_·~'c" 

. ; . ·.·: <.·· . ' /, .. . '../: .·.:· /:-:.> . ::> ~ ... ' ; 
se basa en la consideración de que las ·Variables físicas. s·e pueden é dividir en una parte promedio 

: : ' "•~';.(':~.•,;,,;· .. ,·;::,.., r 

y otra parte fluctuante. Por lo tanto, en cada punto la. ,;elo~idad se puede escribir como Ü + ü, 

donde (u) = O. La intensidad de la turbulencia se define .. como (u2 ), y la energía cinética por 

unidad de volumen asociada a la turbulencia es T = ÍP(u2). Estadísticamente se define el grado 

de· correlación de las variables del fluido ya que movimientos en puntos cercanos pueden estar 

correlacionados en diferentes grados. En particular, la correlación espacial entre dos fluctuaciones 

de velocidad se define como: 

R;; = (u;(x,t)u;(x+ r,t)), (1) 

que en general es una cantidad tensorial. Si las fluctuaciones de velocidad son independientes entre 

sí, entonces su correlación es cero; el tensor de correlación R;; es una medida de la probabilidad de 

que las fluctuaciones de velocidad evaluadas en los puntos x y x + r tengan el mismo valor. Si la 

turbulencia es homogénea, entonces el tensor de correlación es sólo función del vector de separación 

r. El tensor de espectro de la turbulencia se defir,e como la transformada de Fourier del tensor de 

correlación 

<f1;; = (2~)3 J _l j exp(-ii< · f)R;;(f)dr, (2) 

por lo que 

R;; = j j j exp(ii< · f)iJ!;;(i<)di<. (3) 
-oo 

De las definiciones anteriores, se tiene que 

R;; = j J j exp(ii< · f)iJ!;;(R)di<, (4) 
-oo 

de donde 

R;;(O) = ( U;U;) = J _l J <f1;;(i<)di< = 3µ2
' (5) 
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< ": ·~ "~' . 

Enge~e~~l ~i;Clt) d~pende de ¡a cllrecdón d~l ~~Ctojriúme;o de onda; esta dependencia hace a 
::' i" "' ·: .•. -.; :·-" ; '· - .·',. - --{ ; , ' -.: ",-' ·_ . - . ~- - - , -

iP;i(it) difícil de mánipular. Para.elirninar fa información direccional adicional se integra el espectro 

anterior sobre cascarones esféricos alrededor del origen del espacio de números de onda. De esta 

forma· se obtiene un espectro que es función de la magnitud del número de onda y cuyo valor 

representa la energía cinética total en ese número de onda. Así pues 

E(K) S f if!¡;(it)du, (6) 

; .:·:::_< ·.,::::-: .,-.'• 

donde do:e~~{ ~1~,'.n<i~t~''<l~ á'.r~a ~obre el cascarón. Integrando e(K) sobre todos los posibles valores 

de la magnit~d¿de':;.: se'.obtÍep~ Ía energía cinética total por unidad de masa asociada con los 

md:~~1iili~-~t-~~->i~f ~:~fa~Yo~-~·-__ ; -· · ·--

1 ¡:¡00 ¡ · ·· · ' 1 3 ' 1 = 2 if!;;(it)dt< = 2(u;u;) = 2µ2 = 2R;;(O). (7) 
-co 

2 .2) Cascadas Turbulentas y formas del espectro. 

El caso particular de la turbulencia homogénea e isotrópica en un medio incompresible es 

uno de los más estudiados, debido a que las suposiciones anteriores simplifican notablemente la 

formulación de correlaciones espaciales, ya que estas últimas dejan de depender de la orientación y 

localización del vector separación T. En este tipo de turbulencia el movimiento decae únicamente 

por disipación viscosa, la cual se encuentra asociada con números de onda grandes, es decir, escalas 

pequeñas. En los flujos incompresibles tradicionalmente estudiados, como en el serninal trabajo de 

