Formacié d'estels a la nostra galaxia

Robert Estalella*

Introduccié

La formaci6 dels estels és un procés en qué el material
inicial (el ténue gas interestellar) es contrau sota l'e-
fecte de la gravetat, de manera que incrementa la seva
densitat uns 20 ordres de magnitud i s’escalfa fins a mi-
lions de graus, moment en qué s’engeguen les reaccions
termonuclears de fusié de ’hidrogen que proporcionen
Ienergia dels estels.

Encara que el procés esta bastant ben entés des del
punt de vista teoric, ha resultat extremadament dificil
d’observar. No va ser fins que es va disposar de les téc-
niques necessaries per observar les ones millimétriques,
Iinfraroig llunya i, molt recentment, les ones submil-
limétriques, no es van poder explorar les parts més den-
ses i fredes del medi interestellar, totalment opaques a
la llum visible, on té lloc el naixement dels estels de la
nostra galaxia.

Sorprenentment, pero, es va descobrir que durant la
formacio estellar, en lloc de ’esperat moviment de con-
traccié gravitatoria del gas interestellar, s’observaven
moviments expansius d’alta velocitat: fluxos moleculars
bipolars, jets extremament collimats, objectes Herbig-
Haro. Tots aquests moviments séon diferents manifesta-
cions del mateix fenomen d’ejecci6 de material a alta
velocitat que acompanya ’esfondrament gravitatori que
dona lloc a un nou estel.

En aquest article es presenta, primer, el context fi-
sic on té lloc la formaci6 estellar: els nuvols densos i
freds d’hidrogen molecular del medi interestellar de la
Galaxia. Després s’hi descriuen les caracteristiques dels
objectes estellars més joves. I, finalment, s’hi presen-
ten exemples en qué el nostre grup ha fet contribucions
rellevants, en particular, sobre dos temes que avui sén
objecte de debat: el mecanisme regulador de I’activitat
de formacio estellar (camp magnétic o turbuléncia), i el
mecanisme de formacié d’estels de gran massa (fusio de
protoestels de massa més baixa, o acreci6 a ritmes molt
més alts que per als de baixa massa).

*Robert Estalella (Barcelona, 1949) és doctor en Ciéncies
Fisiques per la Universitat de Barcelona (UB) i professor titu-
lar del Departament d’Astronomia i Meteorologia de la mateixa
universitat.
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Pero, es formen estels actualment?

Encara que pugui semblar una obvietat, cal deixar clar
que partim de la base que les mateixes lleis de la fisi-
ca que governen el nostre entorn séon també aplicables
a tots els objectes de I’Univers. Dit en altres paraules,
els objectes celestes no son «celestialsy. Galileu i New-
ton, entre d’altres, van ser els que van unificar el mén
dels objectes celestes amb el mén ordinari. Galileu, per
exemple, va observar que el Sol i la Lluna no son esferes
immaculades, i va mesurar l'altura de les muntanyes de
la Lluna a partir de la llargada de 'ombra, igual que es
pot fer a la Terra. Newton, d’altra banda, va explicar el
moviment de la Lluna a partir de la mateixa forca que
fa caure els objectes a terra, com la famosa poma.

Si apliquem aquesta idea basica als estels, és a dir, si
considerem que segueixen les lleis de la fisica, arribem a
la conclusié que no sén eterns: disposen d’una reserva
finita d’energia i, quan se’ls acaba, es moren. Per la
mateixa rao, s’han hagut de formar en un moment donat
en el passat. Pero aixo no ens diu si el procés de formacio
estellar segueix actiu actualment.

Es possible que s’hagin format tots a 'inici de 1'Uni-
vers (o de la Galaxia)? Si comparem ’edat de I"Univers,
ty, donada aproximadament per l'invers de la constant
de Hubble, Hy = 70 km s~! Mpc~!, !

ty =~ (Ho) ™! = 14 x 10° anys, (1)

amb l'edat del Sol, ¢t (o de la Terra, que té la matei-
xa edat), to ~ 5 x 10° anys, veiem que les dues edats
son del mateix ordre. No obstant aixo, sabem que hi
ha d’ haver hagut generacions d’estels anteriors al Sol
perqué la composicié quimica del Sol i de la Terra s6n
diferents de la composicié primordial de 1'Univers (hi-
drogen i una petita fraccié d’heli). Pero aixd no ens
assegura que encara s’estiguin formant estels avui.
L’argument que ens permet de sortir de dubtes i veu-
re realment que la formaci6 estellar és un procés que té

1En aquest article farem servir com a unitat practica de dis-
tancia el parsec (pc) i els seus maltiples, kpc, Mpc; el parsec és
la distancia des de la qual la distancia Sol-Terra (1 ua = 150
milions de km) forma un angle d’1”. El seu valor és 1 pc =
3,1 x 10'® cm = 3,3 anys de llum. Com a unitat practica de
massa, farem servir la massa del Sol (Mg); el valor de la massa
solar és Mg = 2,0 x 1033 g. Com a unitat de lluminositat, farem
servir la lluminositat solar, Le = 3,8 x 1033 erg s~1.




lloc actualment és el temps de vida dels estels massius.
El temps de vida d’un estel és proporcional a la seva
massa i inversament proporcional a la seva lluminositat.
Pero la lluminositat dels estels creix molt rapidament
amb la massa i, per tant, els estels més massius que el
Sol tenen vides molt més curtes,

te o M/L oc M~%5, (2)

Per exemple, per a un estel de 30 Mg, t, ~ 2x 10° anys,
una edat moltissim més curta que la de I’Univers. Els
estels, per tant, s’han d’estar formant actualment.

