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Resumen

En el presente trabajo se discuten los elementos basicos de la
fisica del medio interestelar general y se presentan los prin-
cipales aspectos de los escenarios tedricos para la formacién
estelar inducida. Se consideran todos los diferentes agentes
que han sido propuestos en el caso de las galaxias gaseosas
“normales”. Estos agentes incluyen a la formacion estelar
estimulada por colisiones entre nubes, por ondas espirales y
por la inyeccién de energia estelar (tanto en energia mecanica
como radiativa). Las tasas correspondientes de formacién es-
telar, que solo pueden ser derivadas bajo la suposicion de equi-
librio, suelen escribirse como leyes de potencias dependientes
de la densidad (volumétrica o columnar) del gas. Los valo-
res del exponente estan limitados, en todos los casos consi-
derados, dentro del intervalo entre 1 y 2. También se han
encontrado dependencias adicionales con la gravedad super-
ficial del disco, con la opacidad del polvo y con la velocidad
de rotacion. Ademas, se han establecido valores que parecen
definir un umbral para la densidad de materia requerida en las
zonas donde puede ocurrir la formacion estelar. Estas varia-
bles adicionales ya han sido incorporadas dentro de algunos
esquemas particulares. Por otro lado, de los resultados con
escenarios autoinducidos se sugiere que existen diferentes mo-
dos para la formacion de estrellas de baja y alta masa. Final-
mente, también se incluye un muy breve resumen de algunos
resultados observacionales sobre las propiedades globales del
medio interestelar y la formacion de estrellas.
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Capitulo

16

Introduccion

El gas interestelar es la materia prima de la cual se han for-
mado y se siguen formando las estrellas. La transformacion
del gas en estrellas se produce a través de una larga serie de
condensaciones sucesivas, que van compactando la masa de
un fluido que es inicialmente muy tenue. De hecho, la for-
macién de una estrella, o de un grupo de estrellas, es el punto
culminante de un proceso que empieza en regiones de muy
baja densidad y finaliza en las regiones mas densas y frias del
medio interestelar (ver Franco 1984b; Franco y Canté 1985).
Primero se forman estructuras de grandes dimensiones donde
se apilan grandes masas de gas tenue. De ellas, despues de
algiin tiempo, se generan nubes opacas y muy frias, probable-
mente autogravitantes, denominadas nubes moleculares. A su
vez, estas nubes se fragmentan en una serie de condensaciones
mas densas que contintan contrayéndose por la accién de la
gravedad, hasta que se forman los nicleos de las protoestre-
llas (i.e. Shu, Adams y Lizano 1987). Los detalles especificos
de la formacion de estos niucleos protoestelares dependen de
un buen numero de parametros; la masa y la densidad de los
fragmentos, su grado de ionizacién, la intensidad del campo
magnético, su momento angular, la energia de los movimien-
tos turbulentos, etc. Desafortunadamente, los valores de to-
das estas variables cambian mucho en el tiempo y de un punto
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a otro dentro de las nubes, asi que es practicamente imposi-
ble seguir la evolucion en detalle. Mucho menos predecir la
produccion estelar final de una nube determinada.

Para estudiar el problema de una forma mas simple, supo-
niendo que las nubes moleculares son cajas negras que fi-
nalmente terminaran formando estrellas, los “escenarios de
formacion estelar a gran escala” se enfocan a analizar la ca-
pacidad que tiene un sistema galactico para generar estas
nubes “semilla” (los llamamos escenarios porque la mayoria,
aunque no todos, simplemente proponen relaciones plausibles
entre las variables fisicas y distan mucho de poder ser conside-
rados como modelos). Dentro de este esquema simplificado, la
tasa de formacion estelar queda determinada por los procesos
de formacion de nubes y por la eficiencia interna con la que (se
supone) la masa en nubes puede ser transformada en grupos
estelares. Esta forma de atacar al problema, ain cuando a
primera vista parece sencilla y muy adecuada, también se en-
cuentra llena de problemas que estan abiertos. Sin embargo,
tiene la ventaja de que relaciona la aparicién de estructuras
gaseosas con la transformacién del gas en estrellas y permite
explorar las conexiones que pueden existir entre la formacién
estelar y algunas de las propiedades globales de las galaxias
gaseosas. Estas conexiones, por su parte, representan uno de
los elementos fundamentales que se requieren para estudiar la
formacién y evolucién de las galaxias.

En este trabajo haremos una breve descripcién de los esce-
narios que han sido propuestos hasta la fecha. En el capitulo
(17) se resumen los elementos y procesos fisicos fundamen-
tales que deben ser considerados en cualquier tratamiento del
problema. Los capitulos siguientes son dedicados a la descrip-
cion de los diferentes tipos de escenarios. Finalmente, en el



Introduccién 193

ultimo capitulo, se mencionan algunos de los resultados obser-
vacionales que son relevantes en el estudio de las propiedades

a gran escala de la formacién de estrellas.
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Capitulo

17

La Fisica Basica

Las propiedades globales del medio interestelar en las gala-
xlas espirales dependen de una serie de diferentes factores.
Entre estos factores, los mas importantes son las distribu-
ciones de masa total y de masa en gas, las fuentes de energia
y de momento (también denominado impulso, impetu o sim-
plemente “momentum”), la intensidad y geometria del campo
magnético y la composicion quimica del gas. Su importancia
radica en que ellos delimitan tanto la estabilidad como las
posibles respuestas del fluido gaseoso en las condiciones que
imperan en diferentes regiones (y en diferentes momentos evo-
lutivos) de las galaxias.

17.1 La distribucion de masa

Dada la distribucién espacial de la masa total en una galaxia,
p:(7), el campo gravitacional del sistema queda determinado
por la ecuacion de Poisson

V2H(F) = AnGpy(7), (17.1)

donde pi(7) = p,(7) + p«(7) es la suma de las distribuciones
espaciales de masa en gas y masa en estrellas, i es el vector de
posicion del punto que estemos considerando, y ¢ y GG son el
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potencial y la constante gravitacionales, respectivamente (ver
el libro de Binney y Tremaine 1987).

La distribucion de masa en las galaxias espirales suele mode-
larse considerando tres componentes: bulbo, disco y halo ma-
sivo (este halo masivo no debe confundirse con el halo gaseoso,
que casi no contribuye a la masa del sistema). La importan-
cia de cada una de estas componentes varia mucho de galaxia
a galaxia pero, con excepcion de las regiones alrededor del
nucleo, las contribuciones mas importantes al campo gravi-
tacional corresponden al disco y el halo masivo (e.g. Allen
y Santillan 1991; Ferrara et al. 1991). Las caracteristicas
globales de este campo definen, suponiendo equilibrio rota-
cional, a la curva de rotacion del disco y a las fuerzas de
marea que operan sobre cualquier subsistema inmerso en la
galaxia (de hecho, la curva de rotacién puede ser considerada
como una “visualizacion” de las fuerzas de marea). La su-
posicion de equilibrio implica que la componente radial del
campo esta justamente balanceada, en cualquier radio galac-
tocéntrico, por la rotaciéon del disco.

De manera que, ignorando los esfuerzos tangenciales genera-
dos por la rotacion diferencial, la estructura vertical del disco
casi no depende del campo global. En primera aproximacion,
entonces, la aceleracion gravitacional dentro del disco, g¢., es
casi paralela al eje z y estda determinada por la distribucién
local de materia. La aceleracion gravitacional que siente una
particula localizada a una altura z sobre el plano puede apro-
ximarse por

oo [t [t
0 0

donde 04(z) es la densidad superficial total de materia con-
tenida entre las localidades +z y —z respecto al plano del
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disco. Entonces, salvo una constante bien determinada, el
aumento de la aceleracién gravitacional con la altura sobre
plano esta simplemente definida por la distribucién en el eje z
de la densidad superficial total de materia, o4(z). Esta apro-
ximacion es bastante buena hasta alturas z que sean algunas
veces mayores que la escala de altura del disco, Hgy, pero re-
quiere de correcciones con términos radiales cuando la altura
z se vuelve del orden del radio galactocéntrico, R (ésto es, la
aproximacion es adecuada hasta alturas z < R).

Los dos aspectos del campo gravitacional que hemos men-
cionado (i.e. global y local), delimitan el tamano maximo
que pueden tener las estructuras gaseosas y el grado de com-
presion a que esta sujeto el medio interestelar. Las fuerzas
de marea, determinadas por la distribucion global, definen el
radio de marea maximo de los subsistemas mientras que la
aceleracion hacia el plano del disco, determinada por la dis-
tribucion local, restringe el volumen donde se pueden mover
las particulas que estan amarradas al pozo de potencial. De
hecho, dada la distribucién de la masa gaseosa en el disco,
py(z), también podemos obtener la estructura de la presion
del sistema. Esto se obtiene de suponer que existe equilibrio
hidrostatico

dP(z)
_ = - 1 .

Claramente, las formas funcionales especificas de g. y py(2)
definen la distribucién de la presién dentro del disco,

P(z) = /ZOO Pgeg- dz, (17.4)

y la presion en el plano del disco (i.e. P(z) en z = 0) queda
definida por el valor promedio del campo gravitacional local y
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por la densidad superficial del gas, o,

e < g, >0
Po= [ pg. de= =520
0 2

donde < g, >= ([57 pyg- dz/ [3° py dz). En otras palabras, el
valor de la presion central esta simplemente determinado por

(17.5)

el peso total de la columna de gas, como es de esperarse en
un sistema autogravitante. El limite superior de la integral
(— oo) simplemente indica que la integracién debe considerar
a todo el material sobre el plano que esté considerado como
perteniente al disco gaseoso.