Kolmogoroff (1941), se supone que la energía que restituye las pérdidas viscosas es inyectada prin-

cipalment'e en las escalas más grandes. A partir de estas escalas se generan estructuras coherentes 
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con tamaños caractefísticos cada vez menores. El proceso continúa hasta que la escala de longitud 

es suficientemente pequeña como para que la disipación ,·iscosa sea importante. Esta secuencia 

es conocida como cascada de energía. La disipación está determinada por la tasa de inyección de 

energía a la cascada a través de las escalas grandes y es independiente de la dinámica de las escalas 

pequeñas (ver, e.g., Lesieur 1990), por lo que es indep~ndiente de la magnitud de la viscosidad. La 

energía de los números de onda suficientemente grand<es es independiente del proceso de producción 

de energía, por lo que su espectro de potencia depende sólo del número de onda, de la tasa de 

disipación y de la viscosidad. Si la cascada de energía se extiende sobre un intervalo de números 

de onda suficientemente grande, entonces puede haber un intervalo de escalas, llamado subrango 

inercial, en el que todavía no es notable la acción de Ja viscosidad, pero cuya dinámica no depende 

del mecanismo detallado de inyección de energía. En ese caso, por medio de un análisis dimensional 

Kolmogoroff (1941) encontró que 

(8) 

donde A es una constante numérica y e es la tasa de disipación. El resultado anterior es conocido 

romo la ley de -5/3 de K.olmogoroff, y es un resultado bastante aceptado con amplio respaldo ex

perimental, aunque en las escalas más pequeñas del rango inercial se presentan ligeras des\'iaciones 

debido a la no uniformidad de la disipación. Existe una analogía del espectro de Kolmogoroff 

para flujos en dos dimensiones, e(K) ~ ,;:-3 (Kraichnan 1967), que corresponde a la transferencia 

de enstrofía (definida como la vorticidad cuadrática media por l1 = J IV x üi 2dV) hacia escalas 

pequeñas. 

Para estudiar la turbulencia en el caso de un flujo compresible es com·en.iente separar el campo 

de velocidad en dos partes; por un lado la parte incompresible o rotacional y, por el otro, la parte 

compresible, cada una con su correspondiente espectro de energía. Para la parte compresible 

se han propuesto teóricamente dos espectros del tipo del de Kolmogorff:c~n distintas leyes de 
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pot~ncia para dos regímenes diferentes. Zakharov y Sagdee; (1970) propusieron qúe e ~. i>-2/ 3 

cuando no hay choques, mientras que Saffman (19íl) propuso e ~ 1>-2 en pres_encia de choques, 

independientemente de la dimensionalidad del sistema. Passot et al. (1988) han hecho simulaciones 

numéricas en dos dimensiones en las que se obtiene un exponente cercano a -2 para la parte 

compresible del espectro, en presencia de choques. Para el caso bidimensional, puesto que e: 

espectro de la. parte compresible tiene una. pendiente menor (-2) que la parte incompresible (-3) 

se espera que el espectro total sea. dominado por la. primera, por lo que resulta. plausible considera: 

que, en este ca.so, tenga un exponente de -2. Sin embargo, para. el caso tridimensional el espectru 

de la. parte incompresible tiene una. pendiente menor (-5/3) que el de la parte compresible, por 

lo que es posible que el espectro resultante esté dominado por la. parte incompresible, presentand·.> 

una. pendiente de -5/3. Por otro lado, resultados numéricos recientes de Shebalin (1993) sugieren 

dominación de la parte compresible aún en tres dimensiones, aunque estas simulaciones poseen 

una. muy baja. resolución (643 ), por lo que no muestran un subrango inercial bien desarrollado. Así 

pues, a. falta. de evidencia conclush·a, en la. sección 4) consideraremos ambas posibilidades para. el 

espectro. 

S) Estabilidad gravitacional de un medio nu homogéneo en reposo. 

