
Eventos expansivos en el MIE

¡¡¡El MIE no es estático!!!

La dinámica del MIE puede desribirse mediante

las ecuaciones de conservación de masa, momento y enerǵıa.
una ecuación de estado
se integran con las condiciones iniciales y de contorno
apropiadas

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

La evolución de las RHII tiene dos etapas:

1 Frente de ionización (FI). Radio de Strömgren.
Dura unos pocos miles de años.
Hasta radio de equilibrio:
nro de ionizaciones = nro de recombinaciones.
Por ej: Rs = 5,6 pc para una O5 en un medio con
no = 100cm−3

2 Expansión por diferencia de presiones.
Onda de choque seguida por el FI.

Expansión −→ volumen aumenta −→ densidad disminuye −→
tasa de recombinación disminuye −→ FI detrás del choque
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Expansión de RHII: FRENTE DE IONIZACION (FI)

Estrellas tipo O −→ RHII
FI: muy angosto comparado con el tamaño de la RHII −→
podemos considerar un frente plano-paralelo
el FI cambia las condiciones del gas abruptamente
si el sistema de referencia está en el FI:

GAS   NEUTROGAS   IONIZADO

N

Po
P1

V1

rho_1
rho_o

Vo

FI
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Expansión de RHII: Fase inicial: IONIZACION

Asumimos:
Medio con densidad uniforme, n
la estrella central tiene una luminosidad de fotones ionizantes
constante NLym

Al inicio la recombinación es lenta y el radio de la región es :

NLymt = 4π
3 n R3

FI(t)

−→ la velocidad del FI es:

dRFI
dt = 1

3(3NLym
4πn )1/3 t−2/3 (1)

−→ El FI va a disminuir su velocidad en el tiempo

Ejemplo: para una estrella O4 en n = 103 cm−3 −→ velocidad del
FI ∼ 4 × 103 km/s para t = 100 años.
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Expansión de RHII: Fase inicial: IONIZACION

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

Tiempo caracteŕıstico de recombinación:

τrec = 1
βB n

βB = coef. de recomb a todos los niveles con n ≥ 2 (cm3 s−1)

Ejemplo, para n = 103 cm−3, τrec = 100 años.
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Expansión de RHII: fase inicial
Inclúımos recombinación:
Ahora llegan menos fotones al FI:

n 4πR2 dR = (NLym − 4π

3 R3 βB n2)dt
n= ne np

=⇒ dR
dt = NLym

4πnR2 − nβBR
3

Integrando:

R3
FI(t) = R3

s,0(1 − e−t/τrec )

donde Rs,0 = ( 3 NLyc
4 π n2 βB

)1/3

τrec = 1
βB n
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Expansión de RHII: Fase inicial
R3

FI(t) = R3
s,o(1 − e−t/τrec )

Al inicio (t = 0), RFI(t) = 0. No hay gas ionizado aún. Cuando
t = τrec , RFI ∼ 0,87Rs,o
A medida que pasa el tiempo, la región ionizada crece rápidamente.
Cuando t ≫ trec, la exponencial se hace muy pequeña y

RFI(t) → Rs

En esta etapa el FI avanza tan rápido que el gas ionizado no tiene
tiempo de reaccionar dinámicamente: la velocidad del gas y la
densidad no cambian. Fase de ”ionización instantánea”.
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Expansión de RHII: segunda etapa

Después de la fase de expansión rápida del FI: volumen de gas
ionizado separado de una zona neutra (PDR) por un FI, en el
cual el grado de ionización cambia drásticamente.
Pi >> Po =⇒ se expande =⇒ onda de choche: barre el gas,
se forma una cáscara de gas denso y chocado
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Expansión de RHII: segunda etapa

Durante esta etapa:
la densidad del gas chocado es alta −→ enfriamiento rápido
−→ capa más angosta y densa (al enfriarse la presión
disminuye y el gas se comprime por la presión 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 cáscara).
Cuántos llegan depende del número de recombinaciones −→
de la densidad del gas ionizado
pocos fotones ionizantes que llegan al FI + alta densidad en
la cáscara −→ la velocidad del FI es chica comparada con la
de la cáscara de gas chocado.
con el tiempo, el tamaño y la masa de la RHII aumentan y la
densidad electrónica y velocidad disminuyen
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Fase de expansión: Modelo simple

