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RESUMEN

La region SMC1 en la Nube Menor de Magallanes fue
observada por Y. M. Georgelin, E. Le Coarer y M. Rosado
en noviembre de 1991. El equipo empleado, instalado en el
Observatorio Europeo Austral (ESQ), consiste de un telescopio
de 36cm de diametro con un reductor focal, un interferometro
de Fabry-Perot de barrido y una edmara contadora de fotones.
Las imdgenes de estas observaciones revelan la existencia de

una superburbuja con radio de 300 pe.

En el presente trabajo, realizado en el Instituto de As-
tronomia de la UNAM, se analiza el campo de velocidades de la
superburbuja y se determinan algunos parametros cinematicos:
velocidad de expansion, edad, energia cinética de expansidn,

asi como la densidad del medio en el que se formé.

Se presenta una revision bibliogrifica de los diferentes
modelos existentes para la formacién de superburbujas en el
niedio interestelar. En base a la comparacién de estos modelos
con los resultados obtenidos, se concluye que la superburbuja
aqui estudiada se formé por los vientos estelares y explosiones
de supernova de aproximadatnente 200 estrellas de masa supe-
rior a 7 Mg.



1. INTRODUCCION.

En nuestra Galaxia asi como en otras galaxias espirales ¢ irregulares existen estrue-
turas que se caracterizan por una deficiencia de material interestelar en su interior y que
estan rodeadas por regiones de mayor densidad, las cuales pueden estar jonizadas o neutras,
Es muy comin encontrar en el interior asociaciones estelares, sin embargo no es un factor
comitn a todas, Estas estructuras lamadas burbujas en su region interior y cascarones a
la regién circundante generalmente presentan una apariencia civeular, pero la mayoria de
las veces la apariencia esta dada solo por un arco. Las dimensiones de las burbujas son
muy diversas, abarcan radios desde los de un remanente de supernova (RSN) ordinario
(<100 pe) hasta mayares a 1 kpe. La encrgia cinétiea de expansion estimada en algunos
casos sobrepasa los 10 ergs, De acuerdo a un criterio establecido por Tenorio-Tagle y
Bodenheimer (1988), los sistemas con radios ignales o mayores « 300 pe son referidos como
superburbujas.

Hayward (1964) ya habfa senalado la existencia de anillos cirenlares con radios de 50
a 2500 pc en varias galaxias, mediante una revision del Atlas de galaxias de Hubble. Una
primera identificacién de este tipo de estructuras ué hecha por Westerlund y Mathewson
(1966), quienes encontraron un easeardn en tn Nube Mayor de Magallanes. El cascaron
de 500 pe de radio esta compuesto de un arco de hidrogeno nentro (HI) combinado con
una banda de estrellas azules, dos RSN y varins asoclaciones estelares.  Una primera
explicacion basada en sugerencias de Shklovskii (1960) propania que el cascaron es el
resultado de la explosidn de una estrella superinasiva perteneciente a la primeras generacion
de estrellas durante la formacion de la galaxia, los RSN se interpretan como resultado de
estrellas de segunda generacidn que se formaron deatro del cascarén. Hindman (1967) en
su interpretacion a la compleja estructura presentada por la Nube Meuor de Magallanes,
identificd tres estructuras con radios entre 500 y 1000 pe, velocidades de expansion de ~ 20
kin/s y una masa de HI de ~ 107 M. Esta representacion de cascarones en expansion
actualmente parece haber sido confirntada por Staveley-Smith et al, (1994}, como se detalla
mas adelante e el capitulo 2.



En nuestra Galaxia hay una gran evidencia de este tipo de estructuras. El Sol miismno
esta localizado en una region de baja densidad de materia interestelar, rodeado por un
casearén de HI en expansion (Lindblad 1967) y por nna asociacion de estrellas brillantes
jovenes conocida conto el " Cinturdn de Gould” (Lesh 1968). La energia requerida para esta
superburbuja de forma eliptica es de 10%! ergs (Taylor et al. 1987), sus dimensiones son
de 800 y 400 pe para los respectivos cjes y la edad estunada es de 3-9 107 afios (Stothers
y Frogel 1974). Muchas mads de estas superburbujas han sido observadas en la Galaxia
(Heiles 1979, 1984; Sivan 1974) asi como en las Nubes de Magallanes (Georgelin et al.
1983, Caulet et al, 1982) y en otras galaxias: M31 (Brinks y Bajaja 1986), M33 (Deul
y den Hartog 1990), IC10 (Shostak y Skillman 1989), M82 (Lynds y Sandage 1963) y
M101 (Allen et al. 1978). Un problema fundamental en el estudio de las superburbujas
es identificar In fuente de energia pues a la fecha, existe una gran controversia sobre su
origen, el cual ayndard a conocer mejor el intercambio de materia y energia entre el disco

y ¢l halo en las galaxias espirales e irregulares.