En el caso en que las escalas de altura del gas y de las estrellas
sean similares, la ecuacién (17.2) nos permite escribir a la
ecuacion (17.5) como

1Goo,
2 9

y la presion central del disco queda tinicamente determinada

P (0) = (17.6)

por las densidades superficiales del gas y las estrellas. Cuando
las escalas de altura no son iguales, que es el caso general,
la ecuacién (17.6) simplemente nos brinda una cota maxima
para la presion del sistema. En la vecindad solar, que esta
caracterizada por los pardmetros o, ~ 75 Mg pc™? y o, ~
11 Mg pc™? (e.g. Sanders el al. 1984), la cota superior a
la presién del medio interestelar es P..(0) ~ 3.6 x 10712

dyn cm™2.

El valor de esta cota es ciertamente mayor a los
valores derivados de diferentes resultados observacionales en
la vecindad solar; es un factor de cerca de 10 veces mayor
al que se infiere para la presién térmica en las nubes difusas,
~ 3x 1071 dyn cm™2, pero es tan sélo un factor de 3 a 4 veces
mayor al de la presién total, P;g ~ 107'? dyn cm™2 (ver el

libro de Spitzer 1978). Este dltimo valor se obtiene sumando
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las contribuciones a la densidad de energia del movimiento de
la nubes difusas, el campo magnético y los rayos cosmicos

3
Pt = Pd + PB + Pcr = pg’Ug EO@, (177)
=1

donde vy es la dispersion de velocidades del medio difuso y
las «; representan a las diferentes presiones normalizadas a
la presiéon dinamica, P; = p,v. Escrito de esta manera,
el término v23"? | a; corresponde (salvo una constante cuyo

s 2i=1 p y
valor es cercano a uno) a la energia total por particula de gas.
Finalmente, si el valor de v23>7 | o; es independiente de la
altura sobre el plano z, se puede derivar la escala de altura

del gas

HQZ

2 3 11/2
Us Zz:l a2:| (178)

dg./dz

Noétese que las ecuaciones (17.7) y (17.8) estdn escritas como
funcion de la energia por particula pero solo la escala de altura
es realmente funcion de la energia. Esto es, si el sistema
esta en equilibrio, la presion queda determinada por el campo
gravitacional mientras que el ancho del disco depende de qué
tan alto pueden subir las particulas (i.e. por la energia por
particula).

17.2 Las fuentes de energia y de momento

Cualquier fuente de energia o de momento (o de ambos) ca-
lienta al gas circundante y perturba su campo de velocidades.
En consecuencia, aumentan las energias interna (o térmica) y
cinética de los elementos del fluido que han sido excitados. Las
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proporciones en que aumentan estas energias, sin embargo, de-
penden de la forma en que opera la fuente y de la facilidad con
la que el gas puede disipar la energia recibida (ésto iltimo, a
su vez, depende de la presion del sistema). Las diferencias en
la respuesta del gas se deben a que la energia interna puede
ser disipada directamente por la radiacion, mientras que la
energia cinética necesita primero ser procesada por choques
o por procesos viscosos. Esto es, la energia cinética primero
es termalizada por interacciones entre las particulas del gas y
después es radiada al igual que el resto de la energia interna.

17.2.1 Fuentes radiativas

Una fuente de radiacién ionizante (por ejemplo, una estrella
caliente o la zona de enfriamiento de un “choque fuerte”),
calienta al plasma ionizado por via de los fotoelectrones pro-
ducidos en cada ionizacién (ver el libro de Osterbrock 1989).
Dada la energia de un foton, hv, que es absorbido por un i6n
con un potencial de ionizaciéon I (también llamado “funcién
de trabajo”), la energia residual de la fotoionizacién

e=hv—1, (17.9)

es convertida en energia cinética del electron eyectado. Este,
a su vez, la transfiere rapidamente al resto del gas mediante
colisiones inelasticas. La rapidez con la que se efectiia la trans-
ferencia de energia depende del tiempo promedio entre coli-

siones

Leol ~ (TLO’COZU)_I, (1710)

donde n es la densidad del gas, 0., es la seccion recta para
la transferencia de momento y v es la velocidad media de las
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particulas. Estos tiempos son, en general, menores que los
tiempos dinamicos en que se reajustan las condiciones de la
region y el resultado neto es que las fuentes radiativas pro-
ducen un calentamiento casi instantaneo.

Tal calentamiento, sin embargo, no puede producir tempe-
raturas muy altas. La razén es muy simple; como las co-
lisiones inelasticas también producen transiciones a estados
excitados, las desexcitaciones radiativas se llevan eficiente-
mente a una buena parte de la energia. Entonces, el calen-
tamiento va acompanado de un enfriamiento que es también
casi instantaneo y la temperatura del plasma se estabiliza
muy rapidamente a un valor de equilibrio, 7.. Los valores
de las temperaturas de equilibrio dependen de la composicién
quimica del plasma y también, aunque en menor grado, de
la distribucion espectral de la fuente radiativa. Para abun-
dancias quimicas “solares” (ver la seccién de abundancias)
y fuentes estelares, los valores T. quedan delimitados entre,
aproximadamente, 7 x 10® y 1.5 x 10* K (el limite superior
corresponde a espectros energéticos de objetos muy calientes,
como los de enanas blancas jévenes). Este es un intervalo cier-
tamente corto y las temperaturas del gas fotoionizado suelen
aproximarse por un valor estdndar de ~ 10* K.

En el proceso de absorcién (o dispersion) de la radiacién, el
gas también recibe el impulso lineal del campo de fotones,
hv/c (donde ¢ es la velocidad de la luz en el vacio). Esta
transferencia de momento, denominada presién de radiacion,
puede generar altas velocidades en las atmosferas de estrellas
calientes o cuando actua sobre granos de polvo interestelar
(e.g. Franco et al. 1991a; Ferrara et al. 1991; ver Franco y
Ferrara 1992), pero no produce efectos dindmicos importantes
en las masas fotoionizadas del medio interestelar (excepto,
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quizas, en la vecindad de los discos de acrecién de objetos
compactos). Desde el punto de vista de la dindmica del fluido,
son mas importantes las diferencias de presion entre la region
ionizada y sus alrededores. El gradiente de presion produce la
expansion del plasma fotoionizado. La energia asociada a la
expansion proviene de la energia del mismo campo radiativo
y, debido a que la temperatura es casi constante, el proceso
ocurre en un modo cuasi-isotérmico. La expansion, entonces,
representa una fuente de energia mecanica para el gas y la ve-
locidad maxima que es adquirida durante el proceso depende
de los gradientes de densidad y de la morfologia de la region.
De hecho, los gradientes pueden producir flujos supersonicos,
denominados “flujos champana”, ademas de choques internos
de diferente intensidad (ésto es, los flujos no estan limitados
a moverse con la velocidad térmica del gas: ver Tenorio-Tagle

1982; Franco et al. 1989, 1990; Lizano et al. 1991).

17.2.2 Fuentes “mecanicas”

Las fuentes de energia mecanica (por ejemplo, los vientos es-
telares, las explosiones de supernova, las masas aceleradas por
el campo gravitacional de nuestra Galaxia y, como ya men-
cionamos, la expansion de regiones ionizadas) empujan al gas
circundante y producen ondas de choque. Estas ondas, que
transmiten la presién generada por la fuente al medio circun-
dante, calientan y aceleran al gas que van procesando (ver el
libro de Sedov 1959).

La temperatura que alcanza el gas recién chocado depende de
la velocidad de la onda. Para choques adiabaticos “fuertes”
(i.e. para valores grandes del nimero de Mach, M = v.j,/¢son
>> 1, donde v, es la velocidad de la onda y ¢,,, es la veloci-
dad del sonido en el gas que todavia no ha sido perturbado),
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la temperatura “post-choque” de un gas atéomico es

3pva, 7,2
T,= —=~14x10"; K, 17.11
16k D0 (17.11)
donde vg = v, /10° km s™', u es la masa promedio de las

particulas del gas y k es la constante de Boltzmann. A su
vez, en este mismo caso, la velocidad del gas recién chocado
es de ~ v, /4 y su densidad aumenta por un factor de cuatro
respecto al valor que tenia antes de ser perturbado.

