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Capitulo I

Introduccidén

La formacién de estructura en el medio interestelar de nuestra galaxia es un problema funda-
mental en nuestra comprensién de la evolucién galictica que continfia abierto (Elmegreen 1993).
El medjo interestelar se encuentra en un estado altamente cc;mplejo y dista mucho de ser nuniforme
o estacionario, Existen suficientes evidencias observacionales, sobre tode en longitudes de onda
milimétricas, como para poder considerar al medio interestelar como un medio turbulento (Scalo
19..). Desde el punto de vista mis global, es generalmente aceptado (ver e.g. Cox 1990, Friberg et
al. 1990) que en el medio interestelar coexisten tres fases en equilibrio de presién: gas neutro frio

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

La zona de menor densidad y mayor temperatura (~ 2 x 10° K) es la lamada corona galdctica,
que se encuentra alejada del plano central de la galaxia (|z] 2 1500 pc). En esta regién se piensa
que el material galdctico y los rayos césmicaos fluyen hacia el exterior, mientras que el material
extragaldctico entra. No se tiene ur conocimiento inuy completo de esta zona, aunque el hecho

1
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de su débil emisién en rayos X. con

describen (Cox 1990). = © :

Maés cerca del p]and'central 500 pc) se encuentra un dis

denominado capa eztranybeé. L cap ubes:ademds, estz’rxv ﬁerﬁné&dg por rayos c65mico§ y un
campo magnético m;xy ‘int'e'i‘iéo. -"En rgf la‘c 'rdii’ia. galdctica y la capa extranubes se ha propiesto la:
existercia de una zona de transicién, en la que se cree que el flujo de energfa hacia el interior de la
galaxia ilumina al gas que se encuentra a ma)-'ores densidades. Esta zona estd caracterizada por un
alto grado de ionizacién asi como las elevadas temperaturas (T ~ 10* K) que se observan, requieren
cantidades extraordinarias de energia cuyo origen no estd determinado En la zona extranubes hay
una cémponente de gas neutro y otra de gas jonizado, la primera con una densidad 7igz ~ 0.1 cm™2
s~y una escala de altura de 400 a 500 pc, y la segunda con 7igrr ~ 0.025 cm™2 y una escala de altura
‘de ~ 1500 pc. 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 mecanismos de
tr-ansporte y escape de rayos cdsmicos, la configuracién del campo magnético, el grado de mezclado
entre las componentes neutra y ionizada, el origen de la energia necesaria para la ionfzacién, la

hidrostdtica asociada a esta zona y el efecto de su presencia en la formacién de estructuras tales

como “superburbujas”,“chimeneas” y “fuentes” (Cox 1990).

En el plano central galactico hay un disco delgado ({z| < 100 pc) y frio (T' ~ 80 K) pobla&o
por nubes, al cual se le denomina zona de nubes. Entre los componentes de esta zona se encuentran
nubes de gas atémico (HI), nubes de gas molecular (H;), envolventes de baja densidad alrededor
de nubes, medio internubes, burbujas calientes, rayos césmicos y un campo magnético intenso
cuya componente en la direccién paralela al disco galictico es muy significativa. Se piensa que la

presencia de este campo magnético puede estabilizar la zona de nubes contralos efectos destructivos
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Tipo R(pc) n(em-3) M(Mp) i Ap(km's-‘ & T(K) - Ntcleos y Estrellas

Difusas 0.3-3 . 30-500. .. 0.5:100 7% 0.7 107 Baja masa

Oscuras 3-10 102-3 0103 ) Baja masa
10858 ~10-20 Masivas y Baja Masa

Gigantes 20-100 10-300 -

Tabla 1.1. Caracteriticas de las nl!igés moleculares basadas ‘en la Ur a J;b—>1 de 12¢co.

. T&n@adni de Myers’ (1990):5

de las explosi6nes de supernovas. Asf mismo se cree que existe un balance de presion térmica entre
todos los componentes, por lo que el. medio neutro internubes debe ocupar una fraccién grande del

volumen total (Cox 1990).

Algunos de los problemas con respecto a la capa entre nubes que continfian sin resolverse
incluyen la localizacién de sitios de aceleracién de rayos césmicos, el mecanismo mediante el cual
se mantiene el grado de jonizacién en el medio entrenubes, ya que se necesita mas energia 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 interds 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 regién crece suficientemente, se empiezan a formar moléculas de hidrégeno, y una
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Tipo : “R(pe) ‘n(vcm"a ). Estrellas

BajaMasa 00502 T Touri

Masivas . oB
grande 0.3-0.6: :
pequeiia-- 0.01-0.03- .+ 30-1000 )

~ Tabla 1.2, Caracter}

vez que se han formado éstas se pueden empeza.r a forma otras moleculas. Aunque las moléculas

mlsmas se protegen de la radxacmn thrav:oleta. ]mpld]elldo el paso de esta a ciertas profundidades,
los granos de polvo también las protegen de la desmtegracmn porkradlacmn ultravioleta, por lo que
el contenido de gas molecular de una nube depende de la metalicidad dé esta (Friberg y Hjalmarson
1990). Las nubes moleculares se clasifican, a greso modo, en: oscuras, difusas y gigantes; cuyas

caracteristicas 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 nicleos
densos, que a su vez se clasifican en nicleos masivos y nicleos de baja masa. La distribucién y
cantidad de ellos varia en las distintas nubes. En la tabla 1.2 se resumen algunas de las propiedades
de los nicleos densos; nétese que los niicleos densqs masivos se clasifican en pequefios y grandes

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

Un aspecto muy importante en la comprensién de la estructura del medio interestelar, es el
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: cénocmeento de los mecarusmos qkue la generan Un pmmer paso para entender como se distribuyen
]as nubes y sus subestrucuras densas ‘es conocer los procesos que las forman. Sin embargo, esto
no es sencﬂlo debido a que hay varios procesos fisicos involucrados: ondas de densidad espiral,
dindmica galictica, explosiones de supernova, fotoionizacién y disociacidn, ete; y también debido
a la diversidad de estructuras observadas: filamentos, agujeros, tinel:s, nicleos de baja masa,
etc. De cualquier forma, han sido propuestos varios mecanismos como --entes importantes en la
formacién de nubes densas, entre los que se encuentran: procesos din.:nicos, coagulacién, frag-
mentacién, expansién alrededor de fuentes estelares e inestabilidades. Los ingredientes bdsicos
en dichos mecanismos son: estrellas como fuentes de energia, autoéravedad importante en escalas
grandes, disipacién de energfa cinética en escalas pequefias, intercambio de momento entre regiones
lejanas por medio de propagacién de ondas magnéticas y ondas de densidad que comprimen al gas

interestelar en frentes de choque.

En la primera parte de este trabajo se revisard, en particular, el papel de algunas inestabi-
lidades en la formacidén de los diversos tipos de nubes en el medio interestelar. Los andlisis de
estabilidad en general, se clasifican en términos de los procesos fisicos que consideran. Para el
caso particular de la formacién de estructura en el medio interestelar, las inestabilidades grav-
itacional, térmica y magnética, con algunas modificaciones a los anélisis originales realizados por v
Jeans (1902), Field (1965) y Parker (1966) respectivamente, se cuentan entre los mecanismos més
generalmente aceptados como responsables. A esta revsién se dedicaran los capitulos I, IIT, y IV

del presente trabajo, respectivamente.

La segunda parte de este trabajo presentard, por otra parte, un estudio de un caso particular
de la inestabilidad gravitacional en un medio no homogéneo con un campo de velocidades turbu-

ler:to, ya que, como se verd con detalle mis adelante, el anélisis tradicional sobre la inestabilidad

'
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gra\'nacxona] no explica el colapso de nucleos densos'e nubes moleculares gra 1tacxonalmente es-

tables, hecho demostrado observacxonalmente por ‘\I) ers (1986) Ha hab1 o vaii

resolver este problema por medio de modificaciones al analisis or]gmal._ Entre es,tqs"’iutent’bs, se en-
cuentra el realizado por Bonazzola at al. (1987) en el que consideran las evideni:ias observacionales
sobre la existencia de movimientos turbulentos en el medio interestelar, para incluir en su analisis
un campo de velocidades turbulento caracterizado por un espectro de potencia. El resultado que
se obtiene en dicho trabajo, como se discutird mds adelante, es un resultado muy interesante capaz
de resolver el problema mencionado anteriormente, pero que requiere condiciones poco plausibles
para la turbulencia en el medio interestelar. En el andlisis que aqui se presenta, se encuentran
resultados que relajan las condiciones para la inestabilidad hacia comportamientos més cercanos a

los que se observan.



Capitulo II

Inestabilidad_ Gravitacional

1) Andlisis de Estabilidad

La inestabilidad gravitacional fue estudiada por primera vez por Jeans en 1902. El anilisis
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 autogravedad. En el trabajo original
se considera solamente la presencia de fuerzas de autogravedad y de presién tél‘l;lica.. Para estudiar
cada tipo particular de objeto o de proceso se han tenido que incluir nuevos elementos al anélisis
original y en algunos casos se ha tratado de modificar el andlisis con el fin de que sus resultados
concuerden con las observaciones. En esta seccién se revisard el andlisis gravitgcional en su versién

mds simple, es decir en la forma en que lo realizé Jeans.

Se supone un medio infinito, homogéneo y estitico. El medio estard descrito por las ecuaciones
hidrodindmicas bdsicas y por la ecuacién de Poisson, que describe la autogravedad del medio.

7
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(1)

@)

V2¢ = 4xGp , VEcuaVcidny de Poisson 3)

Donde ¢ es e} potencial g‘ra\'itacional ¥ Gla constante de g?a\"ita&éni ,Se‘supone qﬁe inicialmente
el gas se encientra en equilibrio, es decir, que la fuerza de atraccién gravitacional que tiende a
generar un colapso, estd balanceada con la fuerza producida por la presién térmica, que actia en
direccién opuesta. Para realizar un anilisis de estabilidad el estado inicial de equilibrio debe ser

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

mas una perturbacién, que es muy pequefia:

)

/)o +P1,
P= Po+P1, - e S (4b)
) ¢=¢o+¢1, '— Lo o . (4;) .
7=, | | (4d)

donde la parte con subindice 0 indica el valor de la variable cuando el gas se encuentra en equilibrio,
¥ la parte con subindice 1 el valor de la perturbacién a cada variable, Nétese que se ha supuesto
" que en el estado de equilibrio el gas se encuentra en reposo, de manera que 7 = 0. Se quiere
conocer la evolucién de las perturbaciones en el tiempo, ya que si estas crecen indefinidamente
entonces el balance inicial entre fuerza de gravedad y fuerza de presién se romper4, produciendo
un colapso o una expansién continuada. Las ecuaciones para la evolucién de las perturbaciones se
obtienen sustituyendo la forma (4) para las variables en las ecuaciones (1) a (3). Como se supone

que las perturbaciones son pequeiias, se pueden despreciar los términos no lineales. Como ejemplo
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‘se muestra a contmuacxon el metodo antenor en la ecuacwn de momento (2) Sustltuyendo (4) se

. encuentra

(po+p1) +(Po +P1) V’Ul i-(po +P1)V(¢o+¢1) +V(Po +P1)

Retemendo solamente los term.mos hneales en las perturbacmnes y t mzan

ehmmar Ios términos que mcluyen solamente las variables en ethb o' se obtiene -

o7y
5 L4 poVey + VP =0

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

- diferenciales parciales para las perturbaciones:

o

StV (povl) 0, , (5)
po—+ 63t + poVes + VP =0, (6) i
Vi —4wGp1 =0, (7).

Suponiendo que el gas se comporta adiabiticamente, la ecuacién de estado linealizada se

escribe como

P =y, ®)

donde ¢ es la velocidad adiabitica del sonido en el medio sin perturbar, definida como & = '—':—:1.
Para resolver el sistema (5)-(7), se utiliza (8) para reescribir (6) de la siguiente manera:
3171 9
poy +poVér +*Vpr = 0. - 9)
Tomando la divergencia de (9) se obtiene

] - “a
po5;(V3) +poV?1 +*Vopr = 0. : . (10)
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Finahﬁen‘t.{dé(&}(?) y{(lO):s‘e' dbtien’e 1a siguienté ecuacion-para py.. ..