El context fisic: on es formen els estels?

La galaxia de la Via Lactia

La nostra galaxia, la Via Lactia, és un sistema format
per uns cent mil milions d’estels, en forma dun disc
molt aplanat (el gruix del disc és aproximadament un 1
% del diametre), amb un bulb central i un ténue halo
esféric. El Sol es troba en el pla del disc, allunyat del
centre (vegeu l'esquema de la figura 1 i la taula 1).
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Figura 1: La galaxia de la Via Lactia esta formada per un
bulb central i un disc molt aplanat. EI Sol esta en el pla
galactic, allunyat del centre

La distancia mitjana entre estels a la Galaxia és apro-
ximadament

(rR%2H/N,)Y? ~ 1 pc, (3)

molt més gran que el radi de qualsevol estel. Els es-
tels, per tant, estan molt separats entre si i no ocupen
un volum apreciable de la Galaxia (a diferéncia del que
passa, per exemple, amb les galaxies, que tenen dimensi-
ons comparables a les distancies que les separen i estan
a tocar les unes de les altres). L’espai entre els estels
esta ocupat per medi interestellar.

Nombre d’estels N, ~ 101!

Distancia galactocéntrica del Sol Ry ~ 8,5 kpc
Radi galactic Rg ~ 15 kpc
Gruix del disc galactic 2H ~ 250 pc

Taula 1: Parametres de la Galaxia

El medi interestellar de la Galaxia

El medi interestellar té aproximadament una massa de
10°My, un 1 % de la massa de la Galaxia. Esta format
per dos components principals: una fase solida (pols en

forma de grans de ~ 0,1 pm) i una altra de gas. El gas
interestellar és practicament tot hidrogen, neutre —en
forma atomica (H1) i molecular (Hz)— o bé ionitzat
(H1) (vegeu la taula 2). A més, al medi interestellar hi
trobem el camp magnétic galactic (de 'ordre del puG) i
raigs cosmics (principalment electrons i protons, d’alta
energia) que banyen tota la Galaxia.

A continuaci6, descriurem els components del medi
interestellar relacionats amb la formaci6 estellar.
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Figura 2: La nebulosa d’Orié (a la part de baix) és el pro-
totip de nebulosa de gas fotoionitzat per la radiacié ultra-
violada d’estels joves i massius que estan al seu interior. A
dalt a ’esquerra es pot veure la nebulosa fosca del Cap de
Cavall, que destaca sobre un fons brillant de gas ionitzat.
(Imatge de I’Anglo-Australian Observatory/Royal Observa-
tory, Edimburg. Tots els drets reservats)

Gas ionitzat

El gas ionitzat es troba a les regions H 11, al voltant d’es-
tels d’alta massa que, pel fet de ser molt calents, emeten
radiaci6 ultraviolada capag d’ionitzar els atoms d’hidro-
gen. Les regions HII tenen un color rosat caracteristic
de ’hidrogen ionitzat, que emet la linia de recombinaci6
Ha a 656 nm, a la zona vermella de I’espectre visible.
El gas ionitzat emet també radiaci6 en el continu, prin-
cipalment en ones centimétriques, per la interacci6é dels
electrons lliures amb els protons (radiacio lliure-lliure).

Pols interestellar

La pols interestellar representa menys d'un 1 % de la
massa del medi interestellar i esta formada per grans de
pols d’'una grandaria caracteristica de ~ 0,1 pym. Els
grans tenen un nucli de silicats i carboni, i estan coberts
de gels de compostos més volatils. Algunes reaccions
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Fracci6 de Temp. Densitat
Component massa (K) (cm™3)  Observables
Solid (pols interestellar) <1% 10-30 Absorci6 visible, emissio IR llunya
Gas  Atomic (H1) ~ 50 % 100 102 Linia de 21 ¢cm
Ionitzat (H11) <1% 10* 102-10*  Radio cont., linies recombinaci6

Molecular (Hs)

~ 50 % 10-30

10%-10° Transicions rotacionals CO

Taula 2: Components del medi interestel'lar

quimiques, com ara la formacié de molécules de Hs, te-
nen lloc a la superficie dels grans de pols.
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Figura 3: Distribucié espectral d’energia de I’embolcall de
pols de 'objecte estel'lar jove IRAS 22198+6336

Els efectes de la pols interestellar a la longitud d’o-
na visible sén l’extincié (absorci6 de llum), Penvermelli-
ment de la llum (I’extincié és més gran a longituds d’ona
més curtes) i la polaritzacio (els grans de pols no son es-
ferics i estan alineats pel camp magnétic interestellar).
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Figura 4: Emissié térmica de la pols, a 850 um (esquerra)
i 450 pm (dreta), de I'objecte estellar jove L723, observada
amb el James Clerk Maxwell Telescope (Hawaii)