En el presente trabajo se estudia en particular una superburbuja con radio de 300
pe en la region SMC1 (Meaburn 1980), localizada en la segunda galaxin més cercana a
la Via Lictea, ln Nube Menor de Magallanes. A partir de observaciones espectrosedpicas
obtenidas con un interferéuetro Fabry-Perot de barrido se analiza el campo de velocidades
y se determinan sus principales pardimetros cinemdticos como velocidad de expansion,
edad y energia cinética. Asi mismo se hace una revision del contenido estelar dentro de
la superburbuja. En el capitulo 2 se detallan las caracteristicas (morfologia, velocidades
radiales, contenido estelar, cte.) de la Nube Menor de Magalianes. En el eapitulo 3 se
presenta nna deseripeion general de las superburbujas y supereascarones y se discuten los
diferentes mecanismos de formacion, tales como la accion de vientos estelares y explosion
de supernovas, formacion estelar secuencial y el chioque de nubes con el disco galictico.
En el capitulo 4 se describen los pardmetros de las observaciones, el equipo empleado y
el proceso de reduceion de datos. Los resultados obtenidos se presentan en el eapitulo 5.

Finalmente en el capitulo 6 se presentan las conclusiones.



2. SISTEMA DE MAGALLANES.

2.1 Las Nubes de Magallanes.

La Nube Mayor de Magallanes (NMM) y la Nube Menor de Magallanes (NmM) son
dos galaxias pertenecientes al Grupo Local, junto con el puente internubes y la Corriente
de Magallanes forman el llamado Sistema de Magallanes, localizado en ¢l Hemisferia Sur
Celeste. Las Nubes de Magallanes estdn clasificadas como galaxias irregulares, de hecho
la NMM es el prototipo de una clase de galaxias llamadas Irregulares Magallinicas que
se caracterizan por tener una estructura espiral no definida. Por su parte la NmM es
considerada como peculiar dentro de las irregulares dado que no se ajusta a ninguna de
las categoring cstablecidas. Las dos galaxiag presentan una barra cercana al centro pero
ninguna tiene un nicleo claramente definido. Por ser las galaxias mdas cercanas a la Via
Lictea, es posible estudiar las propiedades individuales de las estrellas y lag poblaciones
estelares en condiciones diferentes a las de la Galaxia, asi como s interaceién con ésta.

En la tabla 2.1 se presentan algunos de sus principales pardmetros,

Un aspecto distinguible en las Nubes de Magallanes es la presencia de estrellas bastante
jovenes y luminosas, muchas de las cuales estan rodeadas por nebulosas de emision, en
la NMM se encuentra la mayor de estas nebulosas Hamada 30 Doradus. A diferencia
de los cumulos encontrados en la Via Liactea que contienen preferencialmente estrellas
viejas, los pertenecientes a las Nubes de Magallanes tienen edades menores que 10'? afios.
Esta diferencia de edades sugiere que las dos galaxias iniciaron el colapso gravitacional
paralelo al de la Galaxia, pero se formaron pocos etimulos globulares, con formacion estelar
ineficicnte y permanccicron practicamente gascosas hasta 2 10° aos atrds, momento en
que se produjo una fuerte formacion estelar durante la cual nacicron la mayor parte de
las estrellas actnalmente visibles. Ain ahora las galaxias son ricas en gas, de la masa
total, ¢l 10% para la NMM y el 30% para la NmM es HI, en comparacion con ¢l 2% de
la Galaxia. Dada la cercania, las fucrzas de marea producidas por la interaceidn entye
ambas Nubes y a su vez eon la Via Lictea han distorsionado su forma. Una reconstruecion
historica sugiere que Ins dos galaxias colisionaron o al menos tuvieron un encuentro lo

sufieientemente cercano 2 10% anos atras (Murai y Fujimoto 1980).



‘abla 2.1 Nubes de Magallanes.

Nube Mayor

Nuhe Menor

Distancia (kpe) 51.8 65
Diametro (kpe) 7 5

Masa (Mg) 10" 10°
Profundidad (kpc) 0.3 5-40
Rotacién sf ?
Clnsificacion Irregular[IB(s)m] Irregular [SB(s)m)
M]-[]/Mmtu 0.1 0.3
Metalicidad® 0.25 0.1

Inelinacién 27° 60°

* Referida a la Gulaxia.

2.2 La Corriente de Magallanes.

La corriente de Magallanes es un sendero gaseoso de HI que proyectado en el eielo,
comienza en la palaxia de Andrémeda, cruza el Polo Sur Galictico y se extiende hasta
alcanzar las Nubes de Magallanes, abarcando aproximadwmente 110°, La presencia de
esta corriente es evidencia de algun tipo de interaccidn entre las Nubes de Magallanes y la
Via Lactea y cualquier teorfa que intente explicar su origen debe justificar las siguientes

evidencias observacionales:

a) la trnyectoria seguida, vista desde ¢l centro de la Gulaxia, es un cireulo maximo,

~

b) parece estar asociada preferentemente a la Nube Menor,

¢) la velocidad radial del material varfa de manera sinusoidal con la posicién angular,

con valores de 0-200 km/s y
d) a diferencia del puente que une las Nubes, aparentenente no hay estrellas asociadas
a la Corriente de Magallanes.
La explicacion mds usnal para la formacion de la Corriente de Magallnnes es la teoria
de mareas de Murai y Fujimoto (1980) que propone que las mareas producidas en las Nubes

durante wir encuentro con la Via Lictea dejaron un rastro extendido de gas.