En esta. sección presentaremos un ejemplo sencillo de cómo la. presencia. de una. ley de escalas 

en la distribución de densidad de las nubes en un medio en reposo puede alterar significativamente 

el criterio tradicional de Jeans para la inestabilidad gravitacional. En lo que sigue, definiremos 

como una. nube de tamaño L a. un máximo local de la. densidad cuando ésta. se observa. con una. 

resolución igual a L. Entonces, más precisamente, pretendemos estudiar la estabilidad gravitacional 

de una. sucesión de nubes que satifacen una ley de escala, y en donde las más densas y pequeñas 

posiblemente se encuentran dentro de las mayores y de menor densidad. Supondremos que la. 
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Log p 

Figura 5.1 Establlldad gra,·ita.cional en un medio no homogéneo, 

densidad promedio de las nubes satisface una ley de escala de la forma 

(9) 

donde B es un factor de proporcionalidad y f3 es un parámetro libre. Nos interesa entonces 

encontrar el valor de /3 tal que cada escala sea su propia longitud de Jeans >.J, es decir, L = >.J, 

donde L ~ 1/ "· Del capítulo (II), tenemos que, en general 

( 
;rc2 )1/2 

>.J = Gpo ' 

donde e es la velocidad faotérmica del sonido. Si e es constante, entonces podemos escribir 

con 
- 2 

C= "~. (10) 

De las ecuaciones (9) y (10) tenemos que Ja ley de escala para Ja densidad para la cual todas 

las nubes tienen un tamaño igual a >.J es 

(11) 
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. .. " ' . 

por lo. que' h:l.brá.in~st¡~iliclá~d sie!npre. que f3 ·;:: 2. CEit~ r~suliácfo s~ Hu~tra:en .la figÚra 5.l, y 

correspond~_al ~asó e.n que lf fu~:i:Ía d~ atrácció11 gravita~ionál aumenta más rapidamente que la 

presión térmica al disminuir el tamaño de la nube. 

Este análisis, a pesar de ser poco realista debido a la suposición de que el medio se encuentra 

en reposo, ilustra claramente el efecto, sobre Ja inestabilidad graYitacional, de una ley de escalas 

para la densidad en la que nubes de menor tamaño están caracterizadas por mayores densidades. 

En la siguiente sección presentaremos un análisis de inestabilidad lineal para el caso más realista 

de un medio con una ley de escala para la densidad de las nubes, y un campo de velocidades 

turbulento. 

4) Estabilidad gravitacional de un medio no homogéneo, turbulento. 

En \'arios trabajos se ha considerado el efecto de la presencia de turbulencia en la estabilidad 

de nubes moleculares. Chandrasekhar (1951) incluyó dentro de su análisis un término de presión 

turbulenta, pero sin considerar que la energía turbulenta puede Yariar con la escala, es decir, sin 

tomar en cuenta el espectro de potencia. Más recientemente, Bonazzola et al. (1987) realizaron 

un análisis de estabilidad para el Medio Interestelar frío, caracterizando al campo turbulento de 

velocidades por medio de su espectro e incluyendo a éste dentro de su análisis de estabilidad gra-

vitacional. En esta sección se estudiará la estabilidad gravitacional considerando tanto el espectro 

de potencia del campo turbulento de velocidades como el hecho de que la densidad de las nubes 

cumple una ley de escala. Supondremos que la densidad promedio de las nubes satisface una ley 

de escala de Ja forma (9) y que el campo de velocidades se enuentra caracterizado por un espectro 

de potencia 

(12) 

,con a> 1, para que la energía turbulenta definida en (7) sea finita. 
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Siguiendo a·Chandrasekhar. (1951) y a: Bonazzola et al.(1987), describimos al medio por medio 

de las siguientes. ecuaciones: 

8¡:+ v : (pv) = o Ecuación de Continuidad. (13) 