Cuando el gas chocado no radia con mucha eficiencia y emite
solo una fraccién muy pequena de la energia que le fué in-
yectada, su evolucion puede evaluarse como si se tratara de
un proceso cuasi-adiabatico. Las variables del flujo cambian
lentamente y se ajustan a los valores de equilibrio. La presion
promedio en la region que ha sido perturbada por el choque
se aproxima a ~ 2Fy/3V | donde FEjy es la energia inyectada
y V es el volumen de la zona chocada. La fraccion restante,
~ Fo/3V, corresponde a la energia cinética del gas chocado y
representa al trabajo mecanico de la expansiéon que mantiene
a la onda de choque. Si las regiones chocadas no pueden man-
tenerse en el régimen adiabatico debido a que el plasma radia
de manera muy eficiente, las propiedades del flujo cambian
rapidamente con el tiempo. La temperatura disminuye y la
densidad del gas aumenta. La rapidez con la que ocurren estos
cambios esta definida por el tiempo de enfriamiento,

Er  3knT  3KT
tenf = — ~ =

E T 2n2A  2nA’

(17.12)

donde F7 es la densidad de energia térmica, E es el enfria-
miento por elemento de volumen y A es la “funcion de en-
friamiento” (ver, por ejemplo, Raymond et al. 1976). Esta
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funcion de enfriamiento contiene la radiacién debida a dife-
rentes tipos de procesos e incluye la contribucion en lineas de
emision de todos los iones de los diferentes elementos. De ma-
nera que depende implicitamente de la composiciéon quimica
y de la opacidad del plasma (por su lado, la opacidad es una
funcion de la densidad y las dimensiones de la region ocu-
pada por el plasma). Dada la velocidad del choque, podemos
evaluar la distancia de enfriamiento

3kTv,,  T3/?
2nA > nA’

que a su vez nos define la densidad columnar de gas que se

(17.13)

lenf ~ Uchtenf -

necesita para el enfriamiento
T3/2
A

En el caso de plasmas dpticamente delgados (i.e. transparen-

Nenf = lenfn X (1714)

tes a su propia radiacién) y en equilibrio colisional (i.e. su
grado de excitacion y ionizacion esta unicamente definido por
los choques entre particulas y es independiente del tiempo),
la funcion de enfriamiento depende solamente de la tempera-
tura del gas, A(T'). De manera que en este caso (i.e. plasmas
transparentes y en equilibrio), todas las propiedades del enfri-
amento estan unica y exclusivamente regidas por la tempera-
tura generada en el choque, T, o, como nos indica la ecuacién
(17.11), por la velocidad del choque, vp.

Esta propiedad simplifica enormemente algunas partes del
analisis de la respuesta del gas a la inyeccion de energia meca-
nica. Por ejemplo, un choque se comporta cuasi-adiabaticamente
antes de haber barrido una densidad columnar N.,; (o de
recorrer la distancia l.,f). Pasado este limite, la energia del
choque es rapidamente disipada por emisién de radiacion y
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la evolucién cambia de un régimen cuasi-adiabatico a uno
cuasi-isotérmico. Para un plasma transparente, dada la com-
posicién quimica del gas, la transicion entre uno y otro com-
portamiento esta definido solo por la velocidad del choque
y la densidad del medio. De manera que uno puede hacer
diagnodsticos simples de los resultados finales de choques in-
terestelares. Usando la funcion de enfriamiento de Raymond
et al. (1976), Silk (1983) construyé una grafica muy practica
que relaciona N.,s con la velocidad de choque para plasmas
con abundancias quimicas tanto solares (ver adelante) como
primordiales (i.e. que sélo contienen H y un 10 % de He).

La simplicidad del tratamiento se puede ilustrar con el caso
de colisiones entre nubes interestelares; el resultado final del
choque entre 2 nubes depende de la velocidad relativa entre
las nubes, v,, y de sus densidades columnares, N.. Dada una
velocidad para el choque, v,, le corresponde una columna de
enfriamiento N.,s. Si N. < N, la colision entre las nubes
termina antes de que el gas pueda radiar la energia del choque
y la interaccion se comporta como un proceso adiabatico. El
plasma se re-expande y el material que formaba a las nubes
termina dispersandose en el medio interestelar. En el caso
contrario, cuando N, > N, el plasma se enfria antes de que
termine la colision y las nubes se pueden quedar “pegadas”,
formando una nube mayor, mas masiva y mas densa. KEste
proceso de unién o “coagulacién” de nubes, cuya importancia
en la formacion de estrellas sera discutido mas adelante, ilus-
tra a sélo uno de los posibles procesos que involucran choques.

Otros ejemplos de la formacion de estructuras interestelares
que, a muy grandes rasgos, pueden visualizarse con criterios
similares incluyen a; 1) las interacciénes de nubes de alta ve-
locidad con el disco de la Galaxia (e.g. Tenorio-Tagle et al.
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1986, 1987; Franco et al. 1988; Alfaro et al. 1991), ii) la
formacion de cascarones frios y densos en vientos estelares o
en remanentes de supernova (e.g. Franco et al. 1991b), iii)
la interaccion de supernovas con las cavidades formadas por
vientos estelares (e.g. Tenorio-Tagle et al. 1988, 1990, 1991;
Franco et al. 1991b, 1992, 1993a) y iv) la evolucién de los
cascarones de “super burbujas” (e.g. Tenorio-Tagle y Boden-
heimer 1988; Tenorio-Tagle y Palous 1989; Palous et al. 1990,
1993). Existen varios trabajos recientes que se enfocan en los
efectos que puede ocasionar la deposicion de grandes cantida-
des de energia en el medio. Algunos de los que son particular-
mente relevantes a los temas que aqui describimos, incluyen
a Tenorio-Tagle y Bodenheimer (1988), Heiles (1990), Palous
et al. (1990, 1993) y Alfaro et al. (1991).

17.3 Los campos magnéticos

La presencia de un campo magnético afecta la evolucion de
particulas cargadas (ya sean atomos, moléculas o granos de
polvo). Cuando un ién se mueve con una velocidad ¢ = dr/dt
-
entro de una regién con un campo magnético B, se acelera
dentro d p tico B, 1
por la fuerza de Lorentz

F1, = ¢(v x B)/c, (17.15)

donde g es la carga del i16n. Los efectos de esta fuerza depen-
den de varios factores. En primera aproximacion, la fuerza
so0lo cambia la direccion de las velocidades pero no afecta
sus magnitudes (ésto es, no hace trabajo mecanico). Para
los valores tipicos del medio interestelar, B ~ 3 pG, el ra-
dio de Larmor es muy pequeno comparado con los desplaza-
mientos de las particulas a lo largo de las lineas del campo
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(ésto también es cierto en el caso de granos de polvo cargados,
ver Shull 1977). De manera que en primera aproximacion el
efecto magnético principal es el de simplemente actuar como
un “riel”, restringiendo las trayectorias de las particulas.

Sin embargo, las cargas en movimiento (i.e. las corrientes
eléctricas) generan a su vez campos electromagnéticos y uno
tiene que incluir a las ecuaciones de Maxwell en el trata-
miento del problema (ver, por ejemplo, el libro de Jackson
1975). El sistema compuesto campo-particulas es un sistema
muy complejo, que esta fuertemente acoplado y en donde fre-
cuentemente aparecen efectos no-lineales. En particular, de-
pendiendo de las tensiones del campo (i.e. presiones y es-
fuerzos magnéticos) o del flujo del plasma a lo largo de las
lineas del campo, se pueden generar una gran variedad de
inestabilidades que cambian la amplitud y la direccion del
campo inicial. Como resultado, el sistema puede sufrir una
serie de alteraciones que van desde simples cambios en las
configuraciénes de equilibrio hasta la aceleracion de particulas
a energias relativistas. De hecho, el escenario mas atractivo
para acelerar rayos césmicos se basa en las inestabilidades que
aparecen en ondas de choque con campos magnéticos oblicuos
(e.g. Blandford y Ostriker 1978). Asimismo, también exis-
ten inestabilidades magneto-gravitacionales que permiten la
acumulacion de gas a lo largo de los brazos espirales en las
galaxias con disco (e.g. Parker 1966; Shu 1974a; Elmegreen
1987). Algunos de estos fendmenos, como veremos mas ade-
lante, pueden afectar zonas de grandes dimensiones y regular
la formacién estelar.
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17.4 La composicion quimica

Las abundancias de hidrégeno y de helio, normalizadas res-
pecto a la masa total de todos los elementos conocidos, se
suelen denotar por X y Y, respectivamente. Al resto de
todos los elementos mas pesados que el He se les suele de-
nominar (inicamente en astronomia) como “metales” o, mas
propiamente, como “elementos pesados”. Su abundancia re-
lativa al total se suele denotar por la letra Z, de manera que
X +Y 4+ Z =1 (estas abundancias por masa son iguales a
las abundancias por numero, cuando las normalizamos con
la masa de los atomos correspondientes). En el sistema so-
lar, que se usa como representativo de la vecindad solar, los
valores de las abundacias relativas son de aproximadamente

Xo ~0.73,Yy ~025y Zg ~2x107% (e.g. Cameron 1973).

Las abundancias quimicas influyen en, al menos, tres aspec-
tos del medio interestelar: i) definen su opacidad, ii) regulan
las abundancias de los iones y iii) controlan el enfriamiento
del gas (i.e. controlan las temperaturas). La manera en que
operan estos “agentes” reguladores depende de las formas es-
pecificas en que coexisten los diferentes elementos quimicos
en el medio interestelar; sus propiedades son diferentes de-
pendiendo si estan en forma de atomos, en moléculas o en
granos de polvo. Por ejemplo, las opacidades que propor-
cionan los iones atéomicos son diferentes a las de los iones
moleculares porque las de longitudes de onda de la lineas (o
bandas) de absorcién son diferentes. Por su lado, ademds de
tener su sistema de bandas espectrales particulares, los granos
de polvo pueden absorber y dispersar a la luz en un amplio
intervalo longitudes de onda del continuo. Asimismo, como
la produccién de electrones libres depende de la energia de
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amarre, la abundancia de los iones es una funcién muy sen-
sible a las diferentes fases (i.e. sélidas o gaseosas) en que se
puedan encontrar los diferentes elementos.