Un resultado importante en las simulaciones nimerieas realizadas, es la colision entre
las dos Nubes hace 2 10* afios , posteriormente Mathewson et al. (1986) plantearian que
como resultado de la colision, la Nube Menor se rompe en dos concentraciones. El modelo
de Murai y Fujimoto (1980) supone que las Nubes tienen érbitas elipticas alrededor de
I Galaxia y resulta satisfactorio solo si la simulacion comienza hace 2 107 anos |, lo cual
serfa un problema si desde su origen, las Nubes han sido satélites de la Galnxia, pues la
asociacién dataria de 1019 afios, cuando ln Galaxia se formid. Para resolver el problema,
Murai y Fujimoto (1980) sngieren que las Nubes no estaban ligadas entre si hace 10'° anos
sino que la Nube Mayor capturé a la Nube Menor hace 2 10° afios, tiempo a partir del
cual el modelo funciona correctamente y ademas, la captura puede explicar la repentina

formacion estelar en las Nubes de Magallanes,

2.3 La Nube Menor de Magallanes.

Las imdagenes de esta galaxia muestran una evidente asimetria (figura 2,1). Al suroeste
el cuerpo es masivo mientras que al noroeste se pierde la consistencia a lo largo del eje
aparente llamado barra, dando la hapresion de que existe hacia el sureste un polo que
atrae el material de la barra. Esta regién llamada por G. de Vaucouleurs region K1 apunta
en direccion de la NMM y marca el comienzo de una extension denominada “ala de la

galaxia”, la cual es notoriamente visible en los mapas de 21 ¢cm del Hl y en el ultravioleta.

La aparente complejidad de la estructura presentada por la NmM proyectuda en el
cielo llevé a considerar la posibilidad de una igual complejidad a lo largo de la linea de
vision, A partir de la primera publicacién sobre medicion de velocidades radiales en la
NmM (Wilson 1918) han aparecido un gran nimiero de trabajos referentes al tema. La
primera investigacion mas extensa sobre einemitica y morfologia (Kerr y de Vancouleurs
1955) revelaron una estriictura considerablemente complicada, Actualmente parece estar

establecido que la NMM s en gran parte responsable de ésto.

La existencia de una gran profundidad fue planteada primeramente por Johnson
(1961); basados en fotometria estelar y clasificacion espectral, Ardeberg y Maurice (1979)
y posteriormente Azzopardi (1981) dan las primeris estimaciones de 20-40 kpe para la
profundidad total. Este valor ha sido confirmado por los estudios de estrellas Cefeidas de
Caldwell y Coulson (1986) y Mathewson et al. (1986). Sin ebargo, basados en observa-
ciones en infrarrojo también para las estrellas Cefeidas, Weleli et al. (1987) concluyen que

la extension en profundidad es de solo 4 kpe.
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Hindman (1964) fue «! prisnero en sugerir, basado en las observaciones de la linea de 21
cm del HI, que la NmM estd formada por dos complejos independientes de estrellas y gas y
sefala la presencia de picos multiples en los perfiles observados (fig. 2.2). Posteriormente,
el mismo Hindman (1967) en un estudio con mayor resolucion y considerando la forma de
los contornos en los dingramas de velocidad sugiere una estructura de la galaxia de tres
cascarones en expansion, El cascardn principal (cascardu 1) presenta una aparencia esférica
casi completa con didmetro de 2 kpe. Los otros cascarones presentan una apariencia menos
definida y uno de ellos (cascaron 3) parece traslaparse con el cascarén 1 en la regidn del
ala de la galaxia. La tabla 2.2 contiene los pardmetros estimados de los tres cascarones y

su posicion se muestra en la figura 2.3,
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Fig. 2.2 Perfiles de cmision en HI para la Nube Menor de Magallanes que muestra
la presencia de los picos miltiples, Esta graficado un perfil para cada grado cuadrado del

cielo, la linea vertical en cada perfil se encuentra a 50 km /s,
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Tabla 2.2 Cascarones en la Nube Menor de Magallanes.

Cascarén  A. R, Dec, Velocidad  Didmetro Vexpansion Masa HI
(1950) (km/s) (kpe) (km/s) (Mg)

1 1h05m 72054 +15 2.0 23 1.9 107

2 033 -74 20 -15 1.7 21 1.0 107

3 122 -73 54 +10 1.1 19 0.3 107

Fig. 2.3 Contornos de brillo en HI con la Posicién de los tres cascarones en la Nube
Menor de Magallanes (Hindman 1967).