La dependéncia de I'opacitat de la pols amb la fre-

qiiéncia es pot aproximar bé per un llei del tipus
Ky o< VP, (4)

amb l'index § = 1-2. A longituds d’ona submil-
limétriques i de I'infraroig llunya la pols és opticament
prima i la seva emissio térmica és important. En la figu-
ra 3 es mostra ’emissié de 'objecte estellar jove IRAS
2219846336, des de l'infraroig fins a les ones centime-
triques. L’emissi6 és deguda principalment a I’embolcall
de pols freda del protoestel. Els punts sén mesures fetes
a diferents longituds d’ona. La linia plena correspon a
I’emissi6 de la pols calculada per a una massa de ’em-
bolcall de 21 M, i una temperatura de la pols de 30 K.
A longituds d’ona inferiors a ~ 20 pm hi ha un excés
d’emissié procedent del disc circumestellar més calent,
mentre que a longituds d’ona superiors a 1 cm 1’excés
d’emissi6 és causat per la radiaci6 lliure-lliure de gas io-
nitzat. Un altre exemple es pot veure en la figura 4, on
es mostra una imatge de 'emissié de la pols de l'em-
bolcall circumstellar de 1'objecte estellar jove L723 a
longituds d’ona de 850 i 450 pum.

Gas molecular

La composici6 del gas molecular és principalment hidro-
gen en forma molecular (Hy), amb traces d’altres molé-
cules, algunes relativament simples (CO, NHs, H50),
perd d’altres que contenen fins a 13 atoms (HCp1N).
S’ han identificat fins ara un centenar llarg molécules
diferents als navols moleculars. La més abundant, des-
prés del Hs, és la de monoxid de carboni, CO. N’hi una
per aproximadament cada 5600 molécules de Ho. També
s’ han detectat variants isotopologues de moltes molé-
cules. Per exemple, del CO (¢s a dir, 2C*60), es detec-
ten al medi interestellar 2 CO, C'80, C70, 13C80 i
130170.

L’hidrogen molecular és dificil de detectar directa-
ment perqué és una molécula homonuclear i no emet,
per tant, radiacié dipolar. La molécula que serveix per
tragar el gas molecular és el CO. Aix0 és possible per-
qué, com ja hem dit, té una abundancia elevada. A
més, els seus nivells i les seves transicions rotacionals
(J — J — 1) tenen una energia comparable a ’energia
cinética mitjana de les particules dels ntvols moleculars:
per a la transicio rotacional CO(J=1—0), lenergia del
nivell rotacional superior (en unitats de temperatura)
és F1/k = 8,3 K, mentre que el salt d’energia de la
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transicio és hvig/k = 5,5 K. Aquests valors sén compa-
rables a la temperatura cinética dels niivols moleculars
(vegeu la taula 3). També s’ha de tenir en compte que la
poblacié dels nivells rotacionals del CO esta controlada
per les collisions (amb molécules de Hy) per a densitats
superiors a ~ 5 x 102 cm ™3, com és el cas dels nivols

moleculars (vegeu la taula 3), cosa que permet que l'e-
missi6 de les transicions del CO estigui termalitzada, és
a dir que es distingeixi de la radiacio de fons.

Figura 5: Una de les regions de formacié estellar més pro-
pera és el niivol molecular de Taurus, que veiem tragat per
Iemissié de CO (J = 1—0). El niivol és molt extens; el mapa
mostra una regié del cel de 11 °x8,5°. (Figura de Goldsmith
et al. 2006, Protostars and Planets V, 8268)

Ndavols moleculars del medi interestellar

Els navols moleculars, formats per gas molecular, sén
les parts més fredes i denses del medi interestellar. A
diferéncia d’altres parts del medi interestellar, son au-
togravitants, és a dir que estan confinats per la seva
propia forca de gravetat. Son prou densos perque la
gravetat pugui desencadenar ’esfondrament d’un nucli
dens de gas per donar lloc a un nou estel. Es als nivols
moleculars on té lloc la formacié estellar.

Propietat Nuvol fosc Nuvol gegant
Massa (M) 103-10% 10°-10°
Diametre (pc) 2-5 10-100
Densitat (cm~?) 10%-10* 10%-103
Temperatura (K) ~ 10 10-40

Taula 3: Propietats dels niivols moleculars

Hi ha navols moleculars de totes les grandaries, des
dels més petits, d’uns milers de masses solars, als ge-
gants, més escassos, que poden arribar a tenir un milié
de masses solars (vegeu la taula 3). Els ntuvols molecu-
lars petits sén més abundants i, per tant, n’hi ha que
estan relativament a prop del Sol i, a causa de ’extinci6
produida per la seva pols, tenen ’aparenga d’un nuvol

que tapa els estels de fons. Per aquesta rad se’ls coneix
com a nwvols foscos. Un dels nuvols moleculars foscos
més propers és el de Taurus, a una distancia de 140
pc (vegeu la figura 5). El ntavol molecular gegant més
proper és el d’Orio, a 500 pc de distancia, que conté la
nebulosa d’Ori6 (vegeu la figura 2).