47FGPO
es decir,
,\2 ) ﬂ'cz 15
> = 3
G (15)
donde A = 1"—' es la longitud de onda del modo <. Esto significa que todas las perturbaciones
1/2
con longitudes de onda mayores que Ay = (g% son inestables, La longitud de Jeans, Ay,

"'da un tamafio minimo a partir del cual una nube se puede colapsar, ya que s6lo en nubes con
escalas caracteristicas mayores que A; se podran producir perturbaciones con longitudes de onda
suficientemente grandes. A partir de la longitud de Jeans se define una masa critica my = pgA3,

conocida como masa de Jeans:

_ wed
my = —G—m

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

que inicialmente %o = 0, Py = cle y po = cle; en ese caso la ecuacién (2) implica que Ve = 0
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por lo tanto, dela ecuacion’ (3), se tiene: que- V2o

“sélo es consitente si py =
sistemis simples que permitéh un‘anélisis:de estabilidad gravitacional autoconsistente. Un ejemplo

es el de un disco inﬁnito. Se'coﬁsidér 2 i cqﬁilibn'_o =0, p =p(z)y

~-Porlo tanto, ~

(17)
Los resultados (16) y (17) difieren de los valores criticos para el caso de un medio uniforme (condi-
ciones (14) y (15)) sélo por un factor de 2. Por lo tante, a pesar de ser inconsistente, el clculo

original arroja resultados que no se encuentran muy alejados de los obtenidos con un cédlculo 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 fisicos adicionales. Algunos de estos trabajos, asi como sus

resultados, se mencionaran y se discutirdn brevemente a continuacién.

En 1953 Chandrasekhar y Fermi incluyeron en el analisis de estabilidad para una nube esferica
la presencia de campos magné{icos, encontrando gue el criterio para la existencia de inestabilidad
gravitacional en un medio infinito y homogéneo no se modifica, por lo que atin en presencia de cam-
pos magnéticos se sigue cumpliendo el criterio (14). Mds adelante se incluyeron también rotacién

(Chandrasekhar 1954, Bel y Schatzman 1953), rotacién con campos magnéticos (Chandrasekhar
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1954, Sharma 'y Singh 1988) yge

estos trabajos se encientra basi ultado; un tamafio minimo’ a. partir-del cual’-

existe inestabilidad y, ‘cuya’m ‘masa tipica de las nubes moleculares gi-

gantes. La escala caraterfstica de 1a inestabilidad gravitacional para un medio infinito uniforme

y politrépico con p ~'1 cm“3‘,' ¢ 7. kms ~1,-tipicas del medio interestelar tibio (...), resulta ser

@7 ~ 500 pey My ~ 107" M,, lo cual es mucho mayor que la masa de una 1 1be molecular
gigante (10°34,), por lo que aparentemente la inestabilidad gravitacional por s{ mi.ma es incapaz

de explicar la formacién de nubes moleculares a partir del medio interestelar frio. Se requiere

incluir procesos que permitan el enfriamiento del medio.

También se han inclufde geometrias planas y rotacién (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 centrifuga. En este sistema aparecen los siguientes mecanismos de estabilizacién: a) las
fuerzas origina;das por Ja rotacién del sistema; b) la presién 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 iltimo 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 cuadréatica
media de sus componentes sea suficientemente grande en la direccién paralela al plano. Toomre
calcula que en la vecindad solar la dispersion de velocidades radiales cuadritica media minima para
que no haya inestabilidad es de entre 20 y 35 kms™'. Toomre (1964), también encuentra un criterio
de estabilidad para un disco que es apartado del estado de equilibrio por ;nedio de perturbaciones

con simetrfa axial. El criterio de Toomre es:

Q
]
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Estabilizado. .=

o “Estabilizado
‘por VPresién :

poi-: Rotacién .

Figura 2.1, Escalas E;ml:’;l‘efn‘g Tnés

tomada de Shu'19ez. "

donde k es la lamada frecuencia epiciclica, ¢ la velocidad del sonido y o la densidad columnar
de masa en el disco. La frecuencia epiciclica es una manifestacidn del caricter restaurador de las
fuerzas originadas por la rotacién y una consecuencia de la conservacién del momento angular y

esta definida como

K= (r9)®

d
r3dr
, donde r es el radio y Q la velocidad angular. En el anélisis de estabilidad se encuentra que
los agentes estabilizadores presién y rotacién diferencial actian en escalas pequefias y grandes,
respectivamente; por lo tanto, la combinacién de estos agentes dada por el producto %c va a tener

influencia sobre todas las escalas.

En la figura 2,1 se muestra una grifica de @ contra longityﬁd 'de'ovnda.r A, Cuando @ <



14 Capitilo 1T+

tanto hay inestabilidad. Fn un disco plano en’ présencia de"totéciéﬁ"y c

k’mvp'o_ Ininag'néti‘;o,:'lés i
escalas inestables resultan ser A ~ 1 — 4 kpccon M ~ 107 Mg y el co]apso ocurre‘k’en Lﬁ djreccién
principal del campo. El tiempo de colapso para estas escalas es ¢ ~ 10%afios. Esta inestabilidad es
independiente de las tasas de rotacién y deslizamiento {Elmegreen 1987). Este resultado es anilogo
al encontrado por Chandrasekhar (1964) y Lynden Bell (1966). Otros trabajos orientados en esta
direccién 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 formacién de nubes requiere de perturbaciones que no tengan simetria axial para que asi el

gas pueda fluir en direccién acimutal.

M4és recientemente, Jog y Salomon (1984) han estudiado la estabilidad de un sistema similar
al de Goldreich y Lynden Bell (19635), pero considerando que el disco estd 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 dispersién de velocidades menor que las estrellas y es mis compresible, la
presencia del gas frio con autogravedad hace que el fluido de estrellas sea menos estable de lo que
serfa si estuviera solo. Balbus y Cowie (1985) estudian la estabilidad dindmica de un disco de
gas politrépico en un potencial espiral fijo. Consideran la presencia de un choque en el flujo, asf
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 ést;e. Dvicho aumento puede
ser suficientemente grande como para causar crecimientos significativos de perturbaciones. Balbus

y Cowie (1985) demuestran que el proceso mencionado anteriormente afecta principalmente la
,
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e‘v(')’14ut‘;i:9h' dé-pei‘l}urlﬁé‘cic‘)‘ﬁes éon longitudes de onda grandes. Por otra Igdo: la reexpansién del flujo
e deb]da ;‘la’v‘tvﬁstbrsviéh' dellas lineas de flujo causada por el choque,'t'ién:fle a Ajﬁchltar el ¢recimiento
; de ]J_as:f‘]{)er'tiz"xll"bacioues en la densidad. Este proceso afecta a pertﬁibaciones con cualquier longitud
de,énda. Se encuentra un parimetro que caracteriza la competencia entre presién y rotacién por
una parte, y autogravedad por la otra de manera similzr al pardmetro de Toomre pero considerando
el efecto de que la frecuencia epiciclica k se incremeita cuando el flufdo se comprime debido al

choque:

Osp = ke
5P = 2Glomeo)i?’

N &o;}le ;6 ‘y &,,, son los valores inicial y a compresién méxirqa de la densidad columnar, respecti-
\'aménte . La condicién Qsp < 1 es necesaria, aunque no suficiente, para que haya un crecimiento
considerable de perturbaciones en la densidad. Sin embargo, estos trabajos, asi como el de Toomre
(1964) mencionado anteriormente, tienen la limitaciéy de que son aplicables sélo a inestabilidades
unidimensionales en el disco galictico, es decir, a anillas concéntricos o a estructuras colapsadas a
lo largo de los brazos espirales. La formacién de nubes requiere de por lo menos dos dimensiones en
el disco galictico, lo cual introduce efectos de deslizamiento. El pardmetro @ puede ser utilizado
en andlisis bidimensionales aunque , sin embargo, deja de proporcionar un criterio absoluto, ya que
pueden existir inestabilidades causadas por deslizamiento aunque el fluido sea radialmente estable

(Elmegreen 1990).

Comeo mencionamos anteriormente, el problema fundamental de la inestabilidad gravitacional
para explicar la formacién de nubes moleculares, es que las masas caracteristicas que se deducen
para las regiones inestables son mucho mayores que las masas tfpi(;as observadas de las nubes
moleculares, por lo se requiere de procesos secundarios. De hecho, durante mucho tiempo, la in-
estabilidad gravitacional no se considerd como un mecanismo de formacién de nubes, sino como un

mecanismo para la formacidén de complejos de éstas. La inestabilidad gravitacional explica el origen
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de complejos de nubes gigantes con masas céin;iéxj;%b}les;»] asa ‘lésxlca.‘ de FJelm;s (10" Mg) en el

disco galactico (Elmegreen 1987). Cuarndo se encontraron nt ‘con masas comparables a su masa

de Jeans (es deéir, con dimensiones cafac{erisf‘icés Y di;ébs’ de-otras galaxias, la inesta-
bilidad gravitacional comenzé a ser tomada en cuenia coﬁo mécamsmo para la formacién de nubes
Algunas delas sug erenmas en este sentido han sxdo hechas por Boulesteix et. al. (1974), Elmegreen
(1979), Cowie (3981), Viallefond, Gross y AJJen~(19$2), Elmegreen y Elmegreen (1983), Jog y Sa-
lomon (1984), Eaibus y Cowie (1985) 'y Tomisaka. (iv985). También se ha propuesto (Elmegreen y

Elmegreen 1983) que la formacién estelar puede ocurru' en regiones con masas caracteristicas de

07 Mg ¥y escalas deentrely 2 kpc, y: que el hecho de que 10% My aparezca como Ja escala comin
de las nubes moleculares es un efecto de seleccxon observacional (Stark y Blitz 1978), debido a que
aparentemente 10° Mg es el tamaﬁ§ minimo para formar una estrella de tipo O y como el nimero
de nubes moleculares por unidad de volumen es una funcién que decrece ripidamente con la masa
de las nubes (Stark 1979; Solomon, Sanders y Scoville 1979; Liszt, Xiang y Burton 1981), entoces

10° Mg es la masa mas comin para una nube cercana a una asociacién OB.

Otra posible explicacién fue propuesta por Cowie (1981), quien sugiere que las colisiones
entre nubes, en los brazos con densidad espiral, enfrfan el flufdo. De esta forma la dispersién
de velocidades decrece provocando que la masa de Jeans decrezca hasta valores cercanos a los
observados. Este enfoque ha sido ampliado por Tomisaka (1985), Elmegreen (1989a y 1989b). En
el trabajo de Tomisaka se estudia la respuesta del conjunto de nubes al potencial gravitacional
galdctico. Se toma como base el modelo de coagulacién, en el que las nubes pequefias colisionan
y crecen formando nubes cada vez mds grandes, estudidndose las inestabilidades gravitacional y
térmica de este sistema. Tomisaka toma en cuenta los siguientes proces-os: formacién de nubes
moleculares gigantes por medio de colisiones inelasticas, destruccién de nubes moleculares gigantes

por medio de eventos activos como formacién estelar, explosiones de supernova y vientos estelares
!
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yla -pérdﬂ'idéj:drev.v\;e]oc_iwdad:vdebéd‘a*,,ia" ccﬁiéiox%és djsipali\'as,"’ Se:llega a la’ cofx‘clus‘ién de que algunas
: denlias gﬁndés bcbnd‘ex.l‘sartb:yio.né’s“dé ,1:1ubes se puéden forIﬁar enla ‘re;gi:éh' de los brazos, por medio
de la inestabﬂjdad gravitacional. Elmegreen (1989a), utiliza ia ecuracién de la energfa dependiente
del tiempo para deducir una relacién de dispersién parala inestabilidad gravitacional en un medio
que se enfria debido a las colisiones ertre nubes. Se encuentra que la inestabilidad gravitacional se
extiende hasta escalas con longitudes caracteristicas mucho menores que en el anilisis convencional
de Jeans. Se sugiere que la inestabilidzd gravitacibnal puede formar nubes con entre 1¢? y 10" Mg,
aunque la dispersién de velocidades sea grande. Cuando se incluyen ademds deslizamiento, rotacién
y un campo magnético acimutal (Elmegreen 1989b), se encuentra que el medio es inestable en
todas las escalas de longitud caracteristica 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 10° y 107 Mg.