Como parte de este mismo trabajo Hindman (1967) deriva la primer curva de rotacién
para la NmM, un problema complicado pues supone que aunque hay rotacion, el campo
complejo de velocidades se debe a la superposician de los eascarones en expansion. Grafi-
cando lu distribucion de velocidades de {os perfiles a lo largo del eje mayor de la galaxia,
no encuentra una curva razonable, por lo que usa entonces las velocidades promedio. La
curva ajustada (figura 2.4) es simdétrica respecto a un punto cercano al centro del cascaron
principal (cascarén 1). El centro de rotacién aparece desplazado aproximadamente 1 kpe

del centro de masa de la galaxia, situacion similar a la encontrada en la NMM,

Posteriormente, Mathewson et al. (1986) retomando el prablema de los picos multiples
encontrados por Hindman (1967), describen a la galaxia commo dos entidades, a las euales lla-
man “remanente de la NiM" y “Mini-nube de Magallanes”, resultado de la fragmentacién
de la NmM ocurrida en la colision propuesta por Murai y Fujimoto (1980) y separindose
entre cllas a aproximadamente 40 kin/s a lo largo de la linea de vision, Esta teoria fue
refutada por Caldwell y Coulson (1986) pero reconfirmada por Mathewson et al, (1986) y
Torres y Carranza (1987),

10k
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Fig. 2.4 Curva de rotacion derivada de las velocidades promedio (Hindman 1967).



Para determinar las velocidudes de las componentes se usaron las velocidades de las
estrellas y del gas interestelar {Feast et al. 1960, Maurice 1979). Maurice (1979) encontrd
que al menos dos componentes estan presentes a lo largo de la linea de vision separadas
por 15 kpe.  Azzopardi (1981), basado en los madulos de distancia de dos grupos de
estrellas que considerd como pertencecientes a cada uno de los sistemas, legd a la imisma
conclusion pero encontrando por su parte una separacién de 8 kpe. Poco despudés, con base
en estudios de alta resolucion espectral (Songaila 1981, Colien 1984, Songaila et al, 1986)
y de datos en ultravioleta (Fitzpatrick 1984, 1985) fue confirmada la posicion relativa de
las dos componentes, sustentando ln hipdtesis de separacién establectda iadios antes,

En una revision de los mejores datos existentes de HI, velocidades radinles mas precisas
de estrellas jovenes y regiones HII y perfiles con alta resolucion espectral en lineas de
absorcion interestelar, Martin et al. (1989) encnentran que para el HI en el enerpo principal
(barra de la galaxia) coexisten, aunque localizadas en lugares diferentes, las siguientes

cuatro componentes:

- Componente VL (de muy baja velocidad): observadn principalniente en el sureste

con velocidad galdctica (referida a la Galaxia) de -40 a -50 kin/s.

- Componente L (de baja velocidad): 1a mayor y situada enfrente de casi toda la
mitad sur de la galaxia con velocidad galdctica de -28 km/s,

- Componente H (de alta velocidad): la mas tmportante y vista en todas partes

excepto en el suroeste, con velocidad galictica de 9 km/s.

- Componente VH (de nwy alta velocidad): observada principalimente en el noreste

con velocidad galictica de 30 kin/s y posiblemente conectada con la componente H.

Aparentemente Ins componentes L y H corresponden al remanente y a la mini-nube
descritas por Mathewson et al. (1986).

Aunque la existencia de diferentes componentes ha sido confirmada por varios autores,
el modelo de cascarones en expansion (Hindntan 1967) no fue retomado. En un estudio
reciente del HI para toda la galaxin Staveley-Smith et al. (1994) encuentran emision en el
rango de velocidades de 88-216 kin/s. A 110 km/s se distingne un casearon con didgmetro
de ~0.9 kpe que se traslapa con el segundo de los cascarones de Hindman (1967); otro

cascarén de menor tamaio, 340 pe de didmetro, también es notable.

10



A 123.2 km/s se distinguen al noroeste de la galaxia, un par de cascarones que se
superponen, con didmetros de ~530 pe que al igual que los anteriores no tienen contraparte
optica. A 156 km/s es notable el ala de la galaxia revelando una estructura compleja, dando
la apariencia de una multitud de cascarones superpuestos, que podrian ser resultado de la
interaccion de SNs y vientos estelares con el medio interestelar. A 189 km/s se aprecia otro
cascaron con didmetro de 2.0 kpe asociado con el tercero de los cascarones de Hindman

(1967).

En el presente las velocidades radiales para el Hl estan practicamente estudiadas en
su totalidad, Las propiedades cinématicas de los objetos discretos (estrellas, nebulosas
planetarias, regiones HII) también han sido estudiados espectroscopicamente aunque en
menor escala. Los estudios de velocidades radiales para el hidrdgeno ionizado (HII) (John-
son et al, 1982, Le Coarer et al. 1993) han revelada extensiones de gas que cubren toda la
barra y el ala de la galaxia y mds ain, se extienden hacia la NMM mostrando una buena
correlacion con la distribucion del HI, Ademas se ha verificado la existencia de un gradiente
de velocidades a lo largo de la barra. Sin embargo, la interpretacion de estos estudios sigue
siendo objeto de mltiples discusiones, por ejemplo, estudios recientes sobre la cinématica
de las nebulosas planetarias (Dopita et al. 1992) asi como la de las regiones HII y del HI
difuso (Le Coarer et al. 1993), muestran que estos objetos no siguen la distribueién de
velocidades reportnda por Martin et al. (1989) y que se encuentran ebjetos con velocidades

entre lag cuatro componentes.

