Eventos expansivos en el MIE

iiiEl MIE no es estatico!!!

La dindmica del MIE puede desribirse mediante

@ las ecuaciones de conservacién de masa, momento y energia.
@ una ecuaciéon de estado

@ se integran con las condiciones iniciales y de contorno
apropiadas

Vamos a ver: expansién de regiones HII, vientos estelares y
remanentes de supernova.
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EXPANSION DE REGIONES DE GAS IONIZADO

La evolucion de las RHII tiene dos etapas:

@ Frente de ionizacion (Fl). Radio de Stromgren.
Dura unos pocos miles de aos.
Hasta radio de equilibrio:
nro de ionizaciones = nro de recombinaciones.
Por ej: Rs = 5,6 pc para una O5 en un medio con
ne = 100cm~—3

@ Expansion por diferencia de presiones.
Onda de choque seguida por el FI.

Expansién — volumen aumenta — densidad disminuye —
tasa de recombinacién disminuye — FI detras del choque
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Expansién de RHII: FRENTE DE IONIZACION (FI)

Estrellas tipo O — RHII

Fl: muy angosto comparado con el tamaio de la RHIl —
podemos considerar un frente plano-paralelo

el FI cambia las condiciones del gas abruptamente

si el sistema de referencia esta en el Fl:

GAS I0NIZADO FI GAS NEUTRO

Vo
rho_o

Po
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Expansion de RHII: Fase inicial: IONIZACION

Asumimos:
@ Medio con densidad uniforme, n

@ la estrella central tiene una luminosidad de fotones ionizantes
constante Ny

Al inicio la recombinacién es lenta y el radio de la regién es :
__ 4nm 3
Niymt = 750 Rg(t)

— la velocidad del FI es:

dRp 1 3Npym

_ 1/3 ,-2/3
dt 3( Arn )t (1)

— El FI va a disminuir su velocidad en el tiempo

Ejemplo: para una estrella 04 en n = 103 cm~3 — velocidad del
FI ~ 4 x 10° km/s para t = 100 afios.
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Expansion de RHII: Fase inicial: IONIZACION

Hay un momento en que las recombinaciones empiezan a ser
importantes:

@ Tiempo caracteristico de recombinacién:

_ 1
Trec = Bgn
Bp = coef. de recomb a todos los niveles con n > 2 (cm3 s71)

Ejemplo, para n = 103 cm™3, 7,ec = 100 afios.
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Expansién de RHII: fase inicial

@ Incluimos recombinacion:
Ahora llegan menos fotones al Fl:

n4rR? dR = (Npym — —R3 Bg n?)dt

N= ne Np

ﬁ o NLym B HIBBR
dt  4nnR2 3

@ Integrando:

RY(t) = R?,o(l — e t/Tre)

3N,
donde Rso = (47”1%3)1/3

_ 1
Trec = Bgn
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Expansién de RHII: Fase inicial

RA(1) = R2,(1— e/7=)
Al inicio (t = 0), Rei(t) = 0. No hay gas ionizado atin. Cuando
t = Trec, RF1 ~ 0187’[\)5,0
A medida que pasa el tiempo, la regién ionizada crece rapidamente.
Cuando t > tyec, la exponencial se hace muy pequefia y

RF/(t) — R

En esta etapa el Fl avanza tan rdpido que el gas ionizado no tiene
tiempo de reaccionar dindmicamente: la velocidad del gas y la

densidad no cambian. Fase de "ionizacién instantanea”.
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Expansion de RHII: segunda etapa

@ Después de la fase de expansién rapida del Fl: volumen de gas
ionizado separado de una zona neutra (PDR) por un Fl, en el
cual el grado de ionizaciéon cambia drasticamente.

@ P; >> P, = se expande = onda de choche: barre el gas,
se forma una cascara de gas denso y chocado

massive star

ionized gas
and hot dust

ionization front

shock front

collected neutral material
and cold dust
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Expansion de RHII: segunda etapa

Durante esta etapa:

@ la densidad del gas chocado es alta — enfriamiento rapido
— capa mas angosta y densa (al enfriarse la presién
disminuye y el gas se comprime por la presién exterior)

@ la mayor parte de los fotones ionizantes son absorbidos por el
gas dentro de la RHII, muy pocos llegan al FI (FI "atrapado’
en la cascara).