Los niveles de energia de los iones de elementos pesados estan
compuestos por un buen nimero de sub-niveles y es comin
que el estado base tenga sub-niveles adyacentes con diferencias
de energia menores a unos cuantos eV. Cuando el plasma tiene
temperaturas arriba de unos cuantos miles de grados Kelvin,
estos sub-niveles son faciles de excitar por colisiones con los
electrones libres. La forma en que ocurren las desexcitaciones,
por otro lado, depende de la densidad del gas. A bajas densi-
dades, el tiempo entre colisiones (ecuacién (17.10)) aumenta
y puede llegar a ser mayor que la vida media de algunos de
los niveles excitados. Cuando se da este caso, las colisiones
pueden producir excitaciones pero las desexcitaciones ocur-
ren preferentemente mediante transiciones radiativas. Asi, a
bajas densidades, el gas se enfria muy eficientemente porque
se producen grandes cantidades de fotones que se llevan la
energia interna del plasma. A altas densidades, las colisiones
son lo suficientemente frecuentes como para también inducir
desexcitaciones por via colisional y se reduce la produccion de
fotones (i.e. el gas no se enfria tan eficientemente). La tran-
sicion entre “altas” y “bajas” densidades esta definida por la
“densidad critica”, a la cual se igualan las tasas de desexcita-
ciones radiativas con las colisionales (ver, por ejemplo el libro

de Osterbrock 1989).

Como se puede apreciar, los cambios en las abundancias de los
elementos pesados tienen repercusiones muy importantes en
las propiedades de los sistemas. Las modificaciones asociadas
con los cambios de composicién quimica, entonces, es un tema
que deberia incluirse en cualquier intento de modelo evolutivo
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de galaxias.



Capitulo

18

Escenarios globales de la
Formacién Estelar

18.1 Formacién Inducida por Agentes Ex-
ternos

Al igual que en el caso de las propiedades del medio, los esce-
narios para las formacién estelar también pueden operar den-
tro de un amplio intervalo de parametros fisicos (i.e. la masa
de gas disponible, la presion del sistema, las abundancias de
elementos pesados, la inyeccion de energia y de momento, la
curva de rotacién, etc.). De entre todos estos factores, el con-
tenido de gas es quizas uno de los mas importantes, como fué
inicialmente sugerido por Schmidt (1959) y Mathis (1959).
De entonces a la fecha, se han propuesto varios vinculos en-
tre la tasa de formacion estelar (TFE) y la densidad del gas
(tanto con la densidad volumétrica, p,, como con la densi-
dad superficial, o,). La relacién entre la TFE y la densidad,
a menudo llamada “ley de Schmidt”, ha sido derivada con
una amplia variedad de esquemas diferentes. En todos estos
casos, la relacion TFE-densidad aparece tiinicamente bajo la
hipdtesis de que el sistema esta en estado estacionario (ésto
es, en equilibrio). Por lo tanto, dichas relaciones se pueden
aplicar unicamente a las galaxias que se consideren como es-
tables, en equilibrio o “normales”.

211
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Ademas de las relaciones TFE-densidad, también se han bus-
cado dependencias de la TFE con todas las otras propieda-
des del sistema y en algunos casos se han encontrado algunas
tendencias o correlaciones. La variedad de trabajos, tanto
teoricos como observacionales, se ha ampliado mucho y el
numero de articulos publicados en los 1ltimos 10 anos ha au-
mentado rapidamente. De hecho, en la actualidad es real-
mente dificil hacer una evaluacion de la amplia bibliografia
existente asi que en el resto de nuestra discusion, que se basa
en la revisiones presentadas por Franco (1991, 1992), nos res-
tringiremos a describir unicamente los esquemas aplicables
a sistemas en equilibrio. Estos escenarios corresponden a
la formacion estelar inducida por algin agente y se suelen
denominar esquemas de formacién “estimulada”. Las ideas
relacionadas con la formacion estelar “espontanea”, la for-
macion de galaxias, los “brotes” de formacién estelar (bursts),
los nucleos activos de galaxias o los “flujos de enfriamiento”
(cooling flows), no son incluidos en el trabajo presente (ver
Terlevich et al. 1992). El lector interesado podra encontrar
un amplio espectro de opiniones y enfoques en las memorias
de conferencias sobre el tema que han sido editadas en los
dltimos cinco anos (e.g. Black y Matthews 1985; Lucas et
al. 1985; Chiosi y Renzini 1986; de Loore et al. 1986; Hol-
lenbach y Thronson 1987; Lonsdale Persson 1987; Montmerle
y Van 1987; Morfill y Scholer 1987; Palous 1987; Peimbert
y Jugaku 1987; Dickman et al. 1988; Dupree y Lago 1988;
Roger y Landecker 1988; Thuan et al. 1988; Pudritz y Fich
1988; Beckman y Pagel 1989; Reipurth 1989; Tenorio-Tagle et
al. 1989; Torres-Peimbert y Fierro 1989; Blitz 1990; Capuzzo-
Dolcetta et al. 1990; Ferrini et al. 1991).

La formacion estelar inducida se puede separar en dos cate-
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gorfas: i) la debida a agentes externos o ii) la inducida por la
misma formacién estelar (autoinducida). Esta clasificacion,
sin embargo, puede resultar ambigua en el caso de la for-
macion estimulada por colisiones entre nubes. La dispersion
de velocidades del gas, que define la velocidad con la que in-
teraccionan las nubes, es el resultado de varios procesos que
bombean energia hacia el sistema. La caida de masa hacia
el disco galactico (ver Tenorio-Tagle 1986, 1987) y la energia
inyectada por la misma formacion estelar representan a dos
de las mds importantes fuentes (i.e. Tenorio-Tagle y Boden-
heimer 1988). Si la dispersién de velocidades entre las nubes
es mantenida por la inyeccion de energia estelar, las colisiones
entre nubes pueden ser vistas como uno de los modos en que
opera el ciclo autoinducido. En caso contrario, si la dispersion
de velocidades es debida a otros agentes (e.g. acrecién de
gas o interacciones gravitacionales), las colisiones nube-nube
pueden ser consideradas como uno de los agentes externos.

En cualquiera de estos dos casos, sin embargo, los procesos que
llevarian a la formacion estelar son los mismos. Por simplici-
dad, entonces, el caso de las colisiones entre nubes se discute
en el contexto de los agentes externos. Un andlisis reciente
de los procesos de formacion de nubes moleculares inducidos
por agentes externos, donde se discuten los pros y contras de
los diferentes mecanismos, puede ser encontrado en la revisién

hecha por Elmegreen (1990).

18.1.1 Colisiones entre Nubes

La idea de que las colisiones pueden desencadenar la for-
macion estelar se remonta a Oort (1954) y el proceso es lla-
mado con frecuencia “modelo de Oort” o “ciclo de Oort”.
El resultado de interacciones estocasticas entre nubes ha sido
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explorado con modelos que simulan tanto las condiciones del
medio interestelar general (incluyendo a los brazos espirales),
como las de fragmentos de nube que orbitan dentro de las
nubes moleculares (e.g. Scoville y Hersh 1979; Kwan 1979;
Casoli y Combes 1982; Pumphrey y Scalo 1983; Lattanzio et
al. 1985; Monaghan y Varnas 1988). El gas de las nubes es ca-
lentado durante la interaccion y, como discutimos en la seccién
anterior, el resultado de la colision depende de la velocidad
del choque asi como de las propiedades de las nubes (i.e. la
abundancia de elementos pesados y las densidades del gas).
El parametro que define el resultado final de la colisién es la
densidad columnar de enfriamiento, N,,;. Cuando las densi-
dades de columna de las nubes involucradas son mayores que
Nepng, la zona chocada se enfria y las nubes se pueden quedar
juntas. En el caso contrario, el gas permanece caliente y se
dispersa (e.g. Stone 1970; Chieze y Lazareff 1980; Hausman
1981; Gilden 1984).

El proceso, entonces, es sensible a las velocidades que carac-
terizan al medio interestelar y al espectro de tamanos que se
suponga para el conjunto de nubes. Ademas, en las interac-
ciones rasantes, que son las mas frecuentes, participan zonas
con dimensiones muy pequenas y el gas que entra a la onda
de choque tiende a ser dispersado. Por otro lado, las colisio-
nes de frente, que son mucho menos frecuentes, representan el
caso mas favorable para la aglomeracion, o “coagulacion”, de
grandes cantidades de nubes frias. Los resultados finales del
modelaje no se alteran mucho cuando se incluyen las acelera-
ciones gravitacionales generadas por la distribucion de masa
de las nubes interactuantes (e.g. Elmegreen 1990), pero si di-
fieren cuando se incluye un campo magnético. Los choques en
un fluido magnético dependen de la orientacion del campo y
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su evoluciéon se complica porque la presencia del campo limita
los grados de compresion del gas y da lugar procesos nolin-
eales. Otro efecto que también es muy dificil de evaluar es
la difusién de lineas magnéticas en altas densidades. Ha-
ciendo a un lado estas complicaciones, la presencia del campo
magnético aumenta la seccion transversal de interaccion de las
nubes y se reduce el camino libre medio entre las colisiones.
Este “vinculo” magnético entre las nubes da lugar a un in-
tercambio de energia y de momento muy eficiente y aumenta
considerablemente los procesos de disipacién (e.g. Arons y
Max 1975; Clifford y Elmegreen; Zweibel y Josafatsson 1983;
Clifford 1985; Falgarone y Puget 1986). Esta propiedad, la
cual actiia como un sumidero de energia del sistema, suminis-
tra mejores condiciones para la union de nubes interactuantes
(e.g. Elmegreen 1985,1988) y el requerimento de la densidad
columnar N.,; no se aplica en este caso.