2.4 Superburbujas en las Nubes de Magallanes.

En la NMM se han observado burbujas gigantes y superburbujas mediante observa-
ciones en Ha (Menburn 1980, Georgelin et al. 1983). Cerca de 85 cascarones gigantes
han sido descubiertos con radios mayores a 130 pe, en 43 de ellos (Georgelin et al. 1983)
se encontraron velocidades de expansion mayores que las esperadas para una region HII
clisica, en estos casos se espera que la energfa cinética adicional sea inyectada por vientos

estelares y explosiones de supernova de las estrellas jovenes,
Las nueve superburbujas encontradas en ln NMM tienen radios entre 300 y 700 pc

y en casi todos los casos se encuentran en o iuterior clmulos estelures jovenes (< 2 107

afos) o grandes asociaciones OB que jonizan el interior de los cascarones (Tabla 2.3),
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Los radios son probablemente mayores que la escala de altura del disco de HI en ol
que se enenentran. por lo cual probablemente si estructura sea eilindrica nas que esfériea,
Bordeando los eascarones hay regiones HIT jovenes, asociaciones OB, RSNs y burbujas de

menor tamano, lo cual puede ser indicio de una formacion estelar reciente.

Dos de las superburbujas mas estudiadas son LMCA (Dopita ot al. 1985) v LMC2
(Canlet et al. 1982). LMC2 tiene una energia estimada de 2= 3 10 crgs v sus parametros
son comparables a los encontrados en la Galaxia para objetos similares. 30 Doradus esta
entre LNIC2 v LMC3 y se ha sugerido que la formacion estelar activa en esa region puede
ser generada por la colisidn de las dos superburbujas (Tenorio-Tagle 1980, Mealnrn 1981).

Tabla 2.3 Superburbujas en la Nube Mayor de Magallanes.

Superburbnja R A% Ny t Virp M
LM 340 49 6-10

LAC2 450 220 3.0 10-42 30 2.5
LAMC3 500 30 3-10

LMCH 700 250 0.8 10-13 36 L7
LAMCH 400 25 3.6

LMCG6 300 4

LMCT? 400 134 8-10

LMCS 450 20 10-15

LAMC9

449

R: radio observado de la estruetura en el optico (pe).

N pimero de estrellas azules contenidos en el interior y que pudieron dar origen
a la superburbuja,

1, densidad nimerica del ambieute (en=?), previa a la formocion e la superburbuja,

t = “'Gi",li,, ¢ tieurpo dindunico (108 uhos).

Voppt velocidad de expansian del casearon (km/s).

My masa ieial de Iidrogeno, concentrada en ol casearon (107 M. ).



Aparte de los controvertidos supercascarones detectados en HI en la Nube Menoe de
Magallanes (Hindman 1967, Stanveley-Smith et al. 1994), s6lo una superburbuja ha sido
detectada en el dptico (Meaburn 1980). La estructura, denominada SMC1 tiene un radio
de 300 pc y esté localizada en el ala de la galaxia. Las coordenadas (1950) del centro son:
a=1h28my é§ = ~73° 35" La imagen en Ha (figura 2.5) revels pequenos cascarones
asociados a un supercascarén completo y filamentario, Suponiendo una densidad n, = 0.8
em™? (valor tomado igual al de LMC4) y considerando que la superburbuja fue formada
por accién de vientos estelares, Meaburn (1980) estima una velocidad de 57 km/s para una
edad de ¢ = 3 10% afos, con lo cual la energia cinética resultante es de aproximadamente
8 10%! ergs. Estos valores son simples cstimaciones que podrdn ser comparadas con los
resultados obtenidos en el presente trabajo,

Fig. 2.5 Imagen en Ha de SMC1 en la Nube Menor de Magallanes (Meaburn 1980),
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3. MECANISMOS DE FORMACION.

Los principales meecanismos que actualmente se discuten en torno a la formacion de
superburbujas en of medio interestelar (MIE) involneran la energa liberada en forma e
vientos estelares voexplosiones de superiova, ya sei en forma atslada o conjunta. Uno de
los modelos deseritos aqui, sugiere gne la aceion de los vientos estelares y explosiones de
supernovas, ademis de prodoeir una burbuja indneen Ln formacion de nievas estrellas y en
otro modelo nids. se plantea L liheracion de una gran eantidad de energia como resaltado

del choque de nubes de HEL de intermedia y alta velocidad, con el disco galdetico.