@ Cuantos llegan depende del nimero de recombinaciones —
de la densidad del gas ionizado

@ pocos fotones ionizantes que llegan al Fl + alta densidad en
la cascara — la velocidad del Fl es chica comparada con la
de la céscara de gas chocado.

@ con el tiempo, el tamafio y la masa de la RHII aumentan y la
densidad electrénica y velocidad disminuyen
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Fase de expansién: Modelo simple

Consideramos la expansién de la ciscara con sistema de referencia
en el frente de choque:

@ Por conservacion de momento:
2 2
Po + povg = Pi + piv;

Adoptando que la presién en el gas pre-choque y la velocidad
del gas ionizado detras del choque son muy chicas:

povZ = P; = 2n;kT = p;c?

Nivipa  _ dR
no) € dt

e Vs:(

Donde la velocidad del sonido c,-2 = Pi/pi
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Fase de expansién: Modelo simple

@ Dado que las ionizaciones y recombinaciones ocurren muy
rapido comparado con la escala de tiempo de la expansidn,
podemos suponer que para todo t hay equilibrio de ionizacién:

R() = (zre(izs)?

471'[72 t),BB
n;j R, 0
= R3,n2 = R3n? — | — = (—22)%?
’ no R
Uniendo las ecuaciones:
dR __ (Rs0\3/4
aR = (3¢
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Fase de expansién

Integrando -:

12.2 The expansion of HII regions 425
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Figure 12.3 The pressure-driven expansion phase of an HII region. (a) Size as
a function of time (on a linear scale). The top and right-hand axes refer to an
HII region formed in a cloud with an initial density of 10” em™*. (b) Expansion
velocity as a function of time (on a logarithmic scale).
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Etapa final: Equilibrio de presiones

La expansidn termina cuando se igualan las presiones entre el gas
ionizado y neutro
@ Al final tenemos:
* gas ionizado: T, nf, Piy Rf
* gas neutro: Ty, ng, Py

) Equilibrio: Po =P — nokTo = 2nfkTe
— Nf = 2L79en0

Si consideramos: T. = 10* K, Tp = 100 K :
100

nf ~ 5500010 ~ ﬁno la densidad disminuye mucho!
e Considerando la relacién radio/densidad dada por el radio de
Stromgren:
3.2 _ R3 2
R¢ng = R oMy

RE = (2)R?,

6 Rr = (3)*3Rs o ~ 34R; ,

0
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@ salvo para densidades altas, esto no ocurre antes que la
estrella muera

Hi, no o
Hi, nO )

®.

Formacién Expansidn Equilibrio de presiones

[F&

Figura 2.4: Esquema de la estructura de una region HII expandiéndose en un medio
compuesto por hidrogeno neutro. Se indican el frente de ionizacion (FI) v el frente de
choque (FC).

Ejemplo: densidad = 100 cm~—3, N, = 10% fotones s* (06)
— el equilibrio se alcanza después de 80 x10° afios!!! una
estrella O6 deja la sec. ppal en 8 x10° afios
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Complicaciones

i Por qué no se ven esféricas?

@ Asumimos que el Fl se expande en un medio de densidad
uniforme. Esto no suele ser asi y puede ser diferente en
distintas zonas — RHII asimétrica. Champagne. Ejemplo:
Orion.

Stellar
wind+radiation

produced
ionized cavity

chenpagon °Z°_E:\\R I/:‘

Cold melecular cloud
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e Vientos estelares: producen cavidades, no previstas en los
modelos de Stromgren

Figura: The Rosette Nebula is a stunning HII region. Here, the
colors denote three ionized elements - hydrogen (H-alpha) is shown
in red, oxygen (OlIl) in green, and sulfur (SIl) in blue. 1650



@ Campos magnéticos pueden introducir asimetrias.
Simulaciones hechas por Krumholz et al. (2007): El B suprime
el efecto del viento en la direccién perpendicular al campo
— RHII elongadas en la direccién de B.