La inestabilidad de Jeans tampoco resulta satisfactoria para explicar la formacién de subes-
tructuras en el interior de las nubes moleculares, es decir, regiones con temperaturas de alrededor de
10 K y densidades mayores que 10° cm~3. En este caso la inestabilidad de Jeans predice que todas
las nubes moleculares con masa M 2 100 Mg, radio R 2 1 pc, y temperatura cinética T <30 K
son gravitacionalmente inestables. Sin embargo las oservaciones muestran que son los niicleos den-
sos con poca masa (M 2 3 Mg) en donde se forman las estrellas, mientras que no hay evidencia de
colapso para las nubes dentro de las que se encuentran (Myers 1987). En un intento de resolver este
problema, Bonazzola et. al.(1987) han inclufdo dentro del andlisis el cardcter turbulento del campo
de velocidades en el medio interestelar. Se encuentra un nuevo 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 Jmportante mencnona;r que la mesta.bxhdad de Jeans se aplica en ﬁxuchos otx:os campos de |
la astrofxsxca.. Por qemplo, en estudxos de cosmologla. se analiza el caso de un medio en expansién
(Kolb y Turner 1990) Se encuentra que dicha expansién 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
radiasién o por curvatura. Estc‘a se debe a que el crecimiento de las perturbaciones estd descrito
por una ley de potencia y en las épocas de dominio de la radiacién y curvatura la tasa de expansién
es mayor de lo que serfa si estuviera presente solamente materia, por lo que se frena el crecimiento

de las perturbaciones.



Capitulo III

Inestabilidad Térmica

1) Analisis de Estabilidad.

La inestabilidad térmica fue estudiada por Field en 1965. Este tipo de inestabilidad ya habia
sido propuesta anteriormente por Parker en 1953, para entender las prominencias solares, y por

Zanstra en 1955. En esta seccién describiremos el andlisis de estabilidad lineal realizado por Field

en 1965.

Se supone un medio infinito, uniforme y estitico, con densidad inicial gy y temperatura Tp.

Las ecuaciones hidrodindmicas que describen este medio son:

% +pV-7=0  Ecuacién de Continuidad. 1)
dv . :
Pyt VP=0 Ecuacién de Momento. (2):
P- T[‘DT =0  Ecuacién de Estado. . 3) =

19
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Ecuacién de Balance Térmico

ﬂ(po,To) = es la. conducthdad terxruca La ecuacxon (4) se deduce, imente utilizando que

para un gas n‘lea.l se satisfacen las sxgmeutes relac.lones (Callen 1985)

ds NR d

@ Ty —1dt1n(P —7)

pTds = ’C'V'dt. :

Para realizar un andlisis de estabilidad hgxy" qu‘é‘ estudxar la :g‘vo_lucién de pequeilas pertur-

baciones sobre un estado inicial de equilibrio. Se suimm;. tix'i;é'lasi"ﬁér:tu;baciones son suficiente-
mente pequefias, como para poder conservar inicamente los‘térnﬁno$ lineales en ellas. Como las
soluciones de las ecuaciones diferenciales lineales son funciones con forma exponencial, entonces
se propone que las variables que son solucién del sistema (1)-(4) perturbado son de la forma:
A=A+ 4 exp(ut - iR 1"'), donde Ag es el valor de la variable A en el estado de equilibrio y
Ay exp (wt — iR 7) es la perturbacién de A. Escribiendo una solucién de esta forma para cada una

de las variables del problema

p=po+prexp(uwt - ik-7), - - (52)
T = To+ T éxp(wt - .1';5- 1"'), - (56)
ﬁ:;?léxp(wf—l'{-ﬂ, : ) (3c)
P =>P0+P17e>‘;p:(wtb—ir2-v";;r'""), S ; (5d)

L= fiexp(wt —iR-F); - S : (5e)
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. se pueden ustituirien Ia.s ecuaclones (1) a (4), y asi obtener n s:stema de ecuaciones. a.lgebraxco

lC 1a eCllB.ClOI'L se

umcamente los term.mos hneales para Ias perturbacxones se obtxene

"':7‘—11’)" 1“’”‘( )+”°[( )pl"'( )T‘]"'KRQT‘:O‘

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

sistema algebraico para las perturbaciones:

wpr+ipgR B =0 (6)
iRPy +wpoBi =0 Q)
o~ Ege(2) = rel5) d + Tl (Gp), + 207] =0 ®

El sistema anterior tiene la forma:
Xyay + Xeajp 4+ Xnd1, =0

0 Xiaz1 + Xzaz; + ;+”Xuazn‘? 0:-



227 L = S capitulo 1T

e los ‘vectores A; sean

coeficientes es;

donde {7 = (Bl/aT) Y E,, = (8¢/9p) ;- Calculando el determinante de Aye lgua]andolo a cero,
se obtiene la ecuacién caracteristica que, en el problema de inestabilidad térmica, constituye la

relacién de dispersién. Dicha relacién se escribe a continuacién:

(e2im) + (R a),+ £7) ++(585)

2
.2 2 _ P ot -
+5 (pgcmulm o 3p)T> =0. (10)

En la ecuacién anterior se observa que, en ¢l caso no conductivo (Jf = 0), w =0 es solucién si

at AN ’
p”(ﬁ p—Fo(-a_p)T“O’ 1)
Esta es una condicién de estabilidad marginal, es decir, una condicién para que las perturbaciones

no crezcan ni se amortigiien; ya que en este caso las perturbaciones no cambian temporalmente, sélo
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Bo = RCTO .

donde ¢ = (3{})1/2‘, eslav

(10) es

Para simplificar aiin‘m4s r s adimensionales

&'7- = &T +ox. '(14)

Finalmente la ecuacién: 10) qu da
: ‘3‘ 2 4 B ‘ .

v +y'or +U+;(‘7T"Up)=0’ (15)

que es mas manejable que la expresién original. Para analizar las posibles solucicnes de la relacién

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

discriminante de una ecuacién de la forma az® + b2? + cz 4 d = 0 est4 dado por:

- (g 3+ (535)" o
Llamamos

A=(m-gatsd) v 2=(%E0):

El discriminante determina el tipo de rafces de la siguiente manera:
(f) Si D > 0, entonces, hay una solucién real y dos complejas conjugadés.

(i7) Si D < 0, entonces, hay tres rafces reales distintas entre sf. -
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.(§if)'Si D = 0, entonces, & A'= B'= 0, hay tres rafces reales nilas; 'si A'= =B, hay tres raices

reales, dos son iguales.

Otra propiedad de las ecuacio ma.s Vadkelénte, es la siguiente: st %,

¥, Y3 son las raices del pbo]invox‘n‘ip,

e : d
ity tss Sy y:yzz,z——; (1n

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 expouencialmente, es decir, las perturba-
ciones crecen exponencialmente con el tiempo y por lo tanto hay inestabilidad. Por conveniencia,
se llamard rafz positiva a todas las raices cuya parte real sea positiva, independientemente de la

reaflidﬁd de la rafz.
Utilizando la ecuacién (16) se caleula el discriminante de (15)
,Dz(a_r_fz..l. (UT—%)) ( —01)3, : o (18)
A continuacién se analizard qué sucede para cada una de los posibles valores de D.

() SI D > 0, habri dos rajces complejas y una real. Las primeras son complejas conjugadas
y corresponden al llamado modo “aciistico”; asi lamado tanto por poseer una componente on-
dulatoria que implica la presencia de ondas de presién, como porque se presenta en condiciones
adjabiticas, en analogia con las ondas sonoras. Adelante se explicard esto con més detalle. La raiz
real corresponde al llamado modo de “condensacién™que, comeo su nombre lo indica, estd asociade
a un proceso de expansién o contraccién siempre monoténico en el tiempo (sin componente ondu-

latoria), debido dnicamente a cambios en el volumen especifico de una regién del gas; tales cambios

ocurren de manera isobdrica (ver méis adelante). Nétese que ambos tipos de modos (acistico o de
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condensacién) pueden ser tanto eyétableé‘_cbino jﬁéstab]es,-« de;‘)endi,ehdo

de.]a solucién. De las propiedades (17'),1se‘ "bs‘ér\va,
la rafz real, Por lo tanto y llei'a'ré.: el:sig

inestable y; debe ser positivo; fes ‘decir

Segin la desigualdad anterior; la conductividad- térmica K reduce’ la inestabi]id;,d;.iyé ‘que’la
condicién anterior se puede escribir en téminos de las variables originales como;
¢ ac po [ OL KK
A B A T . 1
(aT)P aT)p To (6p)T > po | @

y K siempre es positiva. Es decir, existe un intervalo, de posibles valores para £, 0 < {p — i.’pﬁ- <

82K
po

, que se estabiliza. por efecto de la conduccién térmica. (La igualdad (% Pl = (.g,_})p -
7t (g—:)T sigue de una aplicacién de la regla de la cadena.) La condicién (21) implica un régimen
isobdrico, por lo que la raiz real, correspondiente al modo de condensacién, satisface la llamada

“condicidn isobdrica” de inestabilidad.

Por otro lado, se tiene que la parte real de las soluciones complejas 3 y y3, Llevard el signo de

(1 — v 1) — ¢,771, por lo que en este caso existe inestabilidad siempre que se cumpla

o < -_1;(0':’[- —0,), (22)

es decir,

o+

‘,",_: % (23)

Y en las variables originales;
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De nuevo, la igualdad en la relacién anterior es consecuencia de aplicar:la regla’de la cadena,:y

muestra que las soluciones complejas satisfacen un criterio’de inéstabilidad isentrépico. Puesto

que las raices complejas representan soluciones oscilatorias,v a ééte’ p‘a;' deralces se le lama modo
‘acﬁstico. (Las ondas de sonido son ondas adiabiticas, por lo tanto son de naturaleza isentrdpica
ya que dQ = T'ds.) Ficamente, este modo de la inestabilidad opera como sigue. Si la desigualdad
(24) se satisface, las oscilaciones en la onda de sonido estdn sujetas a un calentamiento dentro de
la fase de corapresién, el cual tiende a aumentar la amplitud d‘e la onda. Por otro lado, el modo
de condensacién, que satisface un criterio isobdrico, opera de la siguiente manera: una fluctuacién
positiva en la temperatura causa un decremento en £, por lo que la tasa de calentamiento 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 expansién continuada.
Por el contrario, una fluctuacién negativa en la témperaLtura. tendrd un efecto opuesto, originando

una contraccién continuada.

