
TEMA 7

∗ Formación de estrellas.
∗ Escalas de tiempo de cáıda libre y de contracción en cuasi-
equilibrio hidrostático.
∗ Rotación de estrellas de diferentes masas.
∗ Formación aislada y en cúmulos.
∗ Discos protoplanetarios.
∗ Tasa de formación de estrellas de diferentes masas (Función
Inicial de Masa).
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Las etapas en la formación del sistema solar
16 C A P I T U L O Int rod uc. ion a la Geolog ia 

Figura 1.8 Hipotesis de la nebulosa pr imitiva. A. Una en orme 
nube de polvo y gas es n ro tacion (nebulosa) em pieza a contraerse. 
B. La mayor parte del mater ial es g ravita tor iamen te im pulsado hacia 
e l cent ro, prod uciendo e l Sol. Sin em bargo, debid o al movimi ento 
ro tacional, a lgo de po lvo y ga ses perrnanece en o rbita alrede do r de l 
cue rpo entra l en for ma d e un disco aplanado. C. Los plane tas 
ernpiezan a formarse a partir del mat erial q ue esta en o rbita d entro 
de l d isco plano. D. Con el tie mpo la mayor par te de los resto s 
fueron <) bien reu nidos en los nu evc planetas y sus lunas 0 bien 
expulsad os al espacio po r e l vien to solar. 

cu mulos menorcs forrnaron nucleus a pa rti r de los cua lcs 
finalmenre sc forrnarfan los planctas, Sin emba rgo, la 
mayor concen tracion de materi al fue cmpujada hacia el 
cen tro del d isco en ro tac ion, Con forme se ucumulaba 
lu cia su in ter io r, sc ca lcnta ha graviiac ionalmcnte, fo r
mando el protosol calien te (Sol en [orm acion ). 

D espucs de que se forrn o c l pro tosol, ln tem p e ra tu

ra en cl exterior del d isco en rotacio n dismin uyo de 
ma nera significariva. E ste en friarn iento hizo qu e las sus
taricias con puntos de fusion clc vados se co ndcnsar an en 
paruculas pcq ucfias, quiza del mm nfio de gra no s de are
na. Prim ero sc so lid ificaro u el hierro y el niqucl . Lo s 
sigu ien tcs en co nd ensarse fueron los sili caios de que 
est .in cOIllp liestas las sustan cias rocosas. Conform e esos 
Iragmcntos fue ro n coli sion undo a 10 lar go de uno s poeos 
decenios de mi llo ues de afios, aum entaron de tam ufio 
hasta darlugar a los pro rop lunerus (Figura 1.8e , D ). De 
la rnisma m au er a. pera a rnen or cscalu, act uaro n los pr o 
ce sos de co ndensacion y ucrec ion para formar las lunas y 
o tros cu erpos pcqu eii os del Sistema Solar. 

C o nform e los protoplanetas (planctas en form acion ) 
acumulaban cada VeZ m as ma te rial, el es pacio lJ U(; ha bia 
ent re elia s crnpezo a aclara rse. Esta clim inac ion de restos 
pe rmi tio qu e la luz del So l alcanzara las superficie s pla
nct ar ias sin cs ror bos y las calen mra. L as clevu das te rn
per:lluras su pcr fi ciales resu ltanr cs en los planera . in teri o
res (Mercur io , Veilus, la Tierra , M arte) surn ados a sus 
campos gravirac io na lcs com parariva rncn tc deb ilcs, h izo 
que la T ierra y sus vccinos fueran incapaces de co nservar 
canrida clcs apreciabl es de los com po ncm cs m.is ligeros de 
la nubc primordial. Esos rn arc rialcs tige r IS, entr e los qu e 
se cue nrau e l hidr6geno , cl hclio, c] amon iaco, d mctan o 
y e l agua, se eva poraron de sus su perficies y fueron final
m e n te burr idos de la parte inrcrna del SiStCII13 So lar pu r 
corricntes de particulas pr occd entes del Sol, dcnom inu
das uicnto solar: 

A dis tan cias supe r iorcs a la o r bi ra d e M ar te, las 
temperamras era n m ucho mas fr ias. Pa r co ns iguicnre , 
los grandes plane ras cxrer i Ires (j up iter, Sa rurno , Urano 
y epru no) ucumu laron eno rmes canridades de hid ro
ge no y o rros materi a les ligeros proccdenrcs de 13 nuh e 
primordial. Se piensa qu e la acum ula cion de csas sus tan 
cias gasc osas es r csponsahle de los tarn afios co rn pa rariva 
me n te g randes y de las ba jas dens idad es de los pla nctas 
extc riores. 

@ y Estructura interna de la Tierra 

Poco dc spues de que se fo rm ara 1<1Tierra, el calor libera
do por las co lisio ne s entre partlcula s, ju nt o con eI calo r 
em ilid po r la desinr egraci6n de los e lemen to s radiacti

1) Comienza el colapso gravitacional de una nube
interestelar de polvo y gas.
2) Las part́ıculas de polvo se asientan en
un disco fino en el plano ecuatorial.
3) El disco fino será inestable a
perturbaciones y se fragmentará en
multitud de pequeños objetos denominados
planetesimales.
4) Los planetesimales continuarán creciendo
por colisiones mutuas hasta formar un grupo de
planetas embrionarios.
5) Al final del proceso quedarán unos pocos
planetas en órbitas estables, mientras que los
objetos residuales serán dispersados por las
perturbaciones gravitacionales de los planetas
formados.
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La formación de un disco ecuatorial es el resultado de la
conservación del momento angular

Ley de conservación del momento angular ~L. Cuando la nube primordial se contrae
disminuye su radio r, lo cual lleva a un incremento de la velocidad de rotación V y su
achatamiento. En la figura p es la cantidad de movimiento: p = mV , donde m es la
masa del objeto que gira en torno al eje.
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La formación de las estrellas

∗ Masa de Jeans: El criterio para el
colapso gravitacional de una nube de gas y
polvo es que la fuerza gravitacional de la
propia nube supere a la presión del gas.
Esto condición se traduce en el criterio
desarrollado por James Jeans (1902) para la
ḿınima masa MJ requerida para el colapso:

MJ =
(

kT

µ̄mHG

)3/2 1
√
ρ

donde T y ρ son la temperatura y la densidad media de la nube.

Si sustituimos por valores t́ıpicos de las nubes moleculares interestelares : T = 10 K,
ρ = 104 moléculas de H2 / cm3, nos queda: M ∼ 1 M�. Si el colapso comienza en una
zona menos densa a mayor temperatura, la región colapsante involucrará más masa lo
que dará lugar a la formación de un cúmulo de estrellas.
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Escalas de tiempo relevantes

∗ Tiempo de cáıda libre: Al comienzo el material se contraerá por autogravedad casi
sin resistencia. Podemos asumir que es una cáıda libre con una aceleración a = GM/R2

constante. Por lo tanto, si la nube tiene una masa M y un radio Ro, la escala de tiempo
para ”caer” hacia el centro será del orden:

Ro = a× τ2 =
GMτ2

R2
o

=⇒

τ =
(
R3
o

GM

)1/2

=
(

3
4πGρ

)1/2

donde ρ es la densidad media dada por: M = 4/3πR3
oρ.
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∗ Tiempo de contracción en cuasi-equilibro hidrostático: Cuando el material
se contrae, aumenta su opacidad lo que dificulta la salida de la radiación. La temperatura
y la presión aumentan hasta llegar a un punto en que obstaculiza su contracción ulterior.
En ese momento la futura estrella adquiere forma y se la denomina protoestrella. Las
temperaturas centrales son todav́ıa demasiado bajas para la producción de reacciones
termonucleares. La fuente de enerǵıa es la conversión de la enerǵıa potencial gravitacional
en enerǵıa cinética y calor. Si R es el radio de la protoestrella cuando llega a la SP y
durante este fase tiene una luminosidad L, la escala de tiempo en esta fase está dada
por:

tgrav =
GM2/R

L
= 4, 5× 107 × (M/M�)2

(R/R�)(L/L�)
años

Al final de la fase de cuasi-equilibrio
hidrostático tendremos a la protoestrella
rodeada de un disco de gas y polvo, aun
acretando material y muy activa. Tendrá un
brillo variable y un exceso de emisión
de radiación en el infrarrojo. Es lo que
denominamos una estrella T Tauri.
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Curvas de Planck de estrellas T Tauri

Curvas de emisión de radiación electromagnética de 2 estrellas T Tauri muy jóvenes
rodeadas de abundante polvo, que se manifiesta como un exceso en el infrarrojo (Rydgren
& Zak 1987).
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La transferencia de calor en la etapa de pre-Secuencia Principal es por convección. La
protoestrella es muy luminosa y de baja temperatura superficial (roja). A medida que se
contrae, baja la luminosidad manteniendo su temperatura superficial (curva descendente
en el diagrama HR). Este trayecto de la protoestrella se llama trayecto de Hayashi y se
ubica siempre a la izquiera de una zona prohibida.
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El trayecto de Hayashi depende de la masa de la protoestrella, pero siempre se ubican
a la izquierda de la zona prohibida. Dentro de la zona prohibida la protoestrella seŕıa
dinámicamente inestable y colapsaŕıa.

A medida que la temperatura aumenta y la opacidad decrece, el transporte de enerǵıa
irá pasando de convectivo a radiativo. La protoestrella se desplaza hacia la derecha y
hacia arriba hasta alcanzar el punto en que comienzan las reacciones termonucleares. La
protoestrella se convierte en estrella de la SP.
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Rotación de estrellas de diferentes masas

Table 1: Velocidades rotacionales promedio
Clase espectral v (km/s)

O5 190

B0 200

B5 210

A0 190

A5 160

F0 95

F5 25

G0 12

∗ Se observa que la mayoŕıa de las estrellas de clases espectrales entre O5 y F5 rotan rápidamente. Para

estrellas de estas clases, la velocidad de rotación medida aumenta con la masa. Como el tiempo de vida

esperado de una estrella decrece con la masa, esto se puede explicar como una disminución de la velocidad

de rotación con la edad de la estrella. Para estrellas de la Secuencia Principal, la disminución de la

velocidad de rotación con el tiempo se puede expresar por la relación:

Ωe ∝ t−
1
2

donde Ωe es la velocidad angular de rotación en el ecuador, y t es la edad de la estrella. Esta ecuación se

conoce como la ley de Skumanich, pues fue Andrew P. Skumanich quien la propuso en 1972.
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Sumario: del colapso inicial hasta el sistema extrasolar

Las estrellas, como el Sol, se formaron dentro de nubes interestelares rodeadas en general
por discos protoplanetarios. A su vez, en esos discos se pueden formar planetas.
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Visión del disco protoplanetario de una estrella hipotética recién
formada
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Observación de estrellas en formación con discos

Las imágenes obtenidas por el telescopio espacial Hubble confirmaron la teoŕıa de
formación de estrellas con discos protoplanetarios.
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Curvas de Planck para estrellas en formación o muy jóvenes

Al comienzo tenemos una nube en
contracción gravitacional que produce un
espectro infrarrojo. Cuando se forma la
estrella central tendremos una combinación
del espectro de la estrella (con máximo en
el visible) mas el espectro infrarrojo del
disco protoplanetario. A medida que este
disco se disipa la componente infrarroja se
hace menor.
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Fracción de estrellas que poseen discos protoplanetarios

Se observa que la fracción de estrellas rodeadas de discos protoplanetarios decrece con
la edad, lo cual sugiere que el material del disco o bien se incorpora a planetas, o bien
termina disipado.
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La función inicial de masa (IMF)

En astronoḿıa se entiende como IMF a una función emṕırica que describe la distribución
de masas iniciales de una población dada de estrellas. Esta se expresa usualmente como
una ley de potencia. Si ξ(m)∆m es el número de estrellas dentro de un cierto volumen
con masas en el rango m, m+ ∆m, la ley IMF se puede expresar como:

ξ(m)∆m = ξ0

(
m

M�

)−α(
∆m
M�

)
Edwin Salpeter en 1955 halló un exponente α = 2, 35 para estrellas más masivas que el
Sol. Pavel Kroupa en 2001 mantuvo α = 2, 3 para estrellas por encima de media masa
solar. Para estrellas pequeñas con m < 0, 5 masas solares halló un achatamiento en la
pendiente de la distribución con α = 1, 3.
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La cáıda hacia magnitudes K mayores (o masas menores) es en gran medida un efecto de
selección porque estrellas más débiles son más dif́ıcil de descubrir.
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