@ Velocidad peculiar de la estrella. Este movimiento puede
causar RHII asimetricas atin en un medio con densidad

uniforme.

Stellar wind-supported cawvity

Flow of amient gas
around & bow shock

Fhotoionized shell
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RHII bipolares

Fig. 1. Formation of a bipolar H 1l region, according to the simulation of Bodenheimer et al (1979; their Fig. 4; the thickness of the parental plane
is 1.3 pe, its density 300 Hy em*). The ionized material appears in red, the neutral material in blue: the density of the material is indicated by the
saturation level. Schema a) shows the dense molecular plane surrounded by low density material, the initial Strdmgren sphere around its central
exciting star (T, = 4 107 K). Tn schema b), at 3 10° yrs, the expanding Hi region reaches the border of the pmulla] cloud, and the low density
material is quickly ionized; a bipolar nebula forms. In schema ¢}, at 1 x 1P yrs, the high density ionized material flows away from the centeal

region; high density molecular material accumulates at the waist of the bipolar nebula, forming a torus of compressed material.

Deharveng+(2015)
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RHII bipolares

A&A SB2, AL

com

Galsetic Latituge

the 250 pm_ &
s, respectively {1
31060 310.85°

Galactic Langitude

Deharveng+(2015)
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VIENTOS ESTELARES
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Kim et al., Astron. J. 118, 2797 (1999)

Figura: Cascaras de Hl en LMC
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Vientos estelares

@ Las estrellas de gran masa inyectan masa y momento al MIE a
través de sus vientos.

@ Cambian la dindmica y estructura del MIE.

@ Los vientos se caracterizan por dos parametros:
* Velocidad terminal: v,,. Maxima velocidad que alcanza el
viento.
* Tasa de pérdida de masa: M

@ Para estrellas masivas de SP:
+ Vi ~ 1500 — 3000 km/s (para el Sol: ~ 500 km/s)
+ M =107 — 4 x 107%M, /afio (para el Sol: 10~** M, /afio)

o Para supergigantes, el viento es mas denso:
+ M =3 x107% — 10-°M, /afio
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La luminosidad mecanica del viento es

Ly =13x 1036(10*61\1/\72/350)(2><1(;/3ka/5)2 erg/s

Suele tomarse 103° erg/s como valor tipico.

Si t =~ 10° afios — E,, ~ 10°0 erg: ~ SN
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Burbuja Interestelar (Bl): ESTRUCTURA

Debido a la accién del viento, en el MIE se forma la siguiente
estructura:

,«’/Choque interno h MIE
4 &

0. Viento chocado X

MIE barrido

¥ - p
Chogue externo S~ Uiannnn . oer’ =

Figura 2.7: Esquema de la estructura de una burbuja interestelar

@ (a) Zona de expansién libre

@ (b) Zona de viento chocado, muy caliente (Ex — Energia
térmica). T ~ 10'K

@ (c) Zona de MIE chocado y barrido. lonizado, quizés parte
neutra. T = 10* K(ioniz) o T=100 K (neutro)

@ hay 2 frentes de choque (uno inverso) y una discontinuidad de
contacto
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Evolucién de la Bl

Suposiciones:

@ Cascara fina AR << R. R es el radio de la Bl y de la céascara.

@ la zona (b) es ancha, se considera que dentro de R todo es
viento chocado.

@ el MIE no perturbado estd en reposo
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Bl: EVOLUCION

e 1) Expansion libre:
En las etapas iniciales, la masa del viento es mayor que la
masa del MIE barrido y el frente de choque se expande casi
libremente a la misma velocidad que el viento. La expansién
libre finaliza al cabo de unos pocos cientos de afios cuando la
masa del material barrido es comparable a la masa del viento.
Cuando el viento ha barrido suficiente masa del MIE, se forma
un choque inverso, que desacelera y calienta el viento.
Entre ese gas caliente y la cascara barrida, se forma una
discontinuidad de contacto.
Esa discontinuidad no permite el paso de masa (en principio),
porque hay un gradiente fuerte de densidad y temperatura
pero igual presién.