Els nivols moleculars sén molt poc homogenis. Te-
nen una estructura filamentosa, tal com es pot veure en
la figura 5. Les parts on la densitat és més alta s’a-
nomenen nuclis densos. Els nuclis densos dels nivols
moleculars gegants son els que donen lloc als estels d’al-
ta massa. Els estels de baixa massa, en canvi, es formen
als nuclis densos de tots els ntivols moleculars, foscos i
gegants. En la figura 6 es pot veure un exemple de nuclis
densos en la regié de formacioé estellar de baixa massa
TRAS 0021346530, tracats per ’emissié del NHj.
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Figura 6: Nuclis de gas molecular dens a la regié de forma-
ci6 estellar IRAS 00213+6530 tragats per ’emissié del NHs,
(escala de color), observada amb el VLA (NRAO). Els con-
torns mostren ’emissié de la pols a 1 mm, observada amb el
30 m d’TRAM.

Qué en podem veure, dels protoestels?

Fluxos bipolars d’alta velocitat

A finals de la década dels setanta, quan la tecnologia va
permetre d’observar en el rang millimétric de ’espectre,
tothom esperava poder observar, en les regions de for-
macio estellar, els moviments de contracci6 gravitatoria
dels nuclis densos que estiguessin formant protoestels.
La sorpresa va ser que, en lloc d’aixd, es van observar
moviments d’expansio a alta velocitat!

Si només es pot mesurar la velocitat radial d’allu-
nyament o d’apropament, com es pot distingir un mo-
viment d’expansié d’'un de contracci6? Un moviment

Revista de Fisica / Vol 4(3) (2007) 7



£ L
18° 10
*
XZ,HL Tau L 1551
p S Lu)
=3 ~
2 . J e HH30 F ek
= f/ A 1.2 km 5=t
<. e ——— L5 km &
~ 3
~:
-
~
18° 00 L
8o} '2¢0
40
0.0= = Jl
00k - .4
40 E
17e504 90
-10.0 0.0 10.0 200
Vi gglkm 5-1)

- : : :
ah 2gm3gs abzs® . (1950) 4h 2™ 30° ah g™
Figura 7: EIl primer flux molecular bipolar descobert, a

L1551. (Figura adaptada de Snell et al., 1980)

de contracci6 gravitatoria ha d’estar forcosament lligat
per la forga de gravetat. La velocitat maxima d’un mo-
viment lligat en el camp gravitatori d’una massa M, a
una distancia R, ve donat per ’equacio

2 gMm_
max R -
que correspon a la caiguda lliure des d’una distancia
infinita. De I’equaci6 en resulta una velocitat maxima

2GM
Umaz = A/ & (6)

Les velocitats que es mesuraven eren molt superiors a
Umaz Per a valors raonables de la massa M. Per tant,
havien de ser moviments expansius.

0, ()

imv

Propietat Valor
Llargada dels lobuls R 0,5 pc
Massa M 3 Mg
Velocitat 1% 25 km s~ !
Edat caracteristica t=R/V 2 x 10* anys
Energia cinética By = %MV2 104 erg
Lluminositat mecan. Ej/t 0,1 Lg

Taula 4: Propietats tipiques dels fluxos moleculars d’alta
velocitat

L’any 1980 es van descobrir de manera independent
els fluxos moleculars bipolars a L1551 (Snell et al., 1980)
i Cepheus A (Rodriguez et al., 1980). Els fluxos expan-
sius d’alta velocitat estan constituits per gas molecular
(tragat pel CO) arrossegat per I'intens vent estellar del
protoestel, collimat al llarg de I'eix de rotaci6é del pro-
toestel, que dona lloc a la seva estructura bipolar ca-
racteristica. En la taula 4 es donen les caracteristiques
fisiques tipiques dels fluxos moleculars bipolars.

Bz 0L10 -

F @ CO(E-2)
low velocity

Declination (J12000)

F k) CO@E-%) X
high velocity

amn-:— _sagg 4
; Z?hﬁ L
_-' ¥ @6 S
0407 — y EP
: ‘ ;
[ : =
. i
3201107 T

© i ﬁj?
o100 ENM Ré ‘ —

0B

" -’

o a0 [ =

Declination {J2000)

Declination (12000)

SFa4mo0 43758" 45756" 43754"
Right Ascension (J2000)

Figura 8: Flux molecular molt col'limat a HH 211 tragat pel
CO (J=3-2) i SiO (J=8-7).

L1551 és bon exemple de flux molecular (vegeu la fi-
gura 7) El flux presenta dos lobuls simétrics respecte a
un protoestel embegut (B), que n’és 'impulsor. Els 1o-
buls tenen emissioé correguda al vermell (A), allunyant-se
de lobservador, i correguda cap al blau (E), apropant-
se a l'observador. Aquesta emissié es detecta com a
ales d’alta velocitat al perfil de les linies espectrals de
CO(J=1-0) (requadre). Les fletxes al lobul blau indi-
quen els moviments propis (en el pla del cel) dels objec-
tes HH 28 i HH 29, que sembla que s’originsen en un
punt molt proper a ’objecte impulsor central.

Alguns fluxos bipolars sén molt més collimats, com
per exemple el de HH 211 (vegeu la figura 8). L’emissio
del Hy a 2,12 pum traga la cavitat excavada pel jet (es-
cala de grisos). El nucli dens de gas molecular és tracat
pel NH; (contorns grisos del panell central), mentre que
I’embolcall de pols del protoestel impulsor és tragat per
Pemissio de continu a 1 mm (contorns negres del panell
central) (Palau et al., 2006).