\72 9 = 4r.Gp Ecuación de Poisson. (14) 

p~~ + p(v· 'V)v= -p\79- c
2 'Vp- 'VPr(i>) Ecuación de Momento, (15) 

donde c2 = * es la velocidad del sorudo. Nótese que la ecuación de momento es una ecuación 

semifenomenológica, ya que se ha añadido el término modelo 'V lT(K) para representar el efecto de 

la turbulencia como una presión efectiva. En realidad, el efecto de la turbulencia está conterudo 

dentro del término no lineal ;; · 'Vv. Sin embargo, puesto que este término se desprecia en un 

análisis de estabilidad lineal, es necesario introducir un término extra de "presión turbulenta". El 

uso de este tipo de términos es comÚil¡ por ejemplo, Lizano y Shu (1989) han escrito una ecuación 

de estado en donde la presión contiene una contribución turbulenta, y Bonazzola et al.(1987) han 

presentado una simulación numérica con la que fundamentan la relación 

(16) 

donde 

(17) 

justiñcando así un tratamiento de la presión turbulenta análogo al de la presión térmica. De manera 

similar, se supondrá que el potencial gravitacional en cada escala es el potencial gravitacional 

correspondiente a una densidad cuyo valor es el valor de la densidad promedio en tal escala. 

Así pues, los efectos de las escalas más pequeñas se considerarán tanto en el témino de presión 

turbulenta como en la suposición de densidad uruforme dentro de la escala estudiada. La ecuación 

de momento es, por lo ~anto, válida sólo para escalas con longitudes características mayores que 
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1/ K, ya que no se ha considerado 

han modelado sus efectos. 

(18) 

con 

donde p(K) es la densidad promedio de-las que la velocidad 
' .,. -

promedio del conjunto de nubes es cero de manera que cl conjunto de nubes se encuentra en un 

estado de equilibrio inicial, aunque este estado no corresponde a un estado de reposo y de densidad 

unifome, sino a los valores promedio sobre campos azarosos, es decir a los valores dados por una 

expresión como (5) para cada variable. El estado inicial de equilibrio es ligeramente perturbado. 

Entonces 

p--+ ¡;+Pi. 

donde los valores con subíndices 1 son las perturbaciones. Nótese que las perturbaciones no cor-

responden a las fluctuaciones turbulentas, sino a pequeñas perturbaciones sobre un estado de 

equilibrio imaginario en el que las variables son iguales a las valores promedio del fluído original. 

Las fluctuaciones turbulentas no pueden ser consideradas pequeñas, ya que tanto la ley de escalas 

para la densidad como el espectro de energía para la velocidad son leyes de potencia, que implican 

variaciones de amplitud arbitrariamente grandes para escalas suficientemente distintas entre si. 

Sustituyendo las nuevas variables en las ecuaciones (13), (14) y (18), suponiendo que los valores 

promedio satisfacen también esas ecuaciones y que las perturbacicines son suficientemente pequeñas 
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Si se eliminan los términos no lineales, obtenemos 

Por último, utilizando el hecho de que los valores promedio satisfacen las mismas ecuaciones, 

encontramos 

_8v1 -\1,i. - ( 2 + .1 º)\I PTt = -p .,,1 - e _3w_ Pi· (19) 

Si se hace lo mismo con las ecuaciones de continuidad y de Poisson, encontramos las siguientes 

ecuaciones para las perturbaciones: 

8p1 " (- ) 8t = - . pv¡ (20) 

v 2efJ1 = 4r.Gp1. (21) 

Ahora tenemos un sistema de ecuaciones diferenciales parciales lineales, por lo que proponemos 

soluciones con forma exponencial 

P1 --+ P1 exp i(Kx - wt.), 

donde P es cualquier variable. Sustituyendo la forma anterior para cada una de las variables en la 

ec~aciones (19), (20) y (21) obtenemos el siguiente sistema de ecuaciones algebraicas: 

• - • -,1. ( 2 1 º( )) . -iwpv¡ = -rnpn - e + 3W " rnp1 (22) 

(23) 

-iwp1 = -inpv1 • (24) 
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(25) 

satisface si 

(26) 

Para escribir la condición 

calcular µ 2 • 

integrando y evaluando obtenemos 

(27) 

Además, como mencionamos anteriormente ¡¡satisface una ley de escala como la de la ecuación 