Una forma gréfica de representar el critério‘isob‘é,r'ico es la dada por Shu 1992. Como se
menciond anteriormente, en estado de equilibrio £(Tp, po) = 0 La curva £ = 0 se determina
utilizando fisica atémica. En la figura 3.1 se muestra dicha curva (trazo sélido) para el caso de un
gas estdtico, uniforme y homogéneo en equilibfio 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 disminucién isobdrica en la temperatura ( sobre la recta P=cte) lleva al gas a un estado
en el que {£ < 0) (viceversa a { > @), por lo que entonces el gas tiende a c;Llentarse y reexpandirse
(viceversa, a enfriarse y contraerse) y asf regresar al estado inicial . Algo andlogo sucede si el gas

se encuentra inicialmente en el punto H. Sin embargo, si el medio estd descrito porel punto G y
-
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Figura 3.1. Funcién de Enfriamiento. Tomada de Shu, 1992.

una perturbacién lo lleva a estados con menores temperaturas y mayores densidades, sobre la recta
P = cte, se llega a una regién donde £ > 0. Manteniendo la misma presidn, el gas tiende a volverse
cada vez mas frio y denso, hasta llegar al punto H. Por el contrario, si la perturbacién lleva al gas
a estados donde £ < 0, entonces el gas tenderd a continuar expandiéndose y calentindose 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

(%)P < Q’, : | @0
es decir, €] criterio isobdrico. ‘

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

nimeros de onda criticos

s = ?_3 ﬂ;q—ﬁe—li“))”z v ':Kcz? (T%(?Ti"#tl)ﬂp))”z, T
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respectivamente.

térmica. Las e

(i)t D <o, ‘ia ecuacién { 16) téﬁdf-é tres i'al"ce's.‘i“eailles‘.'i esar de tener
reales d}stiﬁtas, la forma en que 'é aétupan seglin su conip&tamiénfo :es _sxm‘il’avi‘. ala del ééso (z)

_ Dos de ellas proceden del par ccnjugado en D > 0, por lo que continian comport;’mdése como
un par, cambiando de signo simultdneamente al variar los coeficientes de la ecuacidn,.tal como se -
verd méas adelante. Debido a este comportamiento es natural continuar lamando a estas raices
“modos acisticos”, a pesar de que en este caso dichos modos no son oscilatorios. La terce;a. rgx;z,

correspondientemente, se continia lamando “modo de condensacién”, Como
1 ' ]
Y122Y3 = 7(0‘9 -or) ¥ h+Y2+y3=—or,

tenemos las siguientes posibilidades:

d) (cp — %) > 0 y o4 < 0. Las tres rafces son positivas.

Notando que en el caso D < 0 se satisface g,04 > 0 (ver figura 3.2), es posible demostrar que

estos criterios se pueden expresar en términos de los criterios isentrépico ¢ isob4rico descritos en

el caso D > 0. Asi

a)==> No se satisface el criterio isentr&pico’y se satisface el criterio isobérico.
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d)= Se satisfacen ambos criterios.

En resumen, se ha encontrado que indc

de las raices estd determinado por
( oc <
ar/p =
rafz asociada al modo de condensacién, mientras.q

correspondientes al modo acustico.

En el caso D < 0 se observa también que siempre que o7, < 0, habra alguna solucién positiva,

por lo tanto habrd inestabjlidad. La desigualdad anterior se puede escribir también como:

22
(g—; * "p:r( <0, (25)
por lo que se conoce cc;mo el “criterio isocdrico”. Este criterio se satisface siempre que se cumpla
el criterio isentrépico, aunque no al contrario, pot lo que el criterio isécorico es menos general, y
no sera considerado en lo sucesivo. Fisicamente, el criterio isocérico se puede entender de manera
andloga al criterio isobdrico explicado anteriormente, con la diferencia de que, dado que en este

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

cambios en la presién exclusivamente. -

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

La curva de en forma de “picos” representa la condicién D = 0. Las regiones sombreadas son las
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: ‘ ) )
<«— 1" raiz  posiliva

D>0

3 raices; positivas2/3 +1/7 Cero raices positivas

G P _complefas conju: adas.

o -
¥y una real modo acustico
moda de cond. dxe -
crece
D>0
modo | de .
condensacion| dacag  Mmodo acustice .
y D<0 crece
2 raices| positivas
< ~complejas | conjugadas ————>
o, -
T

[ -

Figura 3.2. Dominios de Estabilidad.
Se llama raiz positiva a toda aquella que tiene una parte real positiva
zonas del plano 040, en las que D < 0. También se muestra el niimero de-raices positivas que hay

en cada regién del plano. La recta con pendiente positiva es el limite del criterio isobérico y la de

pendiente negativa el limite del criterio isentrépico.
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I{a habldo dwersas modJﬁcacmnes alos ¢ ‘erlos omg;ma]es de 1nestab111dad térmica con-

snderando otros mﬂ'redxentes del medio’in rcstelar. Una. de las modificaciones, reallzada por el

mismo Field (1960), se obtlene cuando s€e: toma en cuenta la presencia de un campo magnético

uniforme. En este caso lus efectos soni consxderab]es Yya que, en primer lugar, aparecen dos modos
oscilatorios adicionales proveruentes de dos polarizaciones de las ondas de Alfvén. Ademas, si el
campo magnético es normal a la direccién de prapagacién de las perturbaciones, la inestabilidad
se inhibe debido a que la presién térmica tiene que ser grande para poder balancear a la presién
magnética. Otro efecto de la presencia de un campo magnético es la reduccién de la conductividad
térmica a través del campo, ya que los electrones no pueden cruzar las lineas de campo magnético
en direccién perpendicular, sino que se mantienen describiendo 4rbitas alrededor de ellas, La ines-
tabilidad térmica en presencia de campos magnéticos ha sido aplicada, sobre todo, a fenémenos
solares por Field(1965), C. Chiuderi y G. Van Hoven (1979), S. R. Habbal (1979) 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 analisis de esta-
bilidad térmica en un sistema con simetria axial en rotacién. En el caso de movimientos puramente
acimutales, la inestabilidad no se afecta, ya que en esta direccién el gas puede moverse sin cam-
biar su momento angular. Sin embargo, los movimientos radiales sf son afectados, sobre todo en
escalas grandes, por lo que las escalas grandes tienden a ser mis estables. En el mismo trabajo
Field también hace un andlisis de estabilidad considerando los efectos de una estratificacién en
la densidad. Se encuentra que una atmdsfera estratificada tiene un comportamiento distinto al
de una atmésfera homogénea. Segin Field, en el caso homogéneo las perturbaciones con tasas

de crecimjento positivas necesariamente tienen grandes longitudes caracterfsticas, ya que las fluc-
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tuaciones de temperatura-asociadas 'a ]as ﬁuctu mnes de la densxdad pequena. esca] d 'saparec

escalas pequeifias, ya que no estan asocxadas a ﬂuctuac:ones de temperatura. .que serfan-borradas - -

por conduccién.

Una tltima modificacién introducida por Field consiste en incluir los efectos de-una expansidn.
Esta inclusién es importante para el estudio de nebulosas planetarias, vientos estelares y formacién
de galaxias. Field encuentra que el enfriamiento producido por la expansién provoca que el gas sea

miés inestable que el gas que inicialmente estd 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 césmicos (D. W,
Goldsmith et. al. 1969. D. W. Goldsmith 1970) se llegs a un modelo de dos fases para el
medio interestelar en el que dichas fases se encuentran en equilibrio de presién. En el segundo
trabajo de Goldsmith se hacen, ademds de un andlisis andlitico linealizado, cdlculos numéricos que
describen el régimen no lineal. Se encuentra un tiempo tipico de crecimiento de las perturbaciones
de 107afios. En un trabajo posterior, Flannery y Press (1979) consideran tanto el calentamiento
como la icnizacién producidas por los rayos césmicos, asi como el enfriamiento producido por
excitacién colisional de electrones. Se encuentra inestabilidad del modo de condensacién para
T > 90 K y la posibilidad de la existencia de nubes estables en el modo de condensacién, pero
acisticamente inestables si 30 K < T < 90 K. Las escalas caracteristicas asociadas a los modos

acisticos mds inestables son las siguientes: tiempo de crecimjento ~ 5 x 10°/£ afios, longitud de
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Si:donde £ x-10'8's71 ‘es la tasa de ionizacién. .

‘la inestabilidad” térmica (Mc Millan 1980) se llega también a

un estado estacionario en ,Qué"coéxisteryx un estado frio y otro caliente, en equilibrio de presién.
Ademais, se ehcuentfan dos kcomvpdrta'mientos distintos que dependen de la temperatura inicial del
medio: 1) Si 30 K < T < 70 X, la inestabilidad llega a un estado estadisticamente estacionario,

es decir, un estado que en promedio se encuentra en equilibrio. #i) 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 estudid la formacién de nubes en un medio interestelar que
se enfria (“flujos en enfriamiento”). -Se encontrd que, en el caso unidimensional, si el tamafio
caracteristico de la perturbacién, )., satisface A, < ¢T. con ¢ la velocidad del sonido y T, el
tiempo de enfriamiento radiativo, entonces los procesos de condensacién pueden dar lugar a nubes
interestelares con densidad aproximadamente 100 veces mayor que el resto del medio. Dentro del
estudio de inestabilidad térmica en flujos en enfriamiento se ha propuesto (Gilden 1984} que tal
inestabilidad es fuente de estructura a pequena escala, en nubes moleculares. La inestabilidad
térmica en flujos en enfriamiento también ha sido utilizada en el estudio de halos galicticos y
ctiimulos de galaxias. Malagoli et. al. (1987) estudian la inestabilidad térmica en dichos flujos para
el caso de acrecidn hacia un objeto central generadora de radiacién; encuentra que el gas estd sujeto
a sobreestabilidad, mas que a inestabilidad monoténica. Nulsen (1986) encuentra resultados que
sugieren que el enfriamiento requerido para que pueda haber inestabilidad se puede dar en todos los
ctimulos y grupos de galaxias que emiten rayos X y que los flujos de enfriamiento estdn presentes
sélo en aquellos en los que el gas se enfria enfocado hacia una galaxia central bien definida. En
formacién estelar, Fabian et. al. (1930) muestra que en un entorno con altas presiones y libre de

.



polvo, flujos de enfriamiento con'masas menores que‘la ‘masa de Jeans, ‘favor_ecen‘lya, formacién de -+

estrellas de baja masa.

También se han hecho trabajos en.los éué se relaciona 2 la inestabilidad térmica con la ines-
tabilidad convectiva. Se ha demostrado (Defouw 1970) que una atmdsfera térmicamente inestable

es convectivamente inestable, independientemente del gradiente de temperatura.



Capitulo IV

Inestabilidad Magnética,

1) Andlisis de Estabilidad.

En 1966 Parker estudié un tipo de inestabilidad, la inestabilidad que existe en un medio
interestelar compuesto por gas térmico, campo magnéticoy particulas de rayos cdsmicas y confinado
auna capa delgada por una fuerza de gravedad vertical. Este anédlisis aproximéal campo magnético
galictico considerindolo como uniforme en planos paralelos al disco galdctico y variando solamente
con la altura respecto al centro de la galaxia. En esta seccién se revisara el andlisis de estabilidad
lineal sin tomar en cuenta los rayos cdsmicos; después se mencionaridn brevemente sus efectos sobre

la estabilidad del medio.

Comeo se explicard mds adelante, es vilido suponer que el campo magnético se encuenira
“congelado™ en el gas térmico por lo que a la presién térmica es necesario afiadir también la
) presién magnética B*/8x. Por simplicidad, se supondra que el cociente entre presién térmica y

34
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Por. laé reléqidngsy;{(l) 1¥:(2) :podem

Cexp(=z/A).
" Por otro lado se tienen que las ecuaciones magnetohidrodindmicas que describen al gas son:

dp(z)

5 +pV.5=0 Ecuacién de Continuidad. (5)
P =cpyp" Ecuacién de Estado. (6)
a5 = " - i -
5 = V x (Fx B) Ecuacién de Induccién Magnética (M)
o7 1 = = " ” -
Py = —-VP+ 4—7;(V X B) x B — pg Ecuacién de Movimiento, [€))

en donde se ha supuesto que la ecuacidén de estado es una ecuacién barotrdpica de la forma P x g7,

que cumple con la condicién de equilibrio P = ¢?p, mencionada anteriormente. s



( n'de “fux freezing”o “conge-

En la ecuacxon de mduccmn magn et:ca esta. hecha la aproum

blamlento dcl ﬂugo magnetxco, ya qu se h desprec1ado el térmmo —V x (T)V xB) de ]a ecuacién de

mducuon completa, con51derando que la resxst;vxdad 7] es muy’ pequena y.que las dimensiones inter-

estelares son muy grandes, por lo tanto n << vL, Y domma el termmo Vx(Tx B) El congelamiento

de flujo magnetlco se pued der flsxcamente de ]a ecuacién (7) Esta ecuacion tiene la misma

forma que la ecuacién de‘ rflcxdad para flujos barotrépicos mcompres;bles + v x (Ex#) =0,

donde @& = Vx Tesla 'yorti(:ldad. Por el teorema de Kglvm sabemos que el flujo de vorticidad

en estas condiciones se conserva, es decir. que f, @+ idA = cte. . De aqui se desprende que el flujo

magnético &-a frévé; de un-drea A, definido como:
3= / B hdA,
A

también se conserva, es decir d®/dt = 0. Entonces el niimero de lineas de campo que cruzan una
superficie de fluido dada es constante, por lo que se dice que el campo se encuentra “congelado”

en el fluido.