3.1 Superburbujas formadas por vientos estelares,

Observaciones en el dptico, ultravioleta, radio ¢ infrarrojo mmestran que las estrellas
de tipo espeetral mas temprano que B2 esvin perdiendo continmamente material de s
superficie en forma de vientos estelaves supersuicos (veloeidades del orden de V,,, = 1000 -
3000 kui/s) eon tasas de pérdida de masicde aproximadamente 1075 M. ano™ ! Con estos
alores, nia estrella masiva (~ 35 AL ) de tipo O7V gue produee fotones jonizantes a
-1

rizon de ~ 7 10" <=1 (Panagia 1973), imparte energin al MIE en forma de viento a nna

tasit Ly = MWV 2/2 ~ 6 10% erg y como resultado, Lo encrgin total £, durante la vida en

i

seeneneia prineipal de la estrella (~ 5 10% anos) es de ~ 1059 orgs.

Estos pardmetros varian ann para un mismo tipo espeeteal y clase de himinosidad,

deeayendo para tipos mas tardios y de estrellas supergigantes a enonas, En la tablic 3.1 so

enlistan los pardmetros tipicos para vientos estelares de diferentes fueates (MeCray 1983).

La interaccion de los vientos estelares cou el M eireunedante ha sido estudinda por
varios aitores (Pikelner 1968, Pikel'nery Sheheglov 1969, Avedisova 1972, Dyson v deVries
1972, Dyson 1973, Falle 1975, Castor et al, 1975, Weaver et al. 1977, Smith et al. 1978).
demostrando que el material barrida por ol viento estelar se concentra en nn easearon
delgado de alta densidad en expansion. Para deseribir i dinamien y estructura del ensearon
formado se considerard aqui ol modelo estindar de Castor et al. (1975) y Weaver ot al.

(1977) que hacen las siguientes suposiciones:

a) el MIE tiene una densidad uniforme y constante p, = jingia, donde groes ol peso

moleenlar medio. vy es Lo masa del dtomo de hidrdgeno y n, es la densidad mnmdérica,
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b) la estrella estd en reposo con respecto al MIE

¢) el viento estelar es isotrépico y

d) la potencia del viento L,, es constante.

Tabla 3.1 Pardmetros de vientos estelares,

Fuente M, Vo Le t E R
estrella Q41 10°% 3000 210% 310% 310° 30-100
estrella 09V 1078 1000 2103 107 1048 30-100
cimulo OB 10-* 3000 10 107 1053 200-1000
estrella WR 310°% 2500 510 10° 210%  0.3-10
gigante roja 10-8 10 10% 108 1018 10
neb. planetaria 107 2500 210% 10t 5101 (.11
L1551 107 200 210™ 310" 10% 0.5

estrella T-Tauri 10-7

M,, : tasa de pérdida de masa (Mg ano™!)
Vu : velocidad terminal del viento (kin/s)
Ly : potencia mecanica del viento (ergs/s)
t : edad estimada del sistema (afios)

E : energiu mecdnica impartida al MIE (ergs)

200 103 310t 310%

?

R : radio observado de la burbuja formada por el viento estelar (pe)

Referencias:

. Garmany ct al. 1981
. Abbott et al. 1981

. Willis 1982.

. Castor 1981

. Castor et al. 1981

. Snell et al. 1980,

. Edwards 1982,
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El modelo supone que el viento estelar empuja al MIE a una velocidad imcialmente
supersénica, actuando como un piston y generando inmediatamente una onda de choque
S en el gas interestelar, el cascardn formado con el materinl interestelar barrido actia
también como un piston pero ahora sobre el viento estelar y genera un segundo choque S;.
La evolucién del cascarén formado por el viento estelar es andlogo al de una supernova,
hay una primera fase de expansion libre, una fase de expansién adiabatica, una fuse en la
cual el gas interestelar barrido se colapsa en un cascarén delgado y finalmente, una fase
donde el cascardn se disipa en el medio que lo rodea. La fase inds importante y que ocupa
la mayor parte de la vida de la estrella es el colapso del cascarén. Durante esta fase se
distinguen cuatro regiones en la estructura (fig. 3.1), diferencidndose con los RSN donde
las inestabilidades de Rayleigh-Taylor mezclan las dos zonas de material chocado desde la
fase de expansién libre.

Fig. 3.1 Diagrama de una burbuja formada por viento estelar indicando las regiones y
fronterasdel flujo: a)viento estelar supersonico, b)viento estelar chocado, c)gas interestelar
chocado y d)gas interestelar circundante. C es una superficie de discontinuidad.
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La region (a) esti ocupada por viento supersonico estelar en expansion libre con
densidad p, = 1\'[,u/47r1?2 Vi

La region (b) que es caliente y préacticamente isobdrica consiste de viento estelur
chocado eon una pequeiia fraceion de material interestelar barrido que se ha evaporado del
cascarén (¢). La temperaturn del gas inmediatamente después del choque Sy cs:

q 2
Ty = ~32 ~4 10" K .