(11). Por lo tanto el criterio (26) queda de la siguiente forma 

(28) 

La condición de estabilidad también se puede escribir en términos de la longitud de onda >. = 2;; /,;, > 

como 

(29) 

En base a los valores de los exponentes o y /3, distinguiremos los siguientes casos: 
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Log E 

Figura 5.2. E~ca)&.1 de Estabilidad para ¡3 > 2 y Q > 1 

(i) (3 > 2. En este caso a+ (3 > 3 siempre, ya que a: > l. Las desigualdades anteriores se 

satisfacen para cualesquiera a: > 1 y (3 > 2, y la condición (29) se cumple para toda >. mayor 

que una cierta >.0 • Por lo tanto, cu<.ndo (3 > 2, como se observa en Ja figura 5.2, las escalas 

pequeñas son inestables independientemente del índice a: del espectro de potencia. Este es un 

resultado interesante, ya que representa una inversión total del criterio de Jeans, en el caso de una 

ley de escalas para la densidad de las nubes con un índice espectral suficientemente grande. Esto 

corresponde al caso en que la densidad de las nubes crece aún más rápidamente que lo necesario 

para que sean inestables según el criterio de Jeans, conforme el tamaño ·de las nubes disminuye, 

como se vió en la sección iii). 
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Lag E 

Figura 5.3. Esca.las de Estabilidad para. {3 < 2 y O: < 3 - {3. 

(ir) Si fJ < 2. En este caso existen dos posibilidades para a: a) a< 3- fJ ó, b) a> 3- {3. En 

el caso (a) los exponentes de >. en ambos términos del lado izquierdo de la desigualdad (27) son 

negativos. El resultado que se obtiene en este caso es similar al de Jeans: una escala máxima a 
,) 

partir de la cual el medio se vuelve inestable. En la figura 5.3 se muestra una gráfica de logE contra 

log>., con E= (2r.) 2-ilC2 >.il-2 +' (2 ~r-·)• A R 0 +il-3 , donde se representa este comportamiento. 
3 Q-1 

Por otro lado en la figura 5.4 se presenta la gráfica correspondiente para el caso (b). Como 

se puede observar, ahora puede existir un intervalo de escalas de tamaño intermedio que son 

inestables, mientras que tanto las escalas menores como las mayores son estables. En particular, el 

caso límite en el que fJ = 1 y a= 2 resulta particularmente interesante. En est~ caso se encuentra 
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Log E. 

Estabilidad 

Log A. 

Figura 5.4. Escalas de Estabilidad para ¡3 = 1 y et: = 2 

un comportamiento como el que se muestra en Ja figura 5.4. Todas las escalas son estables, aunque 

existe una cierta escala crítica a partir de Ja cual Ja estabilidad es marginal. Además, suponiendo 

que es posible equiparar la velocidad de dispersión obtenida por medio de los anchos de línea L:i. v y 

la velocidad cuadrática media, definida más arriba comoµ, se recuperan las leyes de Larson (1981), 

mencionadas anteriormente.En efecto, de la ecuación (27), y utilizando 

dE 2 
e(t<) = - ~ !!:_, 

ª" " 
se obtiene que, si a = 2, JL ~ ,.-1 / 2 • Utilizando la ecuación (9) y suponiendo que L:i.v ~ µ, 

obtenemos las leyes de escala: 

t:.v ~ ,.-1/2 y 

de acuerdo con las relaciones de Larson. Por lo tanto, aunque este resultado es análogo al obtenido 
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:··,·><: ~~>_>.-.~\<~:- ·J·:~--- .. <'.. 

por Bonazzola et al.(1987), tiene Ji. Ylrtud.a'di,~ibnaJ ·.de 'q~ecpar~ un~ densidad que se comporta 

tal como se observa, es decir, sig~end~ u~Il~~ d{~;c~~ ccin exponente -1, se obtiene una a 

crítica típica de un espectro de choques, que es cer~ana a la observada y justificada téoricamente 

por medio de simulaciones numéricas bidimensionales por Passot et al. (1988), en el contexto de 

la turbulencia ~ompresible. En otras palabras, el resultado obtenido en el caso ii .b) se satisface en 

condiciones más comúnmente encontradas en las nubes moleculares, que el reHltado de Bonazzola 

et al. (1987), que requiere un índice espectral ¡3 > 3. 