Regresando al andlisis de estabilidad, considérese que el estado inicial de equilibrio es pertur-
bado ligeramente:

p—p(2)+ P
P—P+PH
B — (bz, B(2) + by,b:) = B(2) + b

T — (vz:!vya v) =

donde p1, P1, b y ¥ son muy pequefios, por lo que en las ecuaciones que describan al medio
perturbado se pueden retener inicamente los términos lineales. De esta manera, cambiando las

variables originales por las variables perturbadas en las ecuaciones originales y conservando sélo
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n-las. perturbaciones se obtiene el conjunto de. ecuaciones:que: describirdn-al .*

uyendo las variables:

en donde se ha eliminado la egﬁéciéif de ,,cvdnt_inu_jdadi'paria Jas les sin ‘perturbar. Por lo tanto,
queda: )

7] : I

P =—p(V-a—-F) ' ®)

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

ecuaciones:
;%Pl = c’v%m - (7 - 1) c’p(Z)%i (10)
B~ p(e) | o an L
By - —p) %= - By (2 + ) (12)
%b{ = B(Z)av' o L sy
;0(-2)8”z = —% + o %’;” + % ' 7 (19)
o) 5 = -5 - %_)jf— o
™

Las ecuaciones (9) a (16) describen la evolucién 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:

"

o = Dt o
g =11C1 .éip:{t/'r +ikzz 4 i, ‘(1717)
bi = BoAsexp{1/7 +ikez +ingy +i (170)

Con' Kz, ky; Ky y s reales. En particular, el pardmetro.s se elige de tal forma 'que imponga una
frontera fija en 2z = 0. La frontera fija es necesaria para evitar que las soluciones diverjan en

= —o0 como se puede ver que sucede en la ecuacién (4).

Para continuar con el andlisis de estabilidad, se debe encontrar bajo qué condiciones las per-
turbaciones crecen de manera exponencial, es decir, bajo qué condiciones 7 es 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 induccién magnética (11)-(13)
simplemente se sustituyen py y b;, y se utiliza el hecho de que B(2)/Bo = exp(—z/2A). Para la
primera componente se encuentra:

A

1A .
—F— = AC11K,,.

Si se definen los ntimeros de onda y las frecuencias normalizados a las escalas del problema como:
Q= Akz, g2 = Ak, iQ= Ak +3H(s-1)y 0= 3"7, la ecuacién anterior queda:

QA =1iqCh. (18)

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

QAp = —iqC1 —1QC3 (19)

QA3 =iq2Cy 1 ) (20)
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. Para rééscribir‘ 1as’ ecuacionés: de’mavimiento’ (14)=(16) se utitizan: también’las ecuaciones:

de mduccmn magnet a (11)-(13),

deﬁmcxones R

2
La manera de reescribir la ecuacién para la i-ésima componénte [3H sé‘ deriva dicha ecuacién con
respecto al tiempo, se deriva la ecuacién de estado con respecto a la i-ésima componente y se utilizan
las ecuaciones de induccién magnética para escribir ésta ltima en términos de las componentes de
Ia velocidad. Se obtiene una expresién para Bz: St, misma que debe ser sustituida en la ecuacién
obtenida del primer paso. Siguiendo este procedimiento para las ecuaciones para cada una de las

componentes se obtiene el siguiente sistema:

05,0 — i1 (v =14 20iQ)C; = —~iqyQD. (21)

Q?C? +ig (14 a—7)Cs = —igy0D. (@)
NEIPIURE T 1

-2iqa(iQ — 5) +93,C3= — [7 (@~ 5) +1+ a] QD. (23)

El sistema anterior se puede resolver para Cy, 2 y C3.. Una manera posible de hacer esto es

utilizando el método de determinantes. Después de algo de dlgebra se encuentra:

¢ = —D(% [vﬂ%’a +a(@-g)+ite)

(2°lQ + T- 1)] ’ (24a)

) — éa’v'qf @*+ 71)] ,.(240)
(é4c)

con

R=%,02




40 - L e il s L no. . Capitile IVb

p ”s1ones co pletas para las com-. -

Para encontrar la relacién de djspéréiéri se-usstituyen las ex

¥

ponentes de la velocidad, mcluyendo los res ién de contmmdad Como

el dlgebra para simplificar la re]ac Sn de dxspers osa, se pondréa solamente el

resultado final:

Q'+ 9% (a+9)(ed +Q%+ 7 ) vl [20'7(112 :

+T [7'!1‘ + 22 (2av¢? —2a(2a + 7)Q2 o
0,

Nétese que se ha considerado que s = 1. De esta forma’ se obticne una ecuacxén de d15persxén
par en .. Las razones por las que esto es necesario se relacionanicon:las condmones de trontera.,

sin embargo, dichas razones no son claras.

La ecuacién de dispersién (23) es d»t‘en’las;ii‘x'dbkc‘omphcé{da como _para ser resuelta en general, por
lo que se analizardn sélo a algunos ca.soé lfﬁifé dé inferés fx’sico. Las perturbaciones pequefias con-
sideradas previamente pueden tener varios efectos sobre el medio y en consecuencia sobre las 1fneas
de campo magnélico “congeladas” en el gas. Uno de estos efectos es el “overturning” transversal
convectivo que consiste en un reacomodo de las lineas de campo a partir de movimientos inicamente
en direcciones transversales al campo, las cuales son, en este problema las direcciones z y z. En
las ecuaciones (24) se observa que los movimientos en estas direcciones ocurren simultineamente

cuando ¢; = Akz # 0. El efecto de reacomodo transversal convectjvo se ilustra en la figura 4.1

Cuando ¢z = Ay # 0, el efecto de las perturbaciones es distinto. Se generan ondulaciones
transversales a lo largo de la direccién paralela a las lineas de campo. Como €l campo se encuentra
“congelado” en el gas entonces las lineas de campo se ondulan. Este efecto se ilustra en la figura

4.2, 0
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Figura 4.1. Reacomodo Transversal Convectivo,
Aunque estos dos efectos no son excluyentes, por claridad se analizardn de forma separada:

(i) Como primer caso se tratard el modo de reacomodo transversal convectivo. *Como se
menciond anteriormente, este modo no deforma las lineas de campo magnético, sino que solamente
las reacomoda. Con el objeto de separar explicitamente los diferentes modos de inestabilidad, se
cosiderard el caso #y = 0, en el que el reacomodo transversal es el tinico.efecto presente. En las
ecuaciones (17)a (20) y (24) se puede ver que en este caso la velocidad y 1a perturbacién al campo

magnético tienen la forma &= (vz,0,v:) y b= (0, by, 0). Las configuraciones anteriores dan lugar
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Figura 4.2, Oxlduln“rﬁlen}o de lars'Linvcas de Campo Magn ético,
al efecto ilustrado en la ﬁgura.‘4.1.‘ La relacién de dispersién queda como
4,02 2 1y at 4 2 2 1
Q4+ a+7) (@ + ) + (32;) [10' + @*(-2a(2a+ 1)@ + 7 -1+ za7)] =0, (26) . .
1 . i

si g2 = 0. Se necesita que la relacién de dispersidn tenga una raiz positiva para tener inestabilidad,
porque sélo asi las perturbaciones (17) crecerin exponencialmente en el tiempo. La ecuacién

anterior tiene una raiz real y positiva sélo si

y<1l-a. (@7)

En este caso el campo magnético tiene un efecto estabilizador, ya que en el criterio de inestabilidad
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puramente convectiva, que se escribe mas adelante, se observa 'que para v:< 1-hay-inestal

siempre. En la ecuacién (27) se puede ver que existe un intevalo de.valores 1‘<">Y,;<' 1

estabilizados por la presencia del campo.

En este caso la relacidn de dispersién se puede escribir de - ¥ siguiente manera -

Qt + 02 (2 +1)(Q% + % +a)~ad(A+1(+a +1) = 270

@+ +3) =0 @8

es decir,

1 1 - :
(+a)(i+ta-r) +")gaf"°’ N ge@so (29)

Para que este intervalo sea distinto de cero es necesario que el término de la izquierda en la ecuacién
anterior sea mayor que cero. Esto tiene como consecuencia

(1+a)

(=) 0

¥ <

Siguiendo dentro del regimen ¢; = 0, 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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glin :Elzi c‘:r:tqerkié ‘para, 1a n,es:ta'bide'ad:

convecti

VDek acuéx;do cko_n’liyx,ecuaqiéln ;ﬁtéric;r ﬁi‘eﬁbre'.}iay inegte}bﬂidad cuando ¥ < 1. También puede haber
ine‘sta'bilidaéi siy>1 S'a. que la cc;ndicién anterior es fundamentalmente una condicién sobre los
gradientes de presién 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 mis sencilla para
que la desigualdad no se cumpla y no haya inestabilidad convectiva es que 7 = 1. La estabilidad
en v = 1 es un caso de estabilidad marginal debido a que cualquier cambio de la temperatura T
con z hard que la condicién de inestabildad se satisfaga. Imponiendo la condicién anterior para v

en la ecuacién (28), se encuentra
Q4 0220+ 1)(Q* + a3 + 3) — Bl +1) — 20(Q + g} + 3)] = 0. (31)
De las propiedades de las ecuaciones de segundo grado, se ve que se necesita
[a(rx-i-l) —2a(Qz+q§+}i)] >0 (32)
para que haya inestabilidad. En la desigualdad anterior se puede observar que Q? tiene un efecto
estabilizador, ya que tiende a hacer que el valor del lado izquierdo de esta sea mds pequefio. Porlo

tanto los modos més inestables se dan cuando Q? = 0. Por otro lado de la relacién (32) se deduce

que existe inestabilidad si

a 1

-2-+Z>Q2+q§>0 . (33)
y los modos mis inestables son

1,1 -
0<qi < Z+§a' (34)

La ecuacién (31) no es ya tan complicada como la forma general de la ecuacién de dispersién,

por lo que es posible resolverla explicitamente para Q?. Haciéndolo se encuentra la siguiente
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s, es decir con

se encuentra que la ielacién de‘d.ispefsién gﬁ este fégirﬁén es

Q1 (L+20) + @da(1 + o) (¢ + 3) + 2da(2eda - (1+a)a) =0 ()
que es independiente de Q). Esto significa que no depende del nimero de onda en la direccién
vertical, por lo que se puede decir que un nmero de onda suficientemente grande en la direccién

z inhibe el efecto estabilizador del niumero de onda en z.

Nuevamente se utilizan las propiedades de las ecuaciénes de segundo grado para encontrar
en qué condiciones existe alguna raiz positiva, o lo que es lo mismo, bajo qué condiciones hay

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

2¢3 < (1+a). : - (37)
Si se resuelve la ecuacién (35) para 22, se encuentra para la relacién dg dispersién:

= () (40 '@+ 3200 20 -2 20w ) ) o

En la tabla 1 se resumen los resultados obtenidos anteriormente, as{ como alguncs otros que se

derivan de ellos, Paralos casos (*) y (**)dela tabla, que son inestabilidadeé puramente magnéticas,



Condiciones Perturbaciones Criterios de Inestabilidad vy . Procesos

g2=0 §=(0,8,.0) y<l=a. . . -Cualquiera R.I.C:
i= L S e e L

nFo

0,6,0:) . 0<gi+Ql<

ql...___ 0-‘ 5' ( , X
) =0, vy, 1) T

270 v

i Cualquiera
g1 =00 : ‘I§<%(l+n) r=1 **
02#0 : -
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Figura 4.3. Gréfica de Tasas de Crecimiento de la Inestabilidad puramente Magnética.

tomada de Parker 1879

se puede hacer una gréifica del cuadrado de la tasa de crecimiento € contra el cuadrado del niimero

de onda en la direccién y, ¢3. Se obtiene el resultado que se muestra en la figura 4.3.