Consideramos la expansión de la cáscara con sistema de referencia
en el frente de choque:

Por conservación de momento:

Po + ρov2
s = Pi + ρiv2

i

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

ρ0v2
s = Pi = 2nikT = ρic2

i

=⇒ vs = ( ni
n0

)1/2ci = dR
dt

Donde la velocidad del sonido c2
i = Pi/ρi

10 / 50



Fase de expansión: Modelo simple

Dado que las ionizaciones y recombinaciones ocurren muy
rápido comparado con la escala de tiempo de la expansión,
podemos suponer que para todo t hay equilibrio de ionización:

R(t) = ( 3NLym
4πn2(t)βB

)1/3

=⇒ R3
s,on2

o = R3n2
i −→ ni

n0
= (Rs,0

R )3/2

Uniendo las ecuaciones:
dR
dt = (Rs,0

R )3/4ci
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Fase de expansión
Integrando -:

R
Rs,0

= (1 + 7 ci
4 Rs,0

t)4/7

12 / 50



Etapa final: Equilibrio de presiones
La expansión termina cuando se igualan las presiones entre el gas
ionizado y neutro

Al final tenemos:
* gas ionizado: Te , nf , Pi y Rf
* gas neutro: T0, n0, P0

Equilibrio: P0 = Pi −→ n0kT0 = 2nf kTe
−→ nf = T0

2Te
n0

Si consideramos: Te = 104 K , T0 = 100 K :
nf ∼ 100

20000n0 ∼ 1
200n0 la densidad disminuye mucho!

Considerando la relación radio/densidad dada por el radio de
Stromgren:

R3
f n2

f = R3
s,on2

0

R3
f = (n0

nf
)2R3

s,o

ó Rf = (2Te
T0

)2/3Rs,o ∼ 34Rs,o
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salvo para densidades altas, esto no ocurre antes que la
estrella muera

Ejemplo: densidad = 100 cm−3, NLym = 1049 fotones s−1 (O6)
−→ el equilibrio se alcanza después de 80 ×106 años!!! una
estrella O6 deja la sec. ppal en 8 ×106 años
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Complicaciones

¿Por qué no se ven esféricas?
Asumimos que el FI se expande en un medio de densidad
uniforme. Esto no suele ser aśı y puede ser diferente en
distintas zonas −→ RHII asimétrica. Champagne. Ejemplo:
Orión.
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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 (OIII) in green, and sulfur (SII) in blue. 16 / 50



Campos magnéticos pueden introducir asimetŕıas.
Simulaciones hechas por Krumholz et al. (2007): El B suprime
el efecto del viento en la dirección perpendicular al campo
−→ RHII elongadas en la dirección de B.
Velocidad peculiar de la estrella. Este movimiento puede
causar RHII asimetricas aún en un medio con densidad
uniforme.
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RHII bipolares

Deharveng+(2015)
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RHII bipolares

Deharveng+(2015) 19 / 50



VIENTOS ESTELARES

Figura: Cáscaras de HI 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 dinámica y estructura del MIE.

Los vientos se caracterizan por dos parámetros:
* Velocidad terminal: vw . Máxima velocidad que alcanza el
viento.
* Tasa de pérdida de masa: Ṁ

Para estrellas masivas de SP:
+ vw ∼ 1500 − 3000 km/s (para el Sol: ∼ 500 km/s)
+ Ṁ = 10−7 − 4 × 10−6M⊙/año (para el Sol: 10−14M⊙/año)

Para supergigantes, el viento es más denso:
+ Ṁ = 3 × 10−6 − 10−5M⊙/año
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Luminosidad

La luminosidad mecánica del viento es

Lw = 1
2 Ṁ v2

w

Lw = 1,3 × 1036( Ṁ
10−6M⊙/año )( vw

2×103km/s )2 erg/s

Suele tomarse 1036 erg/s como valor t́ıpico.