L’escala de grisos correspon a la cavitat excavada pel
jet, tragada pel Hs a 2,12 pm. En el panell central, els
contorns grisos corresponen al nucli dens tragat pel NHs
i els contorns negres a l’emissi6é de continu a 1 mm de
Pembolcall de pols del protoestel impulsor (Palau et al.,
2006).
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Figura 9: Objectes Herbig-Haro 1 (dreta) i 2 (esquerra). El
protoestel impulsor, no visible, esta fortament embegut al

centre de simetria del sistema. Sorgint del protoestel cap a
la dreta, es veu un jet collimat que apunta cap a I’extrem de
HH 1, amb forma de xoc de proa. (Imatge del Hubble Space
Telescope)

Objectes Herbig-Haro

Els objectes Herbig-Haro (HH) reben el nom dels seus
descobridors, George Herbig (EUA) i Guillermo Haro
(Mexic) (Herbig, 1951). Son nebulositats amb una emis-
si6 caracteristica d’excitaci6 per xocs (linies de Ha i
[S11]) que, fins fa poc, no es va descobrir que eren exci-
tades per un objecte estellar jove, normalment invisible
perqué esta fortament embegut dins d’'un embolcall de
pols. HH 11 HH 2, els primers descoberts, es mostren en
la figura 9. Els més brillants tenen sovint forma de xoc
de proa, com HH 1 o HH 34 (vegeu la figura 11 esquerra,
i formen sistemes bipolars, amb el protoestel excitador
al centre de simetria del sistema, com els sistemes HH
1/2 (figura 9) i HH 34/34 N (figura 11 esquerra). En
aquests casos, els objectes HH tenen velocitats d’allu-
nyament de I’estel impulsor de centenars de quilometres
per segon. Els sistemes HH constitueixen, doncs, fluxos
d’alta velocitat, igual que els fluxos moleculars bipolars
observats en CO.

Quan s’observen amb molta resolucio angular, alguns
objectes HH resulten ser un llarg jet, extremadament
collimat, format per un rosari de nusos brillants, que
pot arribar a llargades d’un parsec. A 'extrem del jet
hi ha el nus més brillant, en forma de xoc de proa, on el
jet pateix el xoc terminal amb el material del niivol mo-
lecular. Un bon exemple és HH 34, illustrat en la figura
11 esquerra. L’objecte Herbig-Haro 34 és la nebulosa
brillant en forma de xoc de proa a la part baixa de la
imatge. Al centre de la imatge es veu l'objecte estellar
jove impulsor, del qual surt un llarg jet molt collimat
cap al sud, que apunta cap a HH 34. Cap al nord, es
veu un feble xoc de proa, simétric de HH 34 respecte al
protoestel impulsor, que rep el nom de HH 34 N.

Discos de pols

Els nous instruments a U'infraroig d’alta resoluci6é angu-
lar, com el Hubble Space Telescope, ha permés d’obte-
nir imatges dels discos de pols que envolten els objectes
estellars en formaci6. Un bon exemple és el disc de
HH 30 (vegeu la figura 10). El disc esta vist de costat,

Figura 10: Disc de pols, vist de costat, que envolta el proto-
estel impulsor de HH 30 i jet collimat perpendicular al disc.
A la part inferior del disc es pot observar un feble contrajet.
(Imatge del Hubble Space Telescope)

de manera que la columna de pols al llarg de la visu-
al és molt gran i produeix molta extinci6. Aixi, el disc
apareix com un perfil fosc que s’eixampla cap als cos-
tats. La part superior i inferior del disc brillen perqué
estan illuminades per la llum de 'estel jove, no visible
directament, embegut dins del disc. Un jet molt col-
limat surt del protoestel cap a dalt, perpendicularment
al disc. Cap a baix es pot veure també un contrajet
més feble. El fet que la part superior del disc sigui més
brillant que la inferior ens diu que el jet esta lleugera-
ment inclinat cap a nosaltres, mentre que el contrajet
s’allunya de nosaltres i s’endinsa en el nivol molecular,
on la seva emissié esta més extingida que la del jet.

Model unificat

Del que hem vist fins ara ens podem fer una idea del
que podem trobar quan s’esta formant un estel. A grans
trets, encara que no puguem veure directament com el
material, per efecte de la gravetat, cau sobre el proto-
estel, sabem que el gas i la pols s’acumulen en un disc
perpendicular a ’eix de rotacié del sistema. El disc s’a-
nomena disc d’acrecidé (és on s’acumula el material que
acabara caient sobre el protoestel) o disc protoplanetari
(perque les restes de material del disc, quan s’ha for-
mat el protoestel, acabaran probablement formant un
sistema de planetes).

Una part del material que cau sobre el disc és ac-
celerat i ejectat a gran velocitat, perpendicularment al
disc. Aquest intens vent estellar és a 'origen dels jets
collimats, dels objectes HH quan el material del jet xoca
amb el material del navol ambient, i dels fluxos mole-
culars bipolars quan el jet acaba arrossegant el material
molecular del navol ambient (vegeu la figura 11).
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Figura 11: Esquerra: imatge de la regi6 de HH 34 on es
veu, al centre, el protoestel impulsor i el jet col'limat; a baix,
HH 34, i a dalt, HH 34 N. (Imatge del VLT, ESO.) Dreta:
esquema que illustra el model unificat de fluxos bipolars,
objectes Herbig-Haro, jets i discos.