Es importante hacer notar, sin embargo, que la validez de la equiparacié·n entre 6v y µ no 

es clara, ya que la primera es una cantidad que se obtiene de manera integrada en espacio real 

sobre un cilindro cuyo largo depende de la profundidad óptica del medio, mientras que la segunda, 

definida en (5), es resultado de una integración esférica en espacio de Fourier (ver por ejemplo 

Kleiner y Dickman, (1985)). 

Otro caso de interés es el de un espectro tipo Kolmogoroff, es decir, en el que a = 5/3, que 

puede ser importante en el caso de flujos tridimensionales si la parte rotacional del espectro domina 

sobre la parte compresible, como se discutió en la sección ii.2). En este caso la desigualdad (27) 

toma Ja siguiente forma: 

Por lo tanto se obtiene una ¡3 crítica de 4/3, que implica las siguientes leyes de escala, todavía bajo 

Ja suposición de que Áv ~ µ: 

Áv ~ ,.-1/3 y 

Se obsen·a que en este caso la ley de escalas para la densidad requerida para estabilizar todas las 

escalas es un poco más estricta que en el caso 6v ~ ,.112 • 
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Conclusiones 

En el presente trabajo se presentaron escencialmente dos aspectos del papel de las inestabil

idades como generadoras de estructura en el medio interestelar. En Ja primera parte, que incluye 

los capítulos II, III, y IV se realizó una revisión de algunas de las inestabilidades que se consideran 

más importantes para Ja formación de estructura en el medio interestelar, a saber, la gravitacional, 

Ja térmica y Ja magnética. En la segunda parte se realizó un análisis de estabilidad gravitacional 

para un medio en el que la distribución de densidades satisface una ley de escalas y, existe un 

campo de velocidades turbulento. 

Del trbajo de revisión sobresalen Jos siguientes puntos. La inestabilidad gravitacional en su 

versión más simple, es resultado de una falta de balance entre la fuerza producida por Ja presión 

térmica y la fuerza producida por Ja autogravedad del medio. El resultado clásico de Ja inestabilidad 

gravitacional, obtenido por Jeans en 1902, es una escala de tamaño crítica miníma >.J, dada por 

Ja expresión (15) de capítulo II, a partir de la cual todas las escalas mayores se vuelven inestables. 

68 
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A partir de la longitud de Jeans se puede definir también una masa críticá mJ. Er\'afor típico 

explicar la formación de los llamados complejos gigantes de riub<Ís:''r:~¡~~~ta~fil~a:~''gia~/'f~cidnal 

ha sido objeto de numerosas modificaciones en las que se han incltiído .. '¡iro'~esi::i~ Í'ísÍ~oS'tltles como 

rotación diferencial, deslizamiento, campos magnéticos, movimie~~os·tm~~le;~os, etc., así como 

diversas geometrías¡ con base en las evidencias observacionales sobre el merlio illterestelar. Sin 

embargo, sólo con la consideración de la presencia de movimientos turbulento> de la forma en que 

lo han hecho Bonazzola y col. (1987), se han podido obtener resultados que expliquen el colapso 

de núcleos en el interior nubes globa:Imente estables. 

En el capítulo III se estudió la inestabilidad térmica. La inestabilidad térmica se asocia con la 

naturaleza de los cambios en la función generalizada de calor la presión o a entropía constante. En 

el análiss original de Field (1965), se encuentran dos modos de crecimiento para las perturbaciones: 

el modo de condensación y el modo acústico. El primero es el resultado de cambios isobáricos del 

con la temperatura y siempre está asociado con un proceso de expansión o contracción continuada. 