Si t =∼ 106 años −→ Ew ∼ 1050 erg: ∼ SN
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Burbuja Interestelar (BI): ESTRUCTURA
Debido a la acción del viento, en el MIE se forma la siguiente
estructura:

(a) Zona de expansión libre
(b) Zona de viento chocado, muy caliente (Ek −→ Enerǵıa
térmica). T ∼ 107K
(c) Zona de MIE chocado y barrido. Ionizado, quizás parte
neutra. T = 104 K(ioniz) o T=100 K (neutro)
hay 2 frentes de choque (uno inverso) y una discontinuidad de
contacto 23 / 50



Evolución de la BI

Suposiciones:

Cascara fina ∆R << R. R es el radio de la BI y de la cáscara.
la zona (b) es ancha, se considera que dentro de R todo es
viento chocado.
el MIE no perturbado está en reposo
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BI: EVOLUCIÓN
1) Expansión 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 expansión
libre finaliza al cabo de unos pocos cientos de años 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 cáscara 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 presión.

2) Expansión adiabática:
Expansión muy rápida −→ pérdidas radiativas no afectan al
sistema y la dinámica de cada región puede describirse como
la de un flujo adiabático. Fase muy corta, unos miles de años.
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Evolución de la BI

3) Fase de conservación de momento (o fase radiativa):
formación de una cáscara fŕıa.

Empieza cuando el enfriamiento radiativo se hace importante
en la zona de MIE chocado. La cáscara de MIE chocado se
comprime. La región de viento chocado aún conserva la
enerǵıa porque su temperatura es mucho mayor y la densidad
mucho menor.

Esto ocurre a un tiempo:
t = 1,7 × 103( Lw

no
)1/2 años (Lw en 1036 erg/s y no en cm−3)

Diferencia de temp. entre zona (b) y (c) muy grande −→
transporte convectivo de calor mediante electrones −→ la
superficia interna de la cáscara 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 presión cte y muy baja densidad,
Esta zona trasmite la enerǵıa cinética del viento a la
cáscara de MIE barrido.

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

R(t) = 28(Lw
no

)1/5t3/5
6 pc

v(t) = 17(Lw
no

)1/5t−2/5
6 km/s

t6 tiempo en 106 años

27 / 50



Evolución de la BI

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 cáscara.

El radio y la velocidad de expansión vaŕıan como:

R2(t) = ( 3Ṁvw
2πρo

)1/4t1/2 pc

v2(t) = 1
2 ( 3Ṁvw

2πρo
)1/4t−1/2 km/s

4) Disipación de la cáscara:

Cuando la velocidad de expansión es del orden de la velocidad
turbulenta del MIE (∼ 7 km/s), la estructura pierde su
identidad dinámica.
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Balance energético

Eficiencia de conversión de enerǵıa del viento en enerǵıa cinética
de la estructura.

ϵ = Ek
Ew

= 0,5Mcascv2
exp

Lw t

si ϵ > 1 −→ la estrella sola no puede haber generado eso
Modelos teóricos predicen ϵ = 0,2
Observaciones: ϵ ∼ 0,02 − 0,04

A tener en cuenta: vientos no isotrópicos 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- Emisión de HI

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

Suad+(2014)
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Modelo de los 3 vientos
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Burbujas en el IR
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Burbujas en el IR
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Churchwell+(2006) 38 / 50



MNRAS, 424,2442–2460 (2012)
https://www.zooniverse.org/projects/povich/milky-way-
project/about/results
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aunque muchas BI no se detectan en X (extinción? 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.

  

*

41 / 50



Impacto en el MIE
Fotones energéticos: disocian (PDR) e ionizan (RHII).

Simetŕıa esférica

Radio de Strömgren: Rs = ( 3 NLyc
4 π n2 βB

)1/3

Pionizado >> Pneutro =⇒ R(t) = Rs (1 + 7ci
4Rs

t)4/7
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Impacto en el MIE

Viento estelar isotrópico

  

    **
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Impacto en el MIE

Burbuja interestelar

R(t) ≃ 32( Lw
1036 erg s−1 )1/5 (0,5 cm−3

n0
)1/5 ( t

106 yr )3/5 pc
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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: supercáscaras
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Impacto en el MIE

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

  
evolucionan
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¿Cómo podemos observar estas estructuras?

  

Gas molecular: líneas de CO y 13CO
Polvo frío: IR lejano 

PDR: IR medio (PAH: 8-12 µm)
         Cáscara de HIGas ionizado: Continuo de radio, Hα, RRL

Polvo tibio: IR medio (20 – 70 µm)

Línea de 21 cm:
cavidad de HI

50 / 50