Com es forma un estel

El cas més facil: un estel aillat de baixa massa

La formacio d’un estel aillat de baixa massa és el cas que
es pot estudiar més facilment i es coneix com a model
estandard de formacid estellar (Shu et al., 1987). El
procés es pot dividir en etapes que es corresponen amb
unes propietats observacionals concretes, que permeten
de classificar I'estat evolutiu dels objectes estellars joves.
Aquestes etapes es poden descriure aixi:

Fragmentacié del ntvol. Un ntvol molecular, per
comengar a contraure’s, ha de véncer la pressié del
gas. Aix0 és possible quan la massa de gas que es
contrau és superior a una massa limit, coneguda
com a massa de Jeans,

M, ocT,f/2 n~1/2, (7)

Quan la contraccio fa créixer la densitat del navol,
la massa de Jeans disminueix i el nivol es tren-
ca en diferents fragments, cadascun amb una mas-
sa de lordre de la massa de Jeans i en contrac-
ci6. A aquesta etapa corresponen els nuclis densos
preestellars.

Esfondrament gravitatori. Al centre del fragment
de navol en contraccié, on la densitat és més al-
ta, comencga l’esfondrament gravitatori, que es va
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Figura 12: Etapes evolutives de la formacié d’un estel ai-
llat de baixa massa, a I'esquerra segons la seva distribucié
espectral d’energia i, a la dreta, illustrant els processos que
hi tenen lloc d’acord amb el model estandard de formacié
estellar

propagant cap enfora a la velocitat del so. El ma-
terial va caient cap al centre, on forma el nucli del
protoestel. L’energia alliberada per la caiguda del
material escalfa el dens embolcall de gas i pols, que
emet a longituds d’ona submillimétriques com un
cos negre relativament fred. Es un objecte de classe
0 (vegeu la figura 12), 'etapa evolutiva més prime-
renca que es pot observar d’un protoestel. A causa
de la rotacio es forma un disc al voltant del pro-
toestel, que segueix incorporant material de ’em-
bolcall. Una part del material de ’embolcall que
cau no acaba al protoestel, sin6 que és accelerat i
ejectat a gran velocitat perpendicularment al disc,
formant un jet i un flux bipolar d’alta velocitat.

Acrecié amb ejeccid. L’acreci6 de material sobre el
protoestel i 1’ejeccio bipolar continuen. Quan
I’'embolcall deixa de ser tan dens per efecte del
vent estellar, passa a ser un objecte de classe I,
amb una distribuci6 espectral d’energia (SED) més
ampla que la d’un cos negre, caracteristica d’un
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disc gruixut i calent i un embolcall massiu. La
SED es caracteritza pel fet de tenir un pendent,
dlog A\F /dlog A\, positiu entre 2 i 20 pm (vegeu la
figura 12).

Estel envoltat d’un disc gruixut. L’embolcall ha
estat ja gairebé escombrat pel vent estellar i la
fotosfera del protoestel comenca a ser visible. Es
un objecte de classe II, que correspon a estels T
Tauri classics (estels de baixa massa, preseqiiéncia
principal), amb una SED caracteristica d’una fo-
tosfera envoltada per un disc, dins d’un embolcall
opticament prim, amb un pendent negatiu d’entre
2120 pm.

Estel amb un disc residual. El disc es torna optica-
ment prim al voltant de l'estel ja format. Es un
objecte de classe III, corresponent a estels T Tauri
«feblesyo «nus», perqueé la seva SED és la d’una fo-
tosfera, amb un lleuger excés d’emissi6 a 'infraroig
del disc. El disc acaba evolucionant cap a un disc
de «runay, on la pols s’ha agregat en particules més
grans, que probablement acabara donant lloc a un
sistema de planetes.

Qui controla la formacié estellar?

Tal com hem explicat, entenem més o menys les etapes
de la formacié d’un estel aillat. Pero no sabem enca-
ra res de com s’inicia el procés. Pot ser que els nivols
moleculars estiguin permanentment en un procés d’es-
fondrament gravitatori? De fet, sabem que no, perqué si
fos aixi haurien desaparegut tots i la seva mateéria hauria
anat a parar a estels de la Galaxia. El fet que els nd-
vols moleculars existeixin actualment ens diu que estan
més o menys en equilibri i que, només quan es trenca
localment aquest equilibri en un nucli dens, s’engega el
procés de formacio6 estellar.

Podem analitzar el balang energétic dels nivols mo-
leculars a partir del teorema del virial. Si anomenem
K lenergia cinetica d’un ntvol i Uy, la seva energia
potencial gravitatoria, el navol estard en expansio, en
equilibri o en contraccié depenent de si el doble de I’e-
nergia cinética supera, és igual o és inferior a I’energia
potencial gravitatoria,

> 0 (expansio)
= 0 (equilibri) (8)
< 0 (contraccio)

2K + Ugraw

(Penergia gravitatoria es defineix com a negativa). Sino-
més tenim en compte l'energia cinética térmica Kierm,
del gas molecular, a una temperatura d’uns 10 K, tenim
que 2Kierm + Ugrav < 0, cosa que indica que la tempe-
ratura del gas és insuficient per impedir que els nivols
es condensin sota l'efecte de la forca de gravetat. Quin
és, doncs, el mecanisme que fa que els niivols moleculars
estiguin aproximadament en equilibri?