La producciéon de nubes moleculares o de nubes autogravitan-
tes depende de procesos diferentes a los que ya hemos descrito,
pero los criterios para su formacién pueden resumirse también
como valores especificos de las densidades de columna. Cuando
estda presente un campo de radiaciéon UV, las abundancias
de las diferentes especies moleculares quedan limitadas por
la destruccion por fotodisociacion. Para generar una nube
molecular, entonces, se requiere que la radiacion no penetre
en su interior. La opacidad de los granos de polvo propor-
ciona un “blindaje” adecuado para favorecer la produccion de
moleculas como el CO y el problema se reduce a estimar las
condiciones necesarias para que el polvo absorba la radiacion
fotodisociante. Normalizando las abundancias de elementos
pesados al valor solar, Z/Z;, la nube llega a ser pticamente
gruesa en el UV cuando su densidad de columna es mayor



216 José Franco

que N, =5 x10*°Z;/Z cm™?* (e.g. Franco y Cox 1986). Esta
densidad de columna de alta opacidad, entonces, representa
el minimo requerido para formar una nube molecular (supo-
niendo que el H; se forma en la superficie de los granos polvo,
se necesitan valores similares para generar un “autoblindaje”
en las transiciones disociantes del Hy; e.g. Elmegreen 1989a)
y existen resultados observacionales que indican que efecti-
vamente existe un valor umbral para la formacion de nubes
moleculares (ver Rubio et al. 1991).

Por su lado, un sistema se vuelve autogravitante cuando su

energia total se vuelve negativa (i.e. la energia potencial gra-

vitacional es mayor que la energia cinética de las particulas).

En el caso de las zonas de un fluido chocado que se estan en-

friando, denominadas capas de relajacion posteriores al choque,
es necesario estimar la masa contenida en estas capas. Escri-

biendo las temperaturas de la capa de relajacion en unidades

de 10° K, T3, y las dimensiones del frente de choque en unidades
de 10? pc, Rs, la zona de relajacién se vuelve autogravitante

cuando su densidad de columna rebasa el valor de N,, =

1.2 x 10*'T5/Ry ecm™2 (e.g. Franco et al. 1988). Todas estas

densidades de columna (N..f, N, y Ns,) juegan papeles dife-

rentes en diferentes ambientes galacticos (e.g. Franco y Cox

1986; Tenorio-Tagle y Palous 1987; Elmegreen 1990; Palous

et al. 1990), y estas diferencias tendran que ser incluidas en

un modelo refinado para la produccién de nubes que puedan

formar estrellas. Un modelo de este tipo es muy dificil de

construir, pero Palous (1989) ha logrado algunos avances muy

importantes (véase también Hensler 1991).

uponiendo que existe equilibrio or simplicidad, que una
Sup do q te equilibrio y, p plicidad, q

fraccion constante de las colisiones entre nubes producen re-
giones de formacion estelar, la TFE por unidad de volumen se
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vuelve proporcional al cuadrado de la densidad volumétrica de

nubes, n? Haciendo la hipétesis adicional de que el valor

nubes*
de nyupes €s proporcional a la densidad volumétrica del gas, n,,
se obtiene que la TFE por unidad de volumen es proporcional
an’ (e.g. Field y Saslaw 1965). Esta relacién TFE-densidad
aparece como una consecuencia de la suposicién de equili-
brio (i.e. Franco y Cox 1983; Vazquez y Scalo 1989), pero el
valor especifico del exponente, 2, es debido a la alta eficien-
cia con la que el gas es supuestamente convertido en estrellas
por las colisiones binarias. Estos dos puntos han sido reciente-
mente ilustrados en el analisis del ciclo de Oort presentado por
Véazquez y Scalo (1989). Considerando que la energia es su-
ministrada por la acrecion de gas y por estrellas formadas re-
cientemente, ademas de que se requiere una masa umbral para
las nubes con formacién estelar, M. (véase también Struck-
Marcell y Scalo 1988), su modelo sigue la evoluciéon de un
fluido formado por nubes. Cuando la tasa de inyeccion de
energia aumenta, la dispersion de velocidades del fluido au-
menta y la mayor parte de las colisiones tienen como resultado
la destruccion de las nubes. Esto detiene momentaneamente a
la formacion estelar y no aparece la correlacion TFE-densidad;
el sistema se sale de equilibrio y sufre una serie de oscilaciones
donde pasa de periodos de formaciéon “quietos” a otros “explo-
sivos”. La existencia de estos modos explosivos depende de la
densidad (ver Struck-Marcell y Scalo 1987), pero pueden ocu-
rrir en galaxias que se suponen “normales”. Cuando las tasas
de inyeccion de energia son moderadas, el equilibrio puede ser
alcanzado y el proceso de formacion estelar se estabiliza. Este
estado de equilibrio tiene asociada una relacion TFE-densidad
que puede escribirse como una ley de potencias con la densi-
dad del medio. Sin embargo, dependiendo de las suposiciones
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hechas para la masa M., el exponente puede variar entre los
valores 1 y 2. Cuando la fraccion de nubes formadoras de
estrellas es definida por una funcién escalén (i.e. sélo las
nubes con M < M, pueden formar estrellas), la dependencia
de la TFE se vuelve proporcional al cuadrado de la densidad.
Cualquier otra funcién mas suave que la funcién escalon re-
duce el valor del exponente. Entonces, independientemente
de la complejidad con que se modele el proceso, los resultados
disponibles indican que la relacién TFE-densidad de los mo-
delos de colisiones en equilibrio tiene un exponente acotado
entre los valores 1 y 2. También debe de quedar claro que el
equilibrio no esta siempre garantizado y pueden aparecer com-
portamientos fuera de equilibrio en las condiciones esperadas
para galaxias normales.

18.1.2 Brazos Espirales

Las perturbaciones a gran escala pueden inducir la formacion
estelar en una amplia variedad de formas. Por ejemplo, las in-
teracciones gravitacionales entre galaxias pueden crear choques
por colisiones directas o inducir ondas espirales por encuen-
tros a distancia. De una manera similar, las barras estelares en
las regiones centrales de las galaxias espirales pueden generar
también brazos espirales, o las torcas internas en los discos
pueden crear flujos radiales de gas hacia las zonas internas.
Todos estos procesos tienden a aumentar la densidad del gas
en las regiones perturbadas y deberian de ser capaces de in-
crementar la actividad de formacién estelar. El caso de los
flujos radiales hacia el interior requiere de modelos especificos
para las torcas o de una parametrizacién adecuada del campo
de velocidades (i.e. Clarke 1990; Franco y Carigi 1991). Aqui

solo esbozamos los aspectos generales de la formacién en los
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brazos espirales.

Existen tres mecanismos principales asociados con las ondas
espirales: i) inestabilidades a gran escala, ii) frentes de choque
en la onda y iii) aglomeracién de nubes en flujos convergentes.
Estos tres mecanismos pueden actuar de manera individual
o en conjunto y, ademas, cualquiera de ellos puede estimu-
lar o acrecentar los efectos de los otros. Sus posibles inter-
conexiones, desafortunadamente, no han sido bien exploradas
y estan fuera de los limites de la presente discusion.

Inestabilidades

En ausencia de campos magnéticos, la estabilidad local de
discos delgados de gas rotando diferencialmente esta definida
por el parametro de “Toomre” (Safronov 1960; Toomre 1964)

VK
Q= o (18.1)
donde v, es la dispersién de velocidades del gas, k es la fre-
cuencia epiciclica, (G es la constante gravitacional y o es la
densidad superficial de masa. Este parametro es adimensional
y permite comparar el efecto estabilizador de los movimientos
internos y del momento angular con los efectos de la auto-
gravedad del disco. Cuando () > 1, la combinacién de energias
cinética y rotacional impide la aglomeracion del gas y el disco
permanece estable a perturbaciones moderadas. Sin embargo,
las inestabilidades gravitacionales aparecen con cualquier per-
turbacion cuando @) < 1. La transicién entre el régimen es-
table y el inestable, entonces, esta definido por ) = 1. Esto
es equivalente a definir una densidad de columna critica abajo

de la cual el disco es estable
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VK
e 18.2
o - ( )

Este valor se obtiene bajo la suposicion de que el gas puede ser

caracterizado por una sola velocidad v, y debe ser corregido
con factores adicionales cuando el disco esta formado por
varias componentes gaseosas y estelares (e.g. Jog y Solomon
1984; Romeo 1991). Independientemente del nimero de com-
ponentes que uno quiera incluir, grandes zonas interestelares
pueden colapsarse en nubes gigantes cuando las ondas espi-
rales (o cualquier otra perturbacién) se propagan en regiones
con o > o. (e.g. Quirk 1972; Elmegreen 1979; Cowie 1981;
Jog y Solomon 1984; Balbus y Cowie 1985). Esta condicién,
a su vez, indica que o, juega precisamente el papel de una
densidad umbral para la formacion estelar. El criterio de es-
tabilidad lo hemos presentado en el contexto de los brazos
espirales pero, obviamente, no depende de la presencia o exis-
tencia de dichos brazos y es aplicable en cualquier regiéon del
disco.