En la grifica anterior se puede ver que en el caso (#x) la inestabilidad se extiende para valores
mayores de g7 que en el otro caso. Ademds, en ambos casos, para los valores de o considerados, la
tasa de crecimiento maxima se da en ¢ = 0.5. La mayor inestabilidad ocurre con g > 1, que es
el caso en el que la inestabilidad es independiente del nimero de onda en la direccién z, dado por
iQ? = iAk; = iga.

En resumen, se ha hecho un andlisis de estabilidad para el caso en que el campo magnético se
!
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encuentra sumel;gldo ken un gas terxmco yisus escalas de a]tura comcldem La mestablhdad aparece
como consecuencia’ de la ﬂotablhda ¢ el ‘campo magnetlco B’/Sﬂ', ya que como se observa en !os
casos anahzados pre\xamente y,‘ .en part:cular en 1os que no aparece ningtn efecto convectivo, las
lineas de campo se deforman. El_pndulanuento de las lineas de campo hace que, por efectos de la
gravedad, el gas “resbale” a'lo largo de ellas hacia las zonas bajas. Este proceso continia debido

a que las zonas altas tendrdn menos gas sobre ellas por lo que tenderdn a subir més; mientras que

las zonas bajas, con cada vez mds material acumulado sobre si; se hundirin cada vez més.
2 ) Desarollos Posteriores

A partir del trabajo oraginal de Parker, numergsos analisis han incluido djfefentes efectos a
fin de hacer al andlisis de estabilidad magnética mds 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 césmicos (Parker 198.), la rotacién
diferencial de la galaxia (Shu 1974), la variacién de la aceleracién gravitacional con la altura (Parker
1966); capas de campo magnético horizontal cuya direccidn relativa varia en dngulos rectos (Parker
1967), rotacién continua de la direccién del campo magnético con la altura (Lerche y Parker 1968);
deformacidén del campo en la direccién acimutal alrededor de un cuerpo cilindrico con simetria
rotacional (Parker 19G6); resistividad y viscosidad (Parker 1967). Algunos de estos efectos se

discuten brevemente a continuacién.
a) Rayos Cdsmicos.

El campo magnético de la galaxia se ve afectado por la presencia de rayos césmicos, ya que el
campo magnético los acopla al gas. Un andlisis de estabilidad considerando a los rayos césmicos,

suponiendo que su movimiento se encuentra totalmente desacoplado del movimiento del gas, que



L normente sin tomar, en cuenta los rayos césmicos, excepto por un't n'uno ad.lcmnal de presxon'

PRC —ﬂP. 7»: s

Uu kratamxento totalmente anélogo al realizado antenormente arro_]a el s:gmente resultad

k'hay mestabmdad slempre que se cumpla. ]a sxgruente re]acxon’
; R 1. . T
.,(1..'+a+ﬂ—'r)(1+a+ﬁ) >207(a3 + Q% + 3)- (39)

' {:De la.',relra'_citv:'z;l‘-‘aﬁtériof ﬁe puede decir que los rayos césmicos tienen un efecto desestabilizador, ya
llué 1;‘ p;ééenéi# :de Vﬁ en el lado izquierdo de la relacidn (39) desestabiliza cierto intervalo de l\'alores
de a que de otra forma darian lugar a un régimen estable. Por otro lado se encuentra una tasa
de crecimiento que decrece con 3. En el limite de @ muy pequeifia, es decir, cociente de presién

magnética a presién térmica muy pequefio, existe inestabilidad a todas las escalas.

Algunos trabajos subsecuentes se han abocado al cilculo de los tiempos de crecimiento de la
inestabilidad en presencia de rayos césmicos. Parker (1966) ha encontrado un tiempo de crecimiento
de la inestabilidad comparable al tiempo de caida libre del gas (~ 107afios). En otro trabajo

Mouschovias (1991), haciendo un andlisis bidimensjonal, obtiene un tiempo minimo de crecimiento:

fmin = 2.2 % 107(60101K)1/2(3 : 10;::1115"2) afios,

el cual resulta suficientemente pequefio como para ser importante para la formacién de nubes atris
del choque de la onda de densidad espiral. Basindose en este resultado concluye que la inestabilidad

de Parker es més adecuada para la formacién de condensaciones a gran escala o complejos de nubes
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b) qu‘t‘aczon Difereﬁbjé[ e

En el caso de la rotacién diferencial (Shu 71974) se_‘encuent.ra.* que unab.rrota,cién uniforme no
detiene la inestabilidad, debido a que el gas siempre puede resbalaf sﬁﬁcantemente despacio como
para que no se sienta la presencia de la rotacién. La rotacién se acopla a las perturbaciones
solamente por medio de la fuerza de Coriolis. Sin embargo, este efecto, asi como el deslizamiento,
sf afectan las tasas de crecimiento. La rotacién suprime las ondas grandes en la direccién horizontal.

La tasa de crecimiento se reduce en presencia de rotacién y es maxima cuando la rotacién es cero.

Un elemento desestabilizador adicional se encuentra al considerar lineas 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 debide a que el efecto de la curvatura complementa al de la gravedad. Ademas resulta
que la presién de los rayos césmic'os en las regiones levantadas puede exceder considerablemente la

presién del gas; lo cual disminuye el tiempo de crecimiento de la inestabilidad.
c) Simulaciones Numéricas

Simulaciones bidimensjonales en ausencia de rayos césmicos (I\Ioﬁschovias 1974) muestran qué
la inestabilidad de Parker evoluciona a estados finales de equiiﬁbrio, 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 cGsmicos, se obtendrian bdsicamente los mismos resultados. Sin embargo, en

tal trabajo no se toma en cuenta la posible presencia de fuentes de emisién de rayos cédsmicos.
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d) ‘Pﬁnto,s Dke;bile‘ksidé kla;IUr{és»tabiﬁéIad de Parker

'segﬁﬁ Eimegéeen (1090), 12

) ~formac1on de nubes en eI medxo mtereste]a.r “Dxchas dn'icultades se mencionan a contmuacxon

" Se eépera que tubos de ﬁujo adyacentes se muevan y se deformen separadamente, lo cual
sugiere'que‘el primer resultado ‘de la inestabilidad sea una estructura caética o turbulenta, no la
formacién 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 cosmicos tendrén problemas para poderse mover
‘rdpidamente a lo largo del gas, por lo que en reali‘d‘ag,' la tasa de crecimiento debe ser menor que lo
calculado, (Kuznetsov y Puskin 1983, NelsoleSS) Otré factor que reduce la tasa de crecimiento
lo constituyen las nubes ya existentes sc.;bre las lineas de campo, asi como las irregulidades de éste,

(Zweibel y Kulsrad 1975

Otra dificultad de la inestabilidad de Parkeren la explicacién de nubes aparece debido a que tal
inestabilidad opera en equilibrio de presién. Este problema desaparece cuando se toma en cuenta
la autogravedad. Sin embargo en tal caso la cantidad de autogravedad requerida para obtener la
compresién que hay en las nubes moleculares es tan grande que el papel de la curvatura de las

lineas de campo magnético resulta secundario en comparacién con el papel de la autogravedad.

stabllldad de’ Parker t1ene algunas dJﬁcultades para. e\phcar'la..' e



Capitulo V

Analisis de Estabilidad en un Medio no Homogéneo

En esta seccidén se realizard un andlisis de estabilidad gravitacional lineal en un medio no
homogéneo ¥ en presencia de un campo de velocidad turbulento caracterizado por un espectro de
potencia. Este anilisis se encuentra motivado por dos hechos importantes: por un lado, la imposi-
bilidad de la inestabilidad cldsica de Jeans, analizada anteriormente, para explicar la formacién
de nubes moleculares pequeiias, por otro lado las evidencias observacionales sobre el caricter tur-
bulento del campo de velocidades en nubes moleculares y sobre el campo de densidades en dichas
nubes. Este andlisis es una extensién 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 continuacién se resumirdn algunos antecedentes

importantes para la fundamentacién de este cdlculo.
1) Antecedentes

Los movimientos internos de las nubes moleculares son muy complejos y el conocimiento
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sobre ellos contintia siendo incompleto. Al estudiar las: lmeas de ermsxon de 1"CO y 1300 se han -

encontrado evidencias de que las nubes moleculares cleos densos en su interior los

cuales se pueden colapsar sin evidencias de un'co]apsov 'lob d :]a nube dentro de la que estdn

localizadas (Myers 1987). Ademds se encuentra que las hneas mencmnadas anteriormente presentan

ensanchamientos que corresponden a moumJentos supers mcos en todas las nubes moleculares,
los cuales se consideran turbulentos. Las propledades ‘de lc-s movimientos turbulentos en nubes

moleculares fueron cuantificadas por primera vez por Larsonen 1981 y extendidas posteriormente

por \'arios autores entre los que se encuentran Leung; 'M.e:a.d'(1982), Myers (1983), Dame

et al.(1986) Falgarone y Pérault {1987), Solomon t a1'(1981), Scou]le et al.(1987) y Myers y

Goodman (1988). Se ha encontrado que en un gran numero de nubes moleculares y nicleos, con
tamafios 0.1 pc < R < 100 pc, la disper ién de velomdades Av y la densidad de particulas n
estdn relacionadas con el tamafio caracteristico de las nubes de la siguiente manera: Av x R!/?
¥ n o R~} respectivamente, donde Av es ancho a potencia media de las lineas. Por lo tanto,
estas estructuras se encuentran aproximac amente en un estado de equilibrio virial entre la energfa
potencial gravitacional y la energia cinética (Myers 1988). Aunque las relaciones anteriores se
conocen como Leyes de Larson, Larson no :as formuld de esta manera. Los resultados obtenidos por
Larson apuntaban hacia un exponente de /3 en la primera relacién, es decir, un comportamiento
turbulento del tipo del de Kolmogoroff que. comao se verd en la préoxima seccién, corresponde al caso
de turbulencia isotrépica y homogénea en un flujo incompresible con cascada de energfa, Estudios
posteriores, mencionados anteriormente, han llegado a la conclusién de que el exponente en la
relacién entre dispersién de velocidades y longitud caracteristica es més cercano a 1/2. La relaciéon
entre las leyes de escala mencionadas anteriormente y el equilibrio virial se puede ver directamente

si se recuerda la condicién de equilibrio virial G—,¥ ~ Av2.

De lo anterior resuita claro que para estudiar la estabilidad de nubes moleculares. es necesario
!
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‘caracteristico no son independientes;

conocer, algunas de Jas definicione

hari un’ breve resumen al respecto.:

2) Turbulencia -
2 .1) Definiciones.

Cui:mdo eﬁ un flufdo las fuerzas inerciales son mucho mayores que las fuerzas viscosas, causando

S que sus movimientos sean fluctuantes y desordenados, se dice que el flujo es turbulento (e.g. Hinze
: 19%5, Lesieur 1990). Aunque no existe una definicién l'mica‘de turbulencia, sf existen requerimientos
minimos para clasificar a un flujo como turbulento. En un flujo turbulento hay una gran cantidad
de escalas excitadas, es decir, existen regiones del fluido que se mueven de manera coherente
(“eddies™), con escalas caracteristicas desde muy grandes hasta muy pequefias. Ademis, todas las
escalas se encuentran co_nectadas, es decir, la energia se puede transferir entre eddies de diversos

tamafios. 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 hidrodindmicas) de manera que, en principio, cualquier detalle del movimiento
turbulento se puede determinar si las condiciones iniciales estdn completamente definidas, en la
prictica 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 cileulo. Numéricamente, los errores de cé_{cu]o crecen exponencialmente, aunque, como no ex-
iste una solucién analitica en el caso general, salvo para casos muy particulares, es imperativa la

utilizacién de célculos numéricos.
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Debldo ala na.turaleza caética de’ los movnmentos turbulent

resulta. practlco descrlbxr un

ﬂu_;o turbulento en term.mos de cantxdadeu promed ém. stad:shca de la. turbulenma.