Figura 13: Camp magnétic a NGC 1333-IRS 4A (Girart et
al., 2006), observat a partir de la polaritzacié de la radiacié
amb l'interferometre SMA (SAO/ASIAA)

S’han proposat dos mecanismes principals de suport
dels navols moleculars. Un és la turbuléncia. L’amplada
observada de les linies espectrals permet d’estimar 1’e-
nergia cinética de la turbuléncia i veure que possibilita la
virialitzacio dels ntivols moleculars, 2Ky +Ugras =~ 0.
Si fos aixi, la turbuléncia suportaria els nivols molecu-
lars enfront de la gravetat, i la mateixa turbuléncia po-
dria generar fluctuacions d’alta densitat (nuclis densos),
gravitacionalment inestables, que donarien lloc rapida-
ment a formaci6 estellar.

L’altre mecanisme alternatiu és el camp magnétic
interestellar, que podria ser suficient per suportar els
nuvols moleculars enfront de la gravetat. Si fos aixi,
el procés que permet que un nivol acabi esfondrant-se
seria la difusi6 ambipolar. El gas molecular esta lleu-
gerament ionitzat a causa dels raigs cosmics, i els ions
només es poden desplagar al llarg de les linies de camp
magnétic. La difusi6 ambipolar permet que les parti-
cules neutres del gas es desplacin (lentament) respecte
a les ionitzades i es moguin perpendicularment al camp
magneétic i 'arrosseguin. La contracci6 gravitatoria aca-
ba fent que el camp magnétic tingui una morfologia de
rellotge de sorra.

Aixo és precisament el que s’ha vist en algun cas.
En la figura 13 es mostren les linies de camp magnétic a
Pembolcall de pols del protoestel NGC 1333-IRS 4A (Gi-
rart et al., 2006), obtingudes a partir d’observacions de
la polaritzacié lineal de la radiaci6. Per tant, en alguns
casos sembla que és el camp magnétic el mecanisme que
controla I'estabilitat dels navols moleculars i la formacié
estellar.
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Figura 14: Imatge del jet de HH 30, de ’emissié de [SII]
obtinguda amb el NOT (ORM). Noteu la trajectoria ondu-
lant del jet, indicada per la linia de punts, que suggereix que
Destel impulsor és un sistema binari (Anglada et al., 2007).
El requadre marca la part central del jet de HH 30, ampliat
en la figura 15

Un exemple: el que desvela el jet de HH 30

Moviments propis

Alguns jets son extraordinariament collimats i estan for-
mats per un llarg rosari de nusos brillants, cadascun dels
qual és, de fet, un objecte HH. Un bon exemple n’es el
jet de HH 30 (vegeu la figura 14). A prop del protoestel
impulsor, a la part baixa de la imatge, el jet és bastant
brillant. Pero es pot seguir la trajectoria del jet fins a la
part alta de la imatge, on els nusos del jet s’anomenen
HH 30 N.

Si el jet esta sent ejectat pel protoestel, s’hauria de
poder veure com els nusos es van desplacant amb el
temps. Aix0 s’ha dut a terme comparant dues imat-
ges fetes amb uns anys d’interval i, efectivament, s’ha
pogut mesurar que els nusos tenen velocitats alineades
amb Deix del jet, d'uns 200 km s~! (Anglada et al.,
2007).

Un sistema binari al cor de HH 30

La trajectoria del jet és lleugerament ondulant (vegeu la
figura 15). Aixo fa pensar que el protoestel impulsor pot
formar part d’un sistema binari: ’ondulaci6 de la tra-
jectoria pot ser causada pel moviment orbital al voltant
del centre de masses del sistema, o bé per la precessio
del disc circumstellar sota l'influéncia de l’estel acom-

Y offset (arcsec)

X offset (arcsec)

Figura 15: Part central del jet de HH 30, on s’ha superposat
la trajectoria del model de jet ondulant produit per un sis-
tema binari impulsor (situat a l’origen de coordenades). La
separacié del sistema binari és < 1" (Anglada et al., 2007)

panyant. Es podria distingir entre les dues possibilitats
si es pogués observar prou bé el contrajet, que s’intueix
a la part baixa de la figura 14: el moviment orbital pro-
dueix un jet i contrajet amb simetria plana, mentre que
en el cas de la precessio la simetria és puntual. Pero el
contrajet és tan feble que és molt dificil d’observar.

La forma de la trajectoria, juntament amb el conei-
xement de la velocitat del jet, fa possible deduir els pa-
rametres fisics del sistema binari. Depenent de quin dels
dos mecanismes és el responsable, la separaci6 dels com-
ponents del sistema binari seria de 0,1” (unes 10 ua a
la distancia de HH 30), per al cas de moviment orbi-
tal, 0 0,01” (de 'ordre d’1 ua), per al cas de precessio.
En qualsevol dels casos, aquesta separacio és molt dificil
d’observar amb els instruments disponibles actualment.