La region (c) es un cascardn de gas interestelar que ha pasado a través del choque S,
y se eneuentra a presion constante. La superficie C' que separa viento estelar chocado y gas
interestelar chocado es una superficie de discontinuidad a través de la cual la temperatura,

densidad y otros pardametros exceptuando la presion cambian abruptamente.

La region (d) es simplemente gas interestelar ciceundante de densidad ng. Dado gque
la region (¢) es un cascaron delgado, el radio R, puede ser usado tanto para el radio del
cascar6on como para el radio externo de la burbuja de viento chocado y dado que la region
(b) es gruesa, 1.e. R}y es muy pequeno, se supone que el viento chocado ocupa el volnmen

total de la burbuja.

3.1.1 Dinamica del cascarén.

Para construir el modelo matematico del movimiento del cascardn se considera que el
viento interestelar imparte energia a la region (b) a una tasa £, = M, V,,2/2 y por otra
parte la pérdida de energia para esta region se debe al trabajo realizado sobre el cascarén

(c); 8i Pine es la presion de la region (b), la conservacion de energia obedece la ecuacion:
L ) .
Ey=E, ~4nl, PR, . (3.1)
Se supone ademas que la energia cinética de la region (b) es despreciable mientras que

la energia térmica es la importante. Como esta iltiina por unidad de volumen en un gas

monoatdinico es 3/2 de la presion del gas, se tiene entonces gue

4 RSP 2p (3.2

STRS P = - Ey 2

3 4 ] 3 b )

La ccuacion de movimiento del cascardn puede ser deserita por la segunda ley de
Newton: q

0 (My()Ry()} = 4nR,* Pint (3.3)
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donde

Mt = jrn Rl (3.4)

es la masa del cascarén, suponiendo que en ¢l se concentra la mayor parte de la masa
barrida. La solucion a las ecuaciones (3.1)-(3.4) (Avedisova 1972), puede encontrarse por
medio de una solucién autosimilar para una dependencia de R, con ¢ que tenga ademis

un comportamiento razonable en los estados iniciales, dando como resultado:

Ro(t) = 27(Lae /) 243"° pe (3.5)

de la cual se deriva la velocidad de expansion

V(1) = 16(Las/na) 7t *® km/s (3.6)

donde Lyy = L,/(10" ergs s™') y ty = t/(10% anos). La edad del sistema puede ser
derivada de la velocidad y radio del cascardn:

t; = 0.6 ?7‘ . (3.7)

El desarrollo descrito hasta aqui corresponde a ui modelo de conservacion de energia

donde las pérdidas radiativas son despreciables y la presion interna ticne la expresion:

, (3.8)

con a = 10/33 en vez de los 2/3 que indican o ccunacion (3.2), ya que solo 5/11 de la
energia del viento permancce en ¢l interior de la hurbuja y el vesto realiza trabajo sobre
el cascardn en expansion, Avedisova (1972) deriva un valor de « diferente, pero incorrecto
segin Weaver et rl. (1977), pues supone que toda I cnergia £ = Lyt se encuentraen la
region (c).

McCray (1983) considera un segundo caso correspondiente o un modelo de conser-
vacion de momento donde la energin térmica interior se pierde en fortna de radiacion.
Para este caso: .
A[w‘ w

Pl = 70
TR,

(3.9)
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y la solucién a las ecuaciones de movimiento estd dada por:
Ry(t) = 16(Lu/n, 'umu)l/"t,l;/2 pe (3.10)

V() = 8(Lsa/nsVioon)/1t5 ' km/s (3.11)
con Vigo = Vu/(1000 kin/s), en este caso la edad del sistema estd dado por:

R,
ty =05 3 (3.12)

Para difercnciar estos dos modelos se definen los pardmetros € y 7. ¢ es la razén entre
energia cinética del cascardn y la energia cinética total debida al vieuto estelar y 7 es la
razén entre el momento en el cascardn y el impartido por el viento estelar (por unidad de
angulo solido). Los valores predichos tedricamente para cada caso se presentan en la tabla
3.2. En general, los sisternas descritos por el modelo de conservacion de momento tienen
radios menores, velocidades mas bajas y muchio menos energia que aquellos descritos por
el modelo de conservacion de energia que es el adoptado por los utores que hicen modelos

de superburbujas formadas por vientos estelares y explosiones de supernovas.

Tabla 3.2 Pardmetros de conservacién de energia y momento.