El modo acústico puede tener componentes ondulatorias, mismas que se relacionan con las ondas 

sonoras debido a que se presentan en condiciones aproximadamente adiabáticas (isentrópicas ). Los 

criterios para la inestabilidad térmica están dados por las desigualdades (21) y (24) del capítulo 

III. La presencia de conductividad térmica tiende a reducir la inestabilidad, estabilizando escalas 

pequeñas. Mientras mayor sea el Yalor de la conducth·idad térmica, mayor será la escala a partir 

de la cual comience la estabilización. 

La tercera inestabilidad estudiada fue la inestabilidad magnética, es decir, la estabildad de 

un medio compuesto por gas térmico y campos magnéticos, cuyas escalas de altura coinciden, 

confinados a una capa delgada por una fuerza de gravedad vertical. La inestabilidad magnética 
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surge como consecuencia de la flotabilidad del campo magnético,~;, la cual produce deformaciones 

en las líneas de campo, aún sin intervención de fuerzas convectivas. El ondulam.iento de las líneas 

de campo en dirección vertical hace que el gas resbale hacia las partes bajas por efecto de la 

gravedad. Las deformaciones continúan creciendo porque cada vez se acumula más material en las 

zonas bajas, mientras el peso sobre las partes altas disminuye. En presencia de rayos cósmicos se 

produce básicamente el mismo fenómeno, aunque éstos tienen un efecto desestabilizador, volviendo 

al medio inestable para un intervalo de valores de la intensidad del campo magnético en el que de 

otra manera el medio sería estable. Los criterios de inestabilidad magnética fueron resumidos en la 

tabla 4.1. La inestabilidad magnética es apropiada para explicar la formación de condensaciones 

a gran escala o de complejos de nubes (M ~ 105 M0 ), no para expllcar la formación de nubes 

individuales. 

En el capítulo V, se presentan dos cálculos sencillos por medio de los cuales se estudia la 

estabilidad gravitacional de un medio nohomogéneo, cuyo campo de densidades se caracteriza 

por una ley de escalas, ya que observacionalmente se ha demostrado que· la densidad del medio 

interestelar se comporta de esa forma (ver e.g. Myers 1990). En el primer caso se supone que 

el medio se encuentra irucialmente en reposo y se busca el caso límiie en el que cada escala es 

su propia longitud crítica )..J. Se obtiene como resultado la necesidad de que la ley de escalas 

tenga un exponente fJ > 2, el cual resulta mayor al observado fJ = l. En el segundo cálculo 

se considera, además, la presencia de un campo de velocidades turbulento caracterizado por un 

espectro de energía descrito por una ley de potencias. En este caso se obtiene una condición de 

inestabilidad (condición (29), cap. V) que depende tanto de la inclinación de la ley de escalas para 

la densidad, como de la inclinación del espectro de energía. Los tres resultados más importantes 

que se ecuentran para ciertas combinaciones de ]os ,·alares de los exponentes, son: una inYersión 

, total del criterio de Jeans independientemente del espectro de energía, (condición (11), cap. V), 
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la posibiUdad ,de inestabilidad únicamente en un rango de escalas intermedias, con Jo cual se 

puede explicar el colapso de escalas pequeñas en el interior de escalas grandes gravitacionalmente 

estables y, la recuperación de las leyes de Larson para el caso en que Jos exponentes de las leyes 

de potencias para Ja densidad y el espectro de energía tienen los valores observados. El segundo 

de los resultados mencionados anteriormente es similar al obtenido por Bonazzola et al. (1987). 

Sin embargo, las condiciones en las que aparece son más cercanas a las condiciones observadas en 

el medio interestelar, ya que se requiere que el exponente del espectro de energía sea a > 3 - /3, 

donde f3 es el exponente asociado a la ley de escalas para Ja densidad. Si /3 = 1, tal como se observa 

(1fyers 1990), entonces el exponente crítico para el espectro de potencia será a = 2, siendo este 

valor el aceptado observacionalmente (Myers 1990). 
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