El disc de HH 30 (figura 10), que hem donat com a
exemple de disc circumestellar, té unes 100 ua de radi;
és molt més gran que la separacié del sistema binari que
hi ha probablement al cor de HH 30. Per tant, ha de ser,
de fet, un disc circumbinari. Al voltant del protoestel
impulsor, membre del sistema binari, hi ha d’haver un
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disc d’acreci6 molt més petit que el de la figura 10.
Els estels d’alta massa

Es poden formar estels de més de 10 M7

El model estandard de formacio estellar no funciona per
a estels de més d'unes 10 M. Aixo es pot veure compa-
rant dues escales de temps que governen, d’una part, la
durada de I’acreci6 de material per formar el protoestel
i, de l'altra, el temps que tarda el nucli protoestellar en
contraure’s i escalfar-se per poder iniciar les reaccions
termonuclears al seu centre.

Com a temps caracteristic de I’acrecio es pot agafar el
temps de caiguda lliure, que depén només de la densitat
inicial del material, p,

[ 3

El temps caracteristic de contraccié del nucli protoestel-
lar es pot estimar tenint en compte que la lluminositat
del protoestel ve de part de I’energia gravitatoria allibe-
rada per la contraccio. Es 'anomenat temps de Kelvin-
Helmholtz,

GM?

R.L,’
on M,, R, i L, s6n la massa, el radi i la lluminositat
del protoestel.

Per a un estel de baixa massa, t¢f<txp, i €l pro-
toestel té temps d’acretar tota la seva massa abans de
contraure’s. Per tant, el protoestel passa per una etapa
preseqiiéncia principal abans de comencar la combus-
ti6 termonuclear de I’hidrogen i convertir-se en un estel
adult, de la seqiiéncia principal. En canvi, per a un estel
d’alta massa, el temps de caiguda lliure no es modifica,
pero el temps de Kelvin-Helmholtz es redueix moltis-
sim, amb el resultat que t;y > tx . En conseqiiéncia,
el protoestel no té temps d’acretar més d’unes 10 M,
quan comenca ja a cremar hidrogen, i es converteix en
un estel de la seqiiéncia principal.

Pero segur que es formen estels més massius, perqué
n’hi ha! El problema és saber com s’arriben a formar.
S’han proposat dos mecanismes diferents. Segons el pri-
mer, els protoestels d’alta massa es formen per fusié
d’altres de massa més baixa. Té a favor que els estels
d’alta massa no es formen ailladament, sin6 en cimuls
de molts protoestels. Segons ’altre, es formen de mane-
ra semblant als de baixa massa, perd amb una acreci6 a
ritmes molt més alts que per als de baixa massa.

G24.78+0.08, un exemple de llibre

Actualment, les observacions sembla que afavoreixen la
idea que els estels d’alta massa es formen de manera
semblant als de baixa massa: en els protoestels d’alta
massa trobem els mateixos fendomens que en els de baixa
massa: discos en rotacid, fluxos bipolars d’alta velocitat,
contraccid gravitatoria.

tkg = (10)
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Figura 16: Flux molecular, disc en rotacié i contracci6 gra-
vitatoria a G24.784-0.08, un protoestel de 20 Mg,

Un dels casos més clars vistos fins ara és el de
(G24.7840.08 Al (Beltran et al., 2006). Es tracta d’un
objecte estellar jove d’alta massa (unes 20 M), que ha
fotoionitzat el material del seu voltant i ha creat una
regié H1I compacta, submergida dins d’un nucli de gas
dens que engloba també 'objecte estellar jove A2, una
mica més al nord (vegeu la figura 16). La intensa ra-
diaci6 de continu de la regié H1r és absorbida per les
molécules de NHg de la part de ’embolcall situat entre
la regi6 H11 i l'observador, de manera que la linia del
NHj3 apareix en absorcié (zona en negre al panell supe-
rior esquerre) a la posicio de Al. A la resta del nucli
dens, en canvi, apareix en emissio. Les fletxes negres
dels panells de I’esquerra indiquen ’eix del flux molecu-
lar bipolar originat per Al. El panell inferior mostra, a
I'esquerra, en escala de colors, la velocitat de I’emissio
de CH3CN, que traga un disc o toroide en rotacio, d’u-
nes 10* ua de radi, perpendicular al flux molecular, i a
la dreta el diagrama posicié-velocitat al llarg del pla del
toroide.

El moviment de contraccié gravitatoria de Al s’ha
pogut mesurar gracies al fet que la transici6 de NHj
té un desdoblament i se n’observa una linia principal
opticament més gruixuda i una linia satéllit opticament
més prima (vegeu els panells superior i del mig, a la
dreta). La linia principal, més gruixuda, s’origina en
la part externa del nucli (més a prop de I'observador).
La linia satéllit, en canvi, traga la part més interna del
nucli dens (més lluny de observador i més a prop del
protoestel). Tal com es pot veure als panells, la velocitat
central de la linia satéllit és uns 2 km s~! superior a
la principal, és a dir que el material més a prop del
protoestel s’allunya de 1'observador més de pressa que
el material extern: esta caient sobre el protoestel.

En conclusié, en aquest protoestel d’alta massa, el
mecanisme de formaci6 és semblant al dels estels de bai-
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xa massa. El material del nucli dens forma un disc o
toroide en rotacié al voltant del protoestel, i aquest ori-
gina un flux collimat al llarg de 'eix de rotaci6. Pero
les escales son diferents que en el cas de baixa massa.
El ritme d’acreci6 de matéria ha de ser molt més elevat
perqué el protoestel tingui temps d’acretar la seva mas-
sa abans que 'estel s’engegui i escombri tot el material
del seu voltant.
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