Cuando un campo magnético esta presente, las inestabilidades
gravitacionales se desarrollan preferentemente a lo largo de
las lineas del campo (e.g. Chandrasekhar 1954; Mestel 1965;
Lynden-Bell 1966; Parker 1966; Shu 1974a; Elmegreen 1987).
Para configuraciones con geometria plano paralela y parcial-
mente estabilizadas por la tension del campo magnético, exis-
ten inestabilidades “magneto gravitacionales” en donde la de-
formaciéon de las lineas magnéticas propicia la acumulacién
de gas. Este tipo de inestabilidad, denominada inestabilidad
de “Parker”, puede acumular grandes masas de gas en re-
giones con dimensiones del orden de cientos de parsecs (e.g.
Mouschovias et al. 1974). En el caso de inestabilidades grav-
itacionales “puras”, los esfuerzos cortantes de la rotacion di-
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ferencial tienden a ser cancelados por las fuerzas magnéticas
y, en tanto que las perturbaciones sean lo suficientemente vi-
gorosas, pueden aparecer inestabilidades para cualquier valor
del pardmetro @ (e.g. Elmegreen 1987).

En la actualidad no existen modelos detallados para la for-
macion de nubes por estos procesos, ni de produccion de es-
trellas asociadas a ellos. Lo tinico que existen son una serie de
argumentos plausibles para las tasas que podrian esperarse.
Estos argumentos indican que, si la TFE pudiera escalarse
con la tasa de colapso de las regiones inestables, la TFE por
unidad de area deberia ser proporcional al cuadrado de la
densidad superficial de gas, o (e.g. Larson 1988; Elmegreen
y Elmegreen 1989). Alternativamente, en el caso en que el
valor de () sea regulado por el calentamiento mecanico y por
la disipacién viscosa (e.g. Sellwood y Calberg 1984), la tasa
de colapso se volveria proporcional a la frecuencia epiciclica,
k. Siguiendo una argumentacién plausible similar a la an-
terior, la TFE por unidad de superficie en este caso deberia
de ser proporcional al producto 2o, donde € es la velocidad
angular de rotaciéon del disco (e.g. Larson 1988).

Choques

Si las ondas espirales inducen choques en el gas circundante,
el enfriamiento radiativo dentro de los brazos podria desenca-
denar la produccion de grandes nubes las que, a su vez, serian
los centros de formaciéon de estrellas (e.g. Shu et al. 1972;
Woodward 1975; Marochnik et al. 1983; Leisawitz y Bash
1984). Este esquema, que fué muy popular hace algunos afios,
también requiere de densidades columnares mayores que N, ¢,
N; y Ng,, tal como se discutié en la seccion de colisiones. A
pesar de su popularidad, sin embargo, este esquema tampoco
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cuenta con un modelo fisico adecuado para predecir la for-
macién estelar y sélo se ha sugerido una forma paramétrica

para la TFE por unidad de area (Shu 1974b)

TFE x (2 —Q,)0°, (18.3)

donde 2, es la velocidad angular del patrén espiral. En esta
parametrizacion se supone que la diferencia en velocidades
angulares es representativa de la intensidad de choque y el
valor del exponente, s, se deja como un parametro libre. Al-
gunos autores sugieren que el valor adecuado para el expo-
nente es s = 1 (e.g. Talbot y Arnett 1975; Wyse 1986), pero
Visser (1980) encontré que la distribucion radial de regiones
HIT en M81 puede ser modelada de forma razonable con el
valor s = 2. Una discusién reciente sobre estos temas (Kauf-
man et al. 1987) indica que las densidades superficiales de
H; podrian servir como una mejor opcion para la formulacién
paramétrica.

Flujos convergentes

El aumento en la densidad de gas dentro de la onda espi-
ral provee de las condiciones optimas para el proceso de co-
lisién y aglomeracion de nubes. Asi, el crecimiento de nubes
por uniones colisionales y la formacion estelar que se asocia a
este proceso, como se discutié en la seccion (18.1.1), pueden
resultar muy eficiente en los brazos espirales (e.g. Kwan y
Valdes 1983; Hausman y Roberts 1984; Combes y Gerin 1985;
Tomisaka 1986; Elmegreen 1988). La TFE en este caso tam-
poco ha sido estudiada, pero deberia de depender de la inten-
sidad de la onda espiral y, en contraste con los casos de las
inestabilidades y los choques, no debe depender de 2.
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Resumiendo estas ideas: ain hace falta un modelo claro para
todos estos procesos pero parece razonable esperar una de-
pendencia de la TFE con la densidad superficial del gas, con
la velocidad de rotacion, con la intensidad de la onda espiral o
con cualquier combinacion de estos parametros. El resultado
mas importante, que no es privativo de la formacion estelar
en los brazos, es que el criterio de estabilidad del disco im-
pone la existencia de una densidad de columna umbral para
la formacién estelar.
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Capitulo

19

Formacion Estelar
Autoinducida

La inyeccion estelar de energia y de momento excita y pone
en movimiento al gas en los alrededores de las estrellas excita-
doras. El impacto que tienen las estrellas de baja masa en el
medio ambiente esta restringido a volumenes pequenos, pero
pueden mantener excitado al gas dentro de sus nubes mater-
nas (e.g. Norman y Silk 1980; Franco y Cox 1983; Franco
1984; Lada 1985; Pudritz y Silk 1987; McKee 1989). Por
su lado, las estrellas masivas inyectan una gran cantidad de
energia y parecen ser las responsables de algunas de las pro-
piedades globales del medio interestelar (e.g. Cox y Smith
1974; McKee y Ostriker 1977; Abbott 1982; Bohigas 1988;
Tenorio-Tagle y Bodenheimer 1988). La formacion estelar
por si misma, entonces, debe ser capaz de regular algunos
aspectos de la actividad de formacion de estrellas en las gala-
xias gaseosas. Comenzando con las sugerencias hechas por
Opik (1953) y Hoyle (1953), a la fecha se han propuesto
una variedad de escenarios de formacion autopropagada y
autorregulada. Tenorio-Tagle (1991) ha presentado recien-
temente un resumen de los aspectos importantes del proceso
de autorregulacion y esta discusion se va a enfocar en la TFE
que se obtiene de la inyecciéon de energia estelar en equilibrio.
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19.1 Energia Mecanica

Los vientos estelares y las masas eyectadas en las explosiones
de supernova crean ondas de choque muy fuertes, las que a
su vez dan origen a grandes cascarones interestelares en ex-
pansién (e.g. Weaver et al. 1977; Bruhweiler et al. 1980;
Tenorio-Tagle y Bodenheimer 1988; Franco et al. 1991b, 1992;
Tenorio-Tagle et al. 1991). Una vez que se han acumulado las
densidades de columna requeridas por alguno de los procesos
descritos en la seccion (18.1.1), estos eventos pueden desen-
cadenar la formacién de nuevas nubes y de nuevas genera-
ciones estelares (véase Elmegreen 1989b; Palous et al. 1990).
También, considerando a las diferentes fases gaseosas y la cir-
culacion de gas a través del halo, la energia estelar puede
proporcionar un ajuste fino en el intercambio de masa con el
halo, en los “ciclos limite” (cuando cambian las propiedades
de equilibrio de algunas variables) y en la porosidad del disco
(e.g. Shapiro y Field 1976; Cox 1981; Ikeuchi et al. 1984; Nor-
man y Ikeuchi 1989; Heiles 1990; Parravano et al. 1990). La
formacién autopropagada de estrellas puede operar a grandes
escalas. Algunos modelos numéricos en discos con rotacion
diferencial muestran que la formacion estimulada por proce-
sos estocdsticos puede crear caracteristicas similares a las de
una estructura espiral (e.g. Mueller y Arnett 1976; Gerola y
Seiden 1978; Comins 1983; Seiden 1983; Statler et al. 1983;
Freedman y Madore 1984; Palous 1989). En estos modelos se
supone que existe una probabilidad, definida a priori, de que
cada estrella masiva puede estimular la formacion de otras
estrellas en sus alrededores. Ademas, suponiendo que la pro-
babilidad para desencadenar la formacion estelar depende de
la densidad, el comportamiento de algunos de estos modelos
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muestra que aparece una densidad umbral (Seiden 1983). Los
modelos mas recientes ya incluyen la condicién para la for-
macion de nubes moleculares, N, y son capaces de diferen-
ciar entre estructuras atémicas y moleculares (Tenorio-Tagle
y Palous 1987; Palous 1989; Palous et al. 1990). Un aspecto
importante de este nuevo enfoque consiste en que ahora ya
no es necesario suponer la existencia de probabilidades para
seguir el proceso de autopropagacion, porque la condiciéon im-
puesta por la N, define automaticamente las zonas que son
capaces de volver a formar estrellas.