“se-basa en la. consxderacmn de que las \'anable eden dmdjr en una parte promedio

y otra parte ﬂuctuante Por lo tanto ‘en cada. punto la velocldad se puede escribir como I + 1,

doude (u) 0. La intensidad de la turbu]enc:a se-de

_como (u'), y la energia cinética por

umdad de volumen asociada a la turbu.lencxa, es T —-——~p(u2) Estadxstlcamente se define el grado
de'yrcorre]acién de las variables del flufido ya que movimientos en puntos cercanos pueden estar
correlacionados en diferentes grados. En particular, la correlacién espacial entre dos fluctuaciones
" ‘de velocidad se define como:

Rij = (ui(,1)ui(Z + 7,1)), 1)
que en general es una cantidad tensorial. Silas fluctuaciones de velocidad son independientes entre
sf, entonces su correlacién es cero; el tensor de correlacién R;; es una medida de la probabilidad de
que las fluctuaciones de velocidad evaluadas en los puntos £ y £ 4 7 tengan el mismo valor. Si la
turbulencia es homogénea, entonces el tensor de correlacién es sélo funcién del vector de separacién
7. El tensor de espectro de la turbulencia se define como la transformada de Fourier del tensor de
correlacién

oo
#i5= gy | [ [ ee(-innRin @
oo .

por lo que

= / / / exp(iR - 7)i;(R)dR. @)
“oo :
De las definiciones anteriores, se tiene que
Ra= / / / exp(iR - 7)B:(R)dR, SRR )
oo : -
de donde

Riu(0) = (win; ///@,,(h)dh—:iﬂ, o - (5).
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@,,(h) dlffcxl de mampu.lar Para. ehmmar la mformacnon d.lreccxonal adjcmnal se mtegra el espectro
‘an enor sobre cascarones esfencos dl:ededor del orxgen del espacio de nimeros de onda. De esta

forma se obtxene un espectro que es funcmn de la marrmtud del nimero de onda y cuyo valor

'representa la energxa. cinética tota.l en ese ntimero de onda. Asi pues

.' é(n) = f B:(R)da, ~ (6)

'bre: el cascarén. Integrando £(«) sobre todos los posibles.valores

3 Jifouemae

(».)dn_‘—<u.u.)—_§ = 1Ri(0). ™

H

2

2 .2) Cascadas Turbulentas y formas del espectro.

El caso particular de la turbulencia homogénea e isotrépica en un medio incompresible es
uno de los mas estudiados, debido a que las suposiciones anteriores simplifican notablemente la
formulacién de correlaciones espaciales, ya que estas tltimas dejan de depender de la orientacién y
localizacién del vector separacién 7. En este tipo de turbulencia el movimiento decae dnicamente
por disipacién viscosa, la cual se encuentra asociada con nimeros de onda grandes, es decir, escalas
pequefias. En los flujos incompresibles tradicionalmente estudiados, como en el seminal trabajo de
Kolmogoroff (1941), se supone que la energia que restituye las pérdidas viscosas es inyectada prin-

cipalmente en las escalas m4as grandes. A partir de estas escalas se generan estructuras coherentes
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con ?‘an&;ﬁ(})t’“(:\’fl.l"a(i‘:tei'rlléﬁéé)s cada ;Véiyméndfes. El wprc;rcre;c‘) conéinﬁa.—]msfa que la escala de longitud
’es s#ﬁ‘ciénte;ﬁent; péqueﬁa. cc;mo‘para Que' la disfpacic’m viscosa sea importante. Esta secuencia
‘es conocida como ecascada de energia. La disip;acién esté'determjn#da por la tasa de inyeccién de
‘ener.gfa. ala cascada a través de las escalas grandes y es independiente de la dindmica de las escalas
pequefias (ver, e.g., Lesieur 1990), por lo que es independiente de la magnitud de la viscosidad. La
energfa de los niimeros de onda suficientemente grand=s es independiente del proceso de produccién
de energia, por lo que su espectro de potencia depende sélo del nimero de onda, de la tasa de
disipacion y de la viscosidad. Sila cascada de energia se extiende sobre un intervalo de nimeros
de onda suficientemente grande, entonces puede haker un intervalo de escalas, llamado subrango
inercial, en el que todavia no es notable la accién de Ja viscosidad, pero cuya dindmica no depende
del mecanismo detallado de inyeccién de energfa. En ese caso, por medio de un anélisis dimensional
Kolmogoroff (1941) encontré que

‘ e(x) = A2Pr™5/3, : (8)

donde A es una constante numérica y € es la tasa de disipacién. El resultado anterior es conocido
como la ley de -5/3 de Kolmogoroff, y es un resuliado bastante aceptado con amplio respaldo ex-
perimental, aunque en las escalas mds pequeiias del rango inercia] se presentan ligeras desviaciones
debido a la no uniformidad de la disipacién. Existe una analogia del espectro de Kolmogoroff
para flujos en dos dimensiones, g(x) ~ =3 (Kraichnan 1967), que corresponde a la transferencia
de enstroffa (definida como la vorticidad cuadritica media por = f [V x #|2dV) hacia escalas

pequeiias.

Para estudiar la turbulencia en el caso de un flujo compresible es conveniente 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 energia. Para la parte compresible

se han propuesto tedricamente dos espectros del tipo del de Kolmogorﬂ’:cbn distintas leyes de
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pote‘.nrcia_ﬁaraj dos ‘regl’menes diferentes. : Zai(l.\afoi")'rj Sagdeev(1970) prcipu'si'erén qix‘é: c ~:'f "?fa
cuand§ no hay choques, mientras que Saffman (1971) pfopﬁso Vek ~ k2 en presghcia de choques,
independientemente de la dimensionalidad del sistema. Passot et al.:(1988) han hecho simuiaciones
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 caso, tenga un exponente de —2. Sin embargo, para el caso tridimensional el espectrc
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
dominacién de la parte compresible atin en tres dimensiones, aunque estas simulaciones poseen
una muy baja resolucién (643), por lo que no muestran un subrango inercial bien desarrollado. Asi
pues, a falta de evidencia conclusiva, en la seccién 4) consideraremos ambas posibilidades para el

espectro.
8) Estabilidad gravitacional de un medio nv homogéneo en reposo.

En esta seccién presentaremos un ejemplo sencillo de cémo la presencia de una ley de escalas
en la distribucién 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 tamafio L a un maximo local de la densidad cuando ésta se observa con una
resolucién igual a L. Entonces, mas precisamente, pretendemos estudiar la estabilidad gravitacional
de una sucesién de nubes que satifacen una ley de escala, y en donde las mas densas y pegueilas

posiblemente se encuentran dentro de las mayores y de menor densidad. Supondremos que la




58 ) “Capitulo V -

\\\ 1 Inestable
\ B>2

A

Estable
B<2

Figura 5.1 Estabilidad gravitacional en un medio no homogéneo,

densidad promedio de las nubes satisface una ley de escala de la forma
p=BLP, (9)
donde B es un factor de proporcionalidad y 8 es un pardmetro libre. Nos interesa entonces

encontrar el valor de g tal que cada escala sea su propia longitud de Jeans Ay, es decir, L = Ay,

donde L ~ 1/x. Del capitulo (II), tenemos que, en general
wc \1/2
Ay = _Gﬂo) ’
donde ¢ es la velocidad isotérmica del sonido. Si c es constante, entonces podemos escribir

o2

A2 = con C=

© 0

(10)

!

De las ecuaciones (9) y (10) tenemos que la ley de escala para la densidad para la cual todas

las nubes tienen un tamaifio igual a A es

(L) < L2, 0 (11)
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corresponde al-caso en que la fu accidn gravitacional aumenta mas rapidamente que la

presién térmica al disminuir el tamafio de la nube. |

Este anilisis, a pesar de ser poco realista debido a la suposicién de que el medio se encuentra
en reposo, ilustra claramente el efecto, sobre la inestabilidad gravitacional, de una ley de escalas
para la densidad en la que nubes de mener tamafio estdn caracterizadas por mayores densidades.
En la siguiente seccién presentaremos un anélisis de inestabilidad lineal para el caso mas 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 varios trabajos se ha considerado el efecto de la presencia de turbulencia en la estabilidad
de nubes moleculares. Chandrasekhar (1951) incluyé dentro de su anélisis un término de presién
turbulenta, pero sin considerar que la energia turbulenta puede variar con la escala, es decir, sin
tomar en cuenta el espectro de potencia. Mds recientemente, Bonazzola et al, (1987) realizaron
un anélisis de estabilidad para el Medio Interestelar frio, caracterizando al campo turbulento de
velocidades por medio de su espectro e incluyendo a éste dentro de su andlisis de estabilidad gra-
vitacional. En esta seccién se estudiard 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 la forma (9) y que el campo de velocidades se enuentra. caracterizado por un espectro
de potencia

(k) = Ax™, (12)

,con a > 1, para que la energia turbulenta definida en (7) sea finita.




60 i ‘ ,Cfapz'tula |

‘Siguiendo a Cﬁaﬁdraéekliarif(lgrsl)'y a. Bonazzola et al.(1987), describimos al‘ medio por mgdi6 :

de las siguientes ecuacione

"4 V:(pF) =0 Ecuacién de Continnidad. - - g
V24 =47Gp  Ecuacién de Poisson. 14)
p-a(,)—:l +p(F V)}§= —pVe —~ *Vp— VPr(s)  Ecuacién de Momento, (15)

donde ¢? = %i:- es la velocidad del sonido. Nétese que la ecuacién de momento es una ecuacién

semifenomenoldgica, ya que se ha afiadido el término modelo V Pr(x) para representar el efecto de
la turbulencia como una presién efectiva. En realidad, el efecto de la turbulencia estd contenido
dentro del término no lineal ¥+ V#. Sin embargo, puesto que este término se desprecia en un
andlisis de estabilidad lineal, es necesario introducir un término extra de “presién turbulenta”. El
uso de este tipo de términos es comin; por ejemplo, Lizano y Shu (1989) han escrito una ecuacién
de estado en donde la presién contiene una contribucién turbulenta, y Bonazzola et al.(1987) han

presentado una simulacién numérica con la que fundamentan la relacién
1 9
VPr(r) = §;L‘ (®)Vp, . (18)

donde

w0 = [eias, a7
justificando asi un tratamiento de la presién turbulenta andlogo al de la presién térmica. De manera
similar, se supondrd 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.
As{ pues, los efectos de las escalas méis pequeiias se considerardn tanto en ¢l témino de presidén
turbulenta como en la suposicién de densidad uniforme dentro de la escala estudiada. La ecuacién

de momento es, por lo tanto, vdlida sélo para escalas con longitudes caracteristicas mayores que
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1/k, y& que no se ha considera_gig el det: '

han'modelado sus efectos.