Parametro Definicion colts. energia cons. momento
€ M,V}E2L,,t 0.2 0.2(t/traq)~'1?
T MV MyVat > 1 1

Lreg = tiempo de radiacion.
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3.1.2 Regién interna de la superburbuja,

Elinterior de la hurbuja contiene viento estelar chocado y es lo suficientemente caliente
para emitir rayos X (R-X). De acuerdo a los eitlenlos del modelo de Weaver ot al. (1977),

la rnzdn entre las huninosidades en R-X y del viento estelar debe ser:

Le/ L ~ 1073 (nytg)} % . (3.13)

Para el caso de una burbuja de dimensiones pequenas, R, = 30 pe,ng = lem™, tg = 1
y Lig = 1, el brillo superficial en R-X resalta ser menor a lo radiacion de fondo en este
intervalo de longitud de onda. Sin embargo, es posible que el interior de una superburbuja
que fue formada por la accidn combinada de vientos estelares de varias estrellas pueda ser
observada en R-X. De hecho, algunas burbujas han sida detectadas, por ¢jemplo NGC6888
(Wrigge et al. 1994) y RCWA40 (Belloni y Mereghetti 1094). En un estudio realizado en la
Nube Mayor de Magallanes, Chu y MacLow (1990) encucntran emision difusa de R-X no
asociada a los remancntes de supernova conacidos, la emisidn presenta una morfologia que
indica una estructura de caseardn, El rango en las lurninosidades observadas va de 7 103
a 710% ergs/s , que resnlta ser un orden de magnitud arriba de los valores esperados
si se modelan como superburbujas formadas por accién de vientos estelares. Suponer
supernovas cerca del centro de la superburbuja inerementaria un poco la emisién, pero si
se consideran snpernovas facra del centro y cerca del cascardn, se encuentra que la onda de
choque golpeando con el lado interno del cascarén gue esta fotoionizado y caliente podria

producir la emision de R-X observada.

El modelo de Weaver et al. (1977) considera la evaporacion de gas de la regién (¢) hacia
la region (b) causada por la conduccidn térmica a través de la frontera interna del easearén.
La pérdida de masa del casearon debida a esta evaporacion es pequeiia comparada con 1a
ganancia dada por el material interestelar barrido, sin embargo la evaporacion domina al
viento estelar como fuente de acummlacién de masa para la region (b), La ganancia de
masa en esta region debida a la evaporacion esta dada aproximadamente por:

167pCTy 4 R,

M, = e (3.14)

donde CT%? = K(T) es la conductividad térmica , con €' = 1.2 107 erg ™! s~! K=7/2
(Spitzer 1962).
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La ecuacion anterior, en conjunto con las ccuaciones iniciales de movimirnto, dan

como resultado para la temperatura y densidad:

Ty = 1.2 10% n2/%5(AgV3,,)0 %515 K (3.15)

ny = 7.8 107% ni (A V240 0355 1 e (3.16)

aqui Mg = M/(107® My ano™'). Un cambio abrupto de la temperatura entre la region
(b) (> 10° K) y la regién del cascarén (~ 104 K) junto con el proceso de evaporacion del
gas hacia el interior, da como resultado una disminucion de la temperatura en el interior
y un incremento de la masa y de las pérdidas radiativas. Cuando estas pérdidas llegan
a ser comparables a Ly, 1a region (¢) empieza a sufrir un colapso, al tiempo en que esto
ocurre se le llama tiempo de radiacion (trq4) y al radio correspondiente, radio de radiacion
(Rraq). Para un tiempo t > tp4q la dindmica del cuscardn es descrita por el modelo de
conservacion de momento. En el modelo planteados por Dyson (1981), no se supone Ia
conduccion térmica entre las regiones (c) y (b), pues se argumenta que el catnpo magnético
paralelo a la onda de choque presenta una fuerte union entre sus lineas, impidiendo el libre

flujo de los iones que darian lugar a la conduccidn,

Un parametro principal en este modelo como en otros, es el niimero de estrellas ma-
sivas presentes en la asociacién que da origen a la superburbuja. Los cdlenlos resultan
satisfactorios para explicar burbujas de tamano regular (100-200 pe) usando un niimero de
estrellas correspondiente al encontrado en las asociaciones OB tipicas, pero para estruc-
turas de mayor tamafio es necesario incrementar en gran wmedida ¢l nimero de estrellas.
Abbott et al, (1981), basados en este modelo, muestran que In superburbuja (radio de 225
pe) asociada a Cyg OB2 puede entenderse por la aceién puramente de vientos estelares en
una escala de tiempo ¢ = 2 en un medio con n, = 0.35 em ™, sin embargo en este caso

se trata de una asociacion OB ricn en estrellas, rara vez vista.

Aunque como se menciond anteriormente, este modelo de conservacién de energia se
emplea frecuentemente, riltimamente ha sido objeto de cuestionamicntos. Kwitter (1981)
reporta un enriquecimiento de nitrogeno y helio en nebulosas alrededor de estrellas Wolf-
Rayet de poblacion I, que indica la mezcla del viento estelar con el material chocado,
contradiciendo la teoria de Weaver et al. (1977),
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Rosado (1986) caleula log valores de los pardmetros £ y © para diferentes burbujas en
la Galaxia y en la Nube Mayor de Magallanes, encontrando que la mayoria tienen valores

que corresponderian a an modelo de conservacion de moniento,

Treffers y Chin (1982) argumentan que los bajos valores de ¢ resultan de una pérdida
de energia del viento estelar por un mecanisimo indeterininado, pudiendo ser la inkomo-
geneidad de densidad