19.1.1 Estrellas Masivas

Los cascarones creados por las asociaciones OB (i.e. por
la accién combinada de vientos y explosiones de supernova)
pueden actuar como reguladores a escalas galacticas. Supo-
niendo una masa promedio por asociaciéon y un “factor de
llenado” constante para los cascarones en expansion, es po-
sible derivar la TFE requerida para mantener al disco en es-
tado estacionario. Dado que los cascarones evolucionan en el
medio ambiente general, la TFE por unidad de volumen es
una funcién de la densidad promedio del gas (Franco y Shore

1984)

TFE xnj, (19.1)

donde, dependiendo de las propiedades termodinamicas de
la expansién, el valor de v esta acotado entre 1.5 y 2. El
valor mas pequeno corresponde a la fase de conservacion de
momento y el mas alto a ondas de choque adiabaticas. La
interaccion entre cascarones adiabaticos debe ser poco comun
y un exponente cercano a 1.5 es el mas adecuado para gala-
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xias normales. Usando la hipotesis de que la dispersion de
velocidades del gas es generada por cascarones de supernova
en la fase de conservacién de momento, Silk (1987) también
llega a la misma conclusion.

En un enfoque diferente, subrayando el aumento de presion
producido por la inyeccién de energia estelar suministrada,
Dopita (1985, 1988) ha propuesto esquema regulado por la
presion dinamica. El mecanismo clave en este caso es la esta-
bilidad vertical del disco gaseoso. Dado que el campo gravi-
tacional del disco depende de la densidad superficial total, la
TFE de equilibrio por unidad de superficie es proporcional a
Hoyo, donde oy es la densidad superficial total de masay H es
la escala de altura promedio para el gas y las estrellas. Otro es-
quema diferente, que se enfoca en las inestabilidades térmicas
de zonas con abundancias de elementos pesados mayores al
promedio, es el modelo llamado de “metalicidad aumentada”
(“metal enhanced”; Talbot y Arnett 1973, 1975; Talbot 1974).
La tasa aqui depende de las abundancias de los elementos pe-
sados y de la presion del sistema, pero no existe una relacién
simple con la densidad.

Una variacién de estos dos ultimos escenarios, considerando
las inestabilidades térmicas y las regiones con alta presion, ha
sido recientemente discutido por Parravano (1988, 1989). En
este caso, el elemento regulador esta basado en el equilibrio
“termoquimico” del sistema y la TFE por unidad de superfi-
cie, haciendo a un lado las dependencias en Z y en la masa del
polvo, depende de la masa total del gas, O'MSA. En un tra-
bajo mas reciente, Parravano y Mantilla (1991) han elaborado
un modelo hibrido donde se incluyen, ademas del equilibrio
termoquimico, los efectos de la fotoionizaciéon en el interior de
las nubes moleculares (ver la seccién (19.2)).
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19.1.2 Estrellas de Baja Masa

La autorregulacion también puede operar adentro de las nubes
moleculares. Los cascarones generados por los vientos de es-
trellas pequenas, representan un mecanismo adecuado para
mantener la estabilidad en contra del colapso gravitacional en
la nube materna. Este proceso, sin embargo, regula tinicamente
a la formacion de estrellas de baja masa. La expansion de los
cascarones ocurre en las zonas densas de la nube y, debido
a las altas densidades, entra a la fase de conservacion del
momento en etapas muy tempranas de la evolucion. Como

fué descrito anteriormente, la TFE de equilibrio por unidad

de volumen se vuelve proporcional a, aproximadamente, n!-5.
La diferencia es que ahora la evolucién ocurre dentro de una
nube molecular y n,, es la densidad molecular del gas (Franco
y Cox 1983; Franco 1984). Extrapolando este resultado a es-
calas galacticas, la TFE por unidad de volumen para estrellas
de baja masa se debe normalizar con f,,nl? donde f,, es la

m

fraccion del gas contenido en la fase molecular.

19.2 Radiacion

La regulacion por fotolonizaciéon opera de una manera algo
distinta. Para niveles de flujo UV bajos (como los que pueden
ser generados por estrellas de baja masa), la tasa de foto-
ionizacion es también baja y simplemente mantiene el aco-
plamiento entre el gas y el campo magnético, inhibiendo la
difusion de las lineas del campo. Obviamente, este efecto
modifica la actividad de formacion estelar dentro de nubes
estabilizadas magnéticamente (e.g. Pudritz y Silk 1987; Shu,
Adams y Lizano 1987; McKee 1989). En el caso de estre-

llas masivas, el campo de radiaciéon UV que generan es muy
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alto y crean regiones HII. Como mencionamos anteriormente,
la alta presién de estas regiones produce su expansion, ge-
nerando flujos supersonicos y choques que tienden a destruir
a la nube (e.g. Tenorio-Tagle et al. 1979; Whitworth 1979;
Elmegreen 1983; Franco et al. 1989, 1990, 1993b). Por otro
lado, esta misma alta presion también puede estimular la for-
macion estelar bajo ciertas condiciones. La formacién esti-
mulada puede ocurrir via la implosion de fragmentos densos
y neutros que estén sumergidos dentro de la regiéon HII (e.g.
Klein et al. 1983), o durante la etapa de expansion de la
region, cuando las capas de relajamiento se vuelven autogra-
vitantes (e.g. Elmegreen y Lada 1977).

La radiacién de las estrellas masivas puede llegar a excitar
grandes volumenes de gas interestelar y, cuando existen mu-
chas estrellas, aparece un caso limite en el que la radiacion
es capaz de fotoionizar completamente a toda una galaxia.
Dado que los tiempos de vida de las estrellas masivas son
muy cortos, se necesita de una muy alta TFE para mantener
al sistema en este estado. Suponiendo que el sistema es capaz
de asimilar la inyeccién de energia resultante, la TFE de equi-
librio por unidad de volumen se vuelve proporcional a nj (Cox
1983). Esta tasa de fotoionizaciéon no es comin en galaxias
“normales” y el esquema sélo podria aplicarse en circunstan-
cias muy especiales (por ejemplo, en las etapas iniciales de
la evolucién galactica; Cox 1985). En este caso, como en los
casos anteriores que hemos discutido, la dependencia con el
cuadrado de la densidad representa el limite con la eficiencia
mas alta.

Para el caso de estrellas de baja masa, suponiendo que los
nucleos de las nubes moleculares se estabilizan con campos
magnéticos, la escala de tiempo para la difusion ambipolar
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puede regular a la TFE (McKee 1989). Como esta escala
de tiempo depende de la fraccion de ionizacion, el control
opera a través del campo de fotones UV que no son absorbidos
por los granos de polvo. De esta forma, la tasa tiene una

dependencia exponencial con la profundidad 6ptica del polvo.

Para densidades del orden de 10°> cm™3, la TFE por unidad
1.75

de volumen se vuelve proporcional a, aproximadamente, n,:".
Nuevamente, dado que el modelo se aplica al interior de las
nubes, su extrapolacién a escalas galacticas da lugar a una
dependencia adicional con la fraccion de masa molecular, f,,.
Como dijimos anteriormente, Parravano y Mantilla (1991) han
explorado los efectos combinados de este modelo con el de
equilibrio termoquimico y encuentran ajustes adecuados a la
distribucion radial de varias propiedades de medio interestelar
general.

Lo resultados de estos esquemas autoinducidos indican, como
originalmente sugirié Herbig (1962), que las producciones de
estrellas de alta y baja masa pueden estar reguladas de ma-
neras diferentes. Tal diferencia, en caso de ser real, puede
también estar reflejada en la funcion de masa inicial de las
estrellas. Comparando algunas de las tasas de nacimiento
predichas para estos dos tipos de estrellas, se llega a la con-
clusion de que las estrellas de baja masa deberian ser mas
abundantes (Franco y Shore 1984). Sin embargo, como dis-
cutimos en el caso de colisiones de nubes, las condiciones de
equilibrio con estos procesos no siempre estan garantizadas
(Franco y Cox 1983) aunque todavia hace falta explorar las
diferentes vias que pueden amortiguar la aparicién de modos
inestables (i.e. Parravano et al. 1990).
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Capitulo

20

Algunos Resultados
Observacionales y
Comentarios Finales

Existe una amplia variedad de mecanismos fisicos para in-
ducir la formacion estelar en galaxias gaseosas. Muchos de
ellos son estocasticos (véase el andlisis hecho por Ferrini et
al. 1985), pero las tasas de equilibrio resultantes estan usual-
mente representadas por expresiones simples, como una ley de
potencias de la densidad del gas. La diferencia entre tasas por
unidad de volumen, por unidad de super ficie y por unidad
de masa suele ser ignorada con mucha frecuencia en la lite-
ratura. La mayor parte de los escenarios que hemos descrito
predicen tasas por unidad de volumen y la transformacién
en tasas por unidad de super ficie, la cual es una cantidad
observacional relevante, introduce una dependencia adicional
con la densidad superficial y las densidades volumétricas, o
con la dispersion de velocidades o con las escalas de altura
(e.g. Talbot 1971; Talbot y Arnett 1975; Dopita 1988; Mat-
teucci et al. 1989). Por otro lado, las conversiones a tasas por
unidad de masa en gas reducen el exponente de la relacion en
una unidad. Otras variables, tales como la gravedad superfi-
cial (o la presiéon promedio), las velocidades rotacionales, las
abundancias de elementos pesados y la opacidad del polvo son
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también importantes y aparecen explicitamente en algunas de
las formulaciones. Asimismo, los escenarios autoinducidos in-
dican que existen diferentes modos para las estrellas de baja
y alta masa.