“En base a las consideraciones anteriores;.ree
con

donde p(k) es la densidad proﬁledjé de‘la‘s‘ nubes cc '’ tam. 1

promedio del conjunto de nubes es cero de vjmangra qule. el éc_:hjuﬂfﬁ dier ﬁuﬁés 7se encuentra en un
estado de equilibrio inicial, aunque esyte estado ndy coi'ré-spionde a;uﬁ estado de reposo y de densidad
unifome, sino a los valores promedio sobrebcampos azarosos, es decir a los valores dados por una
expresién como (5) para cada variable, El éstado inicial de equilibrio es ligeramente perturbado.
Entonces

p— 5+,

¢_’¢-+¢11

<

+

<y

T — 1,
donde Ios valores con subindices 1 son las perturbaciones. Nétese que las perturbaciones no cor-
responden a las fluctuaciones turbulentas, sino a pequefias perturbaciones sobre un estado de
equilibrio imaginario en el que las variables son iguales a las valores promedio del fluido original.
Las fluctuaciones turbulentas no pueden ser consideradas pequeiias, ya que tanto la ley de escalas

para la densidad como el espectro de energia 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 perturbaciones son suficientemente pequefias
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(18), en una d.lmeIISlOI\. Sustituyendo se obtnene

dv AP
aavtl“l'Pl l‘I'P(vl Vi +p1{v1- V) = ~pV@—5Vey

Si se eliminan los términos no lineales, obtenemos

-8:: J— - - SRS ; ‘
PR = ~pVE- iV - VE— (€ 4 30N (V0 V).
Por iltimo, utilizando el hecho de que los valores pljomedjé satisfaéen 1as mismas ecuaciones,

encontramos
01}1

Py = —pV¢1 - (¢ +<3u )Ver. (19)

Si se hace lo mismo con las ecuaciones de continuidad y 'de Poisson, encontramos las siguientes

ecuaciones para las perturbaciones:

Py
’%—"‘V (pv1) (20)
V¢ = 47Gp1. (21)

Ahora tenemos un sistema de ecuaciones diferenciales parciales lineales, por lo que proponemos

soluciones con forma exponencial
P, — Piexpi(rz — wi),

donde P es cualquier variable. Sustituyendo la forma anterior para cada una de las variables en la

ecuaciones (19), (20) y (21) obtenemos el siguiente sistema de ecuaciones algebraicas:
- .- 2,1 . ’
—iwpn = —irpér — (¢* + U (K))inm (22)
—-—R" ¢1 =47 Gp1 (23)

A —itwpy = —1iKpYL. (24)
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inestabilidad, se necesita que w sea imaginario, p dicién anterior se

satisface si

(28

@)y (17 para.

integrando y evaluando obtenemos

2 »_v AK.I._O',

()= T (27)

Ademés, como mencionamos anteriormente g satisface una ley de escala como la de la ecuacién

(11). Por lo tanto el criterio (26) queda de la siguiente forma

Pl Ji— A

L __k3oF < 4zGB.
o < 47GB (28)

La condicién de estabilidad también se puede escribir en términos de la longitud de onda A = 2z /x *

como
N (27)°7°%4

T 2-8 2,\5—-2
(2m)""e 3(a—1)

Ae+B=3 < 4zGB. (29)

En base a los valores de los exponentes a y 3, distinguiremos los siguientes casos: ;7
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LogE

Estabilidad

X Log A

3

Figura 5.2, Escalas de Estabilidad para 8 > 2y a > 1

(i) B > 2. En este caso a+ § > 3 siempre, ya que a > 1. Las desigualdades anteriores se
satisfacen para cualesquiera a > 1y 8 > 2, y la condicién (29) se cumple para toda A mayor
que una cierta A.. Por lo tanto, cuzndo § > 2, como se observa en la figura 5.2, las escalas
pequefias son inestables independientemente del indice a del espectro de potencia. Este es un
resultado interesante, ya que representa una inversién total del criterio de Jeans, en el caso de una
ley de escalas para la densidad de las nubes con un indice espectral suficientemente grande. Esto
corresponde al caso en que la densidad de las nubes crece atin mas rdpidamente que lo necesario
para que sean inestables segiin el criterio de Jeans, conforme el tamafio de las nubes disminuye,

como se vi6 en la seccién fif).
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Figura 5.3. Escalas de Estabilidad para ﬁ <2ya<3- ﬂ

(71) Si B < 2. En este caso existen dos posibilidades para a: a)a<3- 846, b)a>3—-73. En
el caso (a) los exponentes de A 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 mixima a
partir de la cual el medio se vuelve inestable. En la figura 5.3 se muestra una grafica de logE contra

A-a-g

- ‘(2 A
log A, con E = (27.')2 Bozae- 4 —(—i)(—)—R"“’“‘, donde se representa este comportamiento.
3(a-1

Por otro lado en la figura 5.4 se presenta la gréfica correspondiente para el caso (b). Como
se puede observar, ahora puede existir un intervalo de escalas de tamafio intermedio que son
inestables, mientras que tanto las escalas menores como las mayores son estables. En particular, el

caso limite en el que § = 1 y a = 2 resulta particulamente interesante. En este caso se encuentra
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LogE A k

. ' _Estabﬂidad

yXo : Log A

Figura 5.4, Escalas de Estabilidad para f =1y o = 2

un comportamiento como el que se muestra en la figura 5.4. Todas las escalas son estables, aunque
existe una cierta escala critica a partir de la cual la estabilidad es marginal. Ademds, suponiendo
que es posible equiparar la velocidad de dispersidn obtenida por medio de los anchos de linea Avy
la velocidad cuadritica media, definida mds arriba como y, se recuperan las leyes de Larson (1981),

mencionadas anteriormente.En efecto, de la ecuacién (27), y utilizando

e(r) = —

dE
dw K’

se obtiene que, si @ = 2, yt ~ K~1/2,

Utilizando la ecuacién (9) y suponiendo que Av ~ p,
obtenemos las leyes de escala:

Av ~ k™12 y p~ K,

de acuerdo con las relaciones de Larson. Por lo tanto, aunque este resultado es anélogo al obtenido



por.Bonazzola et al.(1987), tiene'_iq una'der‘isi'dra\trlrrqu'e'se"cbvmp»orté. '

tal como se observa, es decir, sig e’escala con exponente =1, se obtiene una a

critica tipica de un espectro de choiJQue‘s',"(qu‘é s éeréé.ﬁa. a'la, observada'y ju;stiﬁcada téoricamente
por medio de simulaciones numéricas khidimensionalesb por Passot et al. (1988), en el cohtexto de
la turbulencia compresible. En otras palabras, el resultado obtenido en el case zz .b) se satisface en
condiciones més comt@inmente encontradas en las nubes moleculares, que el resuitado de Bonazzola

et al. (1987), que requiere un indice espectral g > 3.

Es importante hacer notar, sin embargo, que la validez de la equiparaci¢n entre Av y u 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 Sptica del medio, mientras que la segunda,
definida en (5), es resultado de una integracién esférica en espacio de Fourier (ver por ejemplo

Kleiner y Dickman, (1985)).

Otro caso de interés es el de un espectro tipo Kolmogoroft, es decir, en el que @ = 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 discuti6 en la seccidn #.2). En este caso la desigualdad (27)

toma la siguiente forma:
3-8
- 2r)* TA
(27)*PC2aP-2 4 -(—T)Q——Aﬂ—i < 47GB.
Por lo tanto se obtiene una # critica de 4/3, que implica las siguientes leyes de escala, todavia bajo
la suposicién de que Av ~ u:

Av~ 18 y p~ K3,

Se observa que en este caso la ley de escalas para la densidad requerida para estabilizar todas las

escalas es un poco m4s estricta que en el caso Av ~ 172,
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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 la primera parte, que incluye
los capitulos II, III, y IV se realizé una revisién de algunas de las inestabilidades que se consideran
mdés importantes para la formacién de estructura en el medio interestelar, a saber, Ja gravitacional,
la térmica y la magnética. En la segunda parte se realizé un analisis de estabilidad gravitacional
para un medio en el que la distribucién de densidades satisface una ley de escalas y, existe un

campo de velocidades turbulento.

Del trbajo de revisién sobresalen los signientes puntos. La inestabilidad gravitacional en su
versién més simple, es resultado de una falta de balance entre la fuerza producida por la presién
térmica y la fuerza producida por la autogravedad del medio. El resuﬁado cldsico dela inestabilidad
gravitacional, obtenido por Jeans en 1902, es una escala de tamafo critica minima Ay, dada por
la expresién (15) de capitulo II, a partir de la cual todas las escalas mayores se vuelven inestables.
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A partir de la longitud de Jeans se puede definir también una masa critica my

" de esta masa para el medio interestelar frio es de ~ 107 Me; pof:]o ue

ha sido objeto de numerosas modificaciones en las que se han incluido procesos:fisicos.tales como

rotacién diferencial, deslizamiento, campos magnéticos, movimientos:turbulentos, etc.; asi-como
diversas geometrias; con base en las evidencias observacionales sobre el medio interestelar. Sin
embargo, sélo con la consideracién de la presencia de movimientos turbulentos de la forma en que

lo han hecho Bonazzola y col. (1987), se han podido obtener resultados que 2xpliquen el colapso

‘de nicleos en el interior nubes globalmente estables.

En el capitulo III se estudié la inestabilidad térmica. La inestabilidad térmica se asocia con la
naturaleza de los cambios en la funcidn generalizada de calor £ a presidn o a entropia constante. En
el andliss original de Field (1965), se encuentran dos modos de crecimiento para las perturbaciones:
el modo de condensacién y el modo acistico. El primero es el resultado de cambios isobéricos de £
con la temperatura y siempre estd asociado con un proceso de expansién o contraccién continuada.
El modo aciistico puede tener componentes ondulatorias, mismas que se relacionan con las ondas
sonoras debido a que se presentan en condiciones aproximadamente adiabéticas (isentrépicas). Los
criterios para la inestabilidad térmica estin dados por las desigualdades (21) y (24) del capitulo
III. La presencia de conductividad térmica tiende a reducir 1a inestabilidad, estabilizando escalas
pequeiias. Mientras mayor sea el valor de la conductividad térmica, mayor serd la escala a partx;r

de la cual comience la estabilizacién.

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 lineas de campo, atin sin intervencién de fuerzas convectivas. El ondulamiento de las lineas
de ca:mpo‘ en direccién vertical hace que el gas resbale hacia las partes bajas por efecto de la
gravedad. Las deformaciones contindan creciendo porque cada vez se acumula més material en las
zonas bajas, mientras el peso sobre las partes altas disminuye. En presencia de rayos césmicos se
produce bésicamente el mismo fenémeno, 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 serfa estable. Los criterios de inestabilidad magnética fueron resumidos en la
tabla 4.1. La inestabilidad magnética es apropiada para explicar la formacién de condensaciones
a gran escala o de complejos de nubes (M ~ 10°Mg), no para explicar la formacién de nubes

individuales,

En el capitulo V, se presentan dos célculos 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 inicialmente en reposo y se busca el caso limite en el que cada escala es
su propia longitud critica Ay. Se obtiene como resultado la necesidad de que la ley de escalas
tenga un exponente § > 2, el cual resulta mayor al observado § = 1. En el segundo cdlculo
se considera, ademds, la presencia de un campo de velocidades turbulento caracterizado por un
espectro de energia descrito por una ley de potencias. En este caso se obtiene una condicién de
inestabilidad (condicién (29), cap. V) que depende tanto de la inclinacién de la ley de escalas para
la densidad, como de la inclinacién del espectro de energia. Los tres resuitados més importantes
que se ecuentran para ciertas combinaciones de los valores de los exponentes, son: una inversién

_total del criterio de Jeans independientemente del espectro de energia, (condicién (11), cap. V),
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la po‘ski_bil\ik;;lad ;de inestabilidad dnicamente en un rango de escalas intermedias, con lo cual se
p‘ugd‘e'e_kpl.ric‘,ax“ él cblapéo de escalas pequeiias en el interjor de escalas grandes gravitacionalmente
gstableé y,‘ ia. recuperacién de las leyes de Larson para el caso en que los exponentes de las leyes
dé potencias para la densidad y el espectro de energia 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 mis cercanas a las condiciones observadas en
el medio interestelar, ya que se requiere que el exponente del espectro de energia sea @ > 3 — 83,
donde 3 es el exponente asociado ala ley de escalas para la densidad. Si # = 1, tal como se observa
(Myers 1990), entonces el exponente critico para el espectro de potencia serd a = 2, siendo este

valor el aceptado observacionalmente (Myers 1990).
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