e 2) Expansion adiabatica:
Expansiéon muy rapida — pérdidas radiativas no afectan al
sistema y la dindmica de cada regién puede describirse como

la de un flujo adiabatico. Fase muy corta, unos miles de afios.
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Evolucién de la Bl

e 3) Fase de conservacion de momento (o fase radiativa):
formacién de una cascara fria.

e Empieza cuando el enfriamiento radiativo se hace importante
en la zona de MIE chocado. La cascara de MIE chocado se
comprime. La regién de viento chocado aln conserva la
energia porque su temperatura es mucho mayor y la densidad
mucho menor.

e Esto ocurre a un tiempo:
t = 1,7 x 103(%2)!/2 afios (L, en 10% erg/sy n, en cm~3)

o Diferencia de temp. entre zona (b) y (c) muy grande —
transporte convectivo de calor mediante electrones — la
superficia interna de la cascara se evapora y el gas fluye hacia
la zona caliente, aumentando su masa.
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@ La cavidad se encuentra ocupada por el gas caliente del
viento, a presidn cte y muy baja densidad,
Esta zona trasmite la energia cinética del viento a la
cascara de MIE barrido.

@ El crecimiento de la regién (c) y su velocidad en esta etapa
son:

R(t) = 28(5)"/t5"° pe
v(t) = 17(L) /5t %% km /s

t¢ tiempo en 10° afios
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Evolucién de la Bl

@ Después las pérdidas radiativas de la zona del viento chocado
dejan de ser despreciables. Esta zona se compime y el viento
vuelve a chocar contra la cascara.

e El radio y la velocidad de expansién varian como:

Ra(t) = (Yee)1/41/2 pe

Vg(t) _ %(32Mvw)1/4t 1/2 km/s
e 4) Disipacion de la cascara:

Cuando la velocidad de expansién es del orden de la velocidad
turbulenta del MIE (~ 7 km/s), la estructura pierde su
identidad dindmica.
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Balance energético

Eficiencia de conversién de energia del viento en energia cinética
de la estructura.

_E _ O,5I\/Icascv§xp
€= E, = T Lut
@ si ¢ > 1 — la estrella sola no puede haber generado eso
@ Modelos tedricos predicen € = 0,2
@ Observaciones: ¢ ~ 0,02 — 0,04

@ A tener en cuenta: vientos no isotrépicos y/o no constantes

en el tiempo , velocidad peculiar de la estrella, densidad del
MIE no uniforme, estrella binaria, campos magnéticos.
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WR130- Emisién de HI

Fit. | DRAD grap-scae smages shoriag the H t s disrbtin n the selosity rnge s, i
3 Tk e e tthed 1 ek 8 7. T et iy i 1 btod 1 1 o v, The sy b i e
TWE 130 Conteus ievelaare — 1030 30 K in s cf S

Cichowolski+(2001)
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WR130: HI + continuo de radio a 1420 MHz

Fii. 14 —Radio conlinuss costodsi 81 1420 MHE siperjpeal on e
H 1 emission (grary scale) [rom Figo 13a. The star symbal isdacales e
position of WR 130 Contooarsare at 314 K insiepa ol |
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Supercascaras
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Supercascaras

+00.0

360

-an.n

Fig. 3. Supershell candidates in a Hammer-Aitoff projection, centered on (/, &) = (180°,07).

Suad+(2014)
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Interstellar & Circumstellar Bubbles

Ostar —= LBY —= WR (60 M)
Ostar —» RSG —» WR (35 Mg)
fast wind slow wind fast wind
1000 - 2000 km/Ss 10-50km/s 2000 - 3000 km)fs
107 Mgdyr 107 Mgtyr 107% Mg fyr
! ) !
interstellar circumstellar  circumstellar
bubble nebula bubble

Ean-massir — RG,AGB — planetary neb.
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Modelo de los 3 vientos

Distintas fases evolutivas —» diferentes tipos de vientos

MODELO DE LOS 3 VIENTOS

1: MS 2: RSG

1: Se fomma la burbuja
con laestrellaenla SP

R2 R2
. 2: RSG: viento DENSO y LENTO
white: fast wind RI.RIZimershoce | Se expande en el interior de la

gray: shocked wind

burbuja generada en la SP
dark gray: swept-up gas

3:WR 3: El viento rapido de la

fase WR “barre” el viento
ento, generando las
conaocidas nebulosas WR

4: Finalmente. la nebulosa
WR “rompe” el viento de la
fase RSGy el viento
caliente %§|3W§§§
. | Four suges ofthe three-wind model expande dentro de la
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Burbujas en el IR

€)
Spitzer
> STARSN
-> PAHs
-> hot dust (~ 100 K)

(b)

Herdchel = o
‘. & ‘_,'@.
# % Rot (100K)

&> cool dust

-> cool dust

& cool dust (20 K)

8 degrees longitude



Burbujas en el IR

WISE morphological study of Wolf-Rayet nebulae

J.A. Toald!, M.A. Guerrern', G. Ramos-Larios?, and V. Guzman®

B - WR Bubble. C - Clumpy/Disrupted WR bubbles

- IR
aptice 6 IR

WR8

WR40

Fig. 1. Examples of WR nebulae with a 8 type o
WR 6 {top panels) and WR 16 (bottom panels). Left pa
the optical morphology while right panels show the WISE
(bhuch, W3 (groen), and W1 (red) colar composite
central WR stars are marked with red lines in the optical images
The colour-composite nptical picture of WR 6 has been done us

ing Har (red) and [O m] (blue) narrow-band images. North is up,

east to the left 37/50

1 but for the cases of WR nebulae with a
= WRE (i med WR |k

al ST WRAD
bluse) narrow band images

I
done using Ha {red) and [0




Red: 24 um

Bubble morphologies Green: 8pm
Blue: 250 um

Closed
bubbles
~1-10pc
~ few Myr
Open
bubbles
~1-10pc
~ few Myr
‘Large’
bubbles
~10- 100 pc
~ few Myr

Churchwell+(2006) 38/50



Saurce Image All User's Drawings Final Bubble Catalog

Finding Bubbles in the Milky Way Spitzer Space Telescope « IRAC « MIPS
NASA / JPL-Caltech / R. Simpson (Oxford University] sig12.002

MNRAS, 424,2442-2460 (2012)
https://www.zooniverse.org/projects/povich /milky-way-
project/about/results
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Wind-blown bubbles

-> Look for diffuse X-ray emission from hot plasma (106 -107 K)

Wolf-Rayet stars Clusters Super star clusters

¢

L. Townsley

% Toald etal. 2012 ud ;I'E)wnsley

Blue = X-rays

aunque muchas Bl no se detectan en X (extincién? menor temp?)
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Impacto en el MIE

Tenemos una nube molecular homogénea y una estrella tipo OV
que comienza a perturbar el gas.
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Impacto en el MIE

Fotones energéticos: disocian (PDR) e ionizan (RHII).
Simetria esférica

Radio de Stromgren: Rs = (%’5—3)“3

Pionizado >> Preutro = R(t) =R (1 + Z—;{;’;t)‘lﬁ

7~

(

\
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Impacto en el MIE

Viento estelar isotrépico
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Impacto en el MIE

Burbuja interestelar

_1)1/5 (o 5cm—3)1/5 3/5

R(t) ~ 32(

(10 yT) pc

1036 erg s
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Impacto en el MIE

pero el MIE no es homogéneo
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Impacto en el MIE

... y estas estrellas no suelen estar aisladas

pueden llegar a tener grandes dimensiones: supercascaras
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Impacto en el MIE

...pueden tener movimientos propios grandes
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Impacto en el MIE

A
A< evolucionan
‘ ' —_—
Ostar — LBV — WR (60 Mg)
Ostar — RSG — WR  (35Mg)
fast wind slow wind fast wind
1000 - 2000 km/s 10 -50 km/s 2000 - 3000 km/s
107 Mglyr 10 Mg/yr 10% Mgfyr
¢ v i
interstellar circumstellar  circumstellar
bubble nebula bubble
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s/Consider a spherical cow.
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. Como podemos observar estas estructuras?

Gas molecular: lineas de CO y **CO
Polvo frio: IR lejano

Linea de 21 cm:
cavidad de HI

" _{PDR: IR medio (PAH: 812 pym)
Cascara de HI
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