Esta riqueza de procesos puede ser explorada con escenarios
combinados y varios de estos factores ya se encuentran con-
siderados dentro de un pequeno nimero de esquemas. Sin
embargo todavia hace falta mucho trabajo para clarificar el
papel de todos los diferentes procesos en cada tipo de esce-
nario. Por otro lado, también se requiere hacer una evaluacién
de la importancia relativa de estos escenarios en las diferentes
condiciones que se pueden presentar en galaxias reales. En
la actualidad ya existe un reducido numero de trabajos com-
parativos, considerando algunos aspectos del problema (e.g.
Talbot y Arnett 1975; Kaufman 1981; Rumstay y Kaufman
1983; Hunter y Gallagher 1986; Bodifee 1986; Elmegreen y
Elmegreen 1986; Shore et al. 1987; Elmegreen 1990; Lord y
Young 1990; Scalo 1990), pero todavia es necesario hacer un
gran esfuerzo para poner a prueba, de manera imparcial, las
predicciones de los diferentes esquemas.

Los escenarios existentes predicen relaciones TFE-densidad
con exponentes en el intervalo entre 1 y 2. La comparacién
de estos valores con resultados observacionales ha mostrado
ser sumamente dificil (e.g. Freedman 1984; Kennicutt 1989).
De hecho, la historia de los intentos de comparacion esta llena
elementos contradictorios y, basandose en diferentes tipos de
argumentos, la existencia misma de la correlacion ha sido
cuestionada por diferentes autores (e.g. Miller y Scalo 1979;
Twarog 1980; Kennicutt 1983). Los primeros estudios obser-
vacionales de la relacion TFE-densidad fueron realizados con
mediciones de hidrogeno atomico en la Via Lactea y en otras
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galaxias externas (e.g. Schmidt 1959, 1963; Sanduleak 1969;
van Genderen 1969; Hartwick 1971; Einasto 1972; Emerson
1974; Madore et al. 1974; Hamajima y Tosa 1975; Tosa y
Hamajima 1975; Berkhuijsen 1977). En estos trabajos se en-
contraron muy buenas correlaciones, con exponentes en el in-
tervalo de 1 a 4. Desafortunadamente, pronto se descubrieron
una serie de diferentes tipos de errores que incluian problemas
en la interpretacion correcta de los datos (e.g. Talbot 1971;
Madore 1977). Ademads, se ha encontrado que el valor del
exponente derivado con resultados observacionales es sensible
a un numero de diferentes factores. El valor del exponente
varia dependiendo de la apertura del haz con el que hacen las
mediciones (e.g. Einasto 1972; Unwin 1980a, 1980b; Freed-
man 1984). También depende de la eleccién de los diferentes
“trazadores” de la formacién estelar; no se obtiene el mismo
valor del exponente con regiones HII que con estrellas (véanse
las discusiones de Nakai y Sofue 1982, 1984) y tampoco es
igual usar componentes de gas atémicas que moleculares (e.g.
Guibert et al. 1978; Talbot 1980; Rana y Wilkinson 1986;
Donas et al. 1987; Clemens et al. 1988; Young et al. 1989).
Todos estos efectos han dado como resultado el que, para una
misma galaxia, se obtengan diferentes exponentes cuando se
seleccionan los datos de diferente manera. Para confundir ain
mas las cosas, mientras algunos autores encuentran, por ejem-
plo, una muy buena correlacion entre la TFE y la masa total
de las galaxias (e.g. Dopita 1985) otros no encuentran cor-
relacion alguna entre estas mismas variables (e.g. Gallagher

y Hunter 1987; Romanishin 1987).

Afortunadamente, en algunos trabajos recientes se han podido
resolver varios de estos problemas (e.g. Buat et al. 1989; Ken-
nicutt 1989) y también se ha alcanzado un rango dindamico
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mayor en los valores de las densidades del gas. Los nuevos
resultados son bastante alentadores e indican, nuevamente,
una buena correlacion entre la TFE y la densidad. La tasa
de formacién por unidad de superficie depende en la densi-
dad superficial total de gas (i.e. sumando a las componentes
atomicas y moleculares), y el exponente estd ahora limitado
a los valores entre 1 y 1.6. El intervalo es ciertamente coinci-
dente con el de los valores esperados de la teoria, pero no per-
mite diferenciar a alguno de los escenarios propuestos. Otros
estudios recientes en las galaxias NGC 6946 y M 51 (Tacconi
y Young 1986; Lord y Young 1990) indican que la TFE por
unidad de masa gaseosa permanece practicamente constante
a diferentes distancias galactocéntricas. Este comportamiento
indica que el exponente de la relaciéon TFE-densidad debe de
ser menor que 2 (quiza muy cercano a 1) y, ademds, sugiere
que los modelos que dependen de las velocidades rotacionales
o de la densidad total de masa (como es el caso en los esque-
mas de las ondas espirales o en los regulados por la presion)
no son apropiados para estas galaxias. Futuros trabajos simi-
lares, usando los resultados de galaxias individuales, podrian
servir como elementos de prueba adicionales para todos los

escenarios.

Otro tema de discusiéon muy importante es la posible exis-
tencia de valores umbrales para la formacion estelar. Estos
valores ya han sido inferidos observacionalmente a partir de
cortes abruptos en las distribuciones radiales de la emisién de
luz en diferentes tipos de galaxias (e.g. Hunter y Gallagher
1986; Guideroni 1987; van der Cruit 1988; Kennicutt 1989).
Dichos cortes indican que la formacion de estrellas esta, y ha
estado, restringida a las zonas internas al radio donde ocurre
el corte. Las propiedades del disco en la regién donde parece
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desaparecer la poblacion estelar son dificiles de determinar,
pero calculos aproximados indican que estas zonas coinciden
con los puntos donde el parametro () se vuelve mayor que la
unidad (ver Kennicutt 1989). Con respecto al papel que jue-
gan los brazos espirales, las comparaciones entre las galaxias
espirales con un “gran diseno” y las espirales “floculentas”
(ésto es, entre las que tienen brazos espirales bien definidos y
las que tienen estructuras mas bien caédticas; e.g. Elmegreen
y Elmegreen 1986; Stark et al. 1987) no muestran alguna di-
ferencia significativa en el contenido de gas molecular ni en
la actividad de formacion de estrellas. Esto indica que, a di-
ferencia de lo que se pensaba hace algunos afos, las ondas
espirales no representan un modo dominante en la formacién
estelar. De hecho, la forma tan vigorosa en que procesan su
gas las galaxias irregulares, que no tienen brazos definidos,
muestra la importancia de los otros modos de formacién es-
telar (véase el andlisis hecho por Hunter y Gallagher 1986).
La tasa de formacion estelar en la Via Lactea y en algunas
galaxias externas, sin embargo, parece tener una cierta de-
pendencia con la velocidad de rotacién (e.g. Talbot 1980;
Visser 1980; Kaufman et al. 1987). Esto puede ser indicativo
de que los brazos son importantes al menos en algunos siste-
mas. De manera similar, las estrellas masivas y los complejos
de nubes moleculares mas grandes tienden a estar preferente-
mente localizados en los brazos (véase Vogel et al. 1988).
Estas propiedades, en particular la concentracién de estre-
llas masivas en los brazos, han sido usadas para sugerir que
podria existir un elemento diferenciador y “bimodal” en el
proceso de la formacion estelar; los brazos formarian, de ma-
nera preferencial, a las estrellas masivas y las estrellas de baja
masa serfan generadas en las zonas interbrazos (e.g. van den
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Bergh 1973; Talbot 1980; Gusten y Mezger 1983). Tales ideas,
si bien han gozado de alguna popularidad en varios momen-
tos, no tienen una base fisica real. Finalmente, el papel que
juegan los elementos pesados es dificil de analizar con los re-
sultados observacionales actuales, aunque parece haber una
tendencia bien definida entre el contenido de gas molecular y
la abundancia del oxigeno (e.g. Rana y Wilkinson 1988; Tosi
y Diaz 1991). Esta tendencia ha sido usada para proponer la
existencia de una dependencia “metdalica” en la actividad de
formacion estelar.

El breve resumen que hemos presentado en este capitulo mues-
tra los grandes esfuerzos, tanto tedricos como observacionales,
que se han realizado para intentar visualizar y clarificar los
principales aspectos de la formacion global de estrellas. Pa-
reciera haberse alcanzado un éxito parcial en algunos terre-
nos pero, claramente, todavia estamos muy lejos de entender
los detalles del problema. El desarrollo tan explosivo de las
técnicas e instrumentos de observacion astronémica, aunado
al auge de sistemas de computo cada vez mas veloces, per-
mite preveer la apertura de nuevos métodos de analisis en los
proximos anos. Esta tendencia, que ya se siente en algunos de
los trabajos mas recientes que hemos resenado, seguramente
permitira dilucidar muchos nuevos elementos del proceso de
formacion estelar en un futuro no muy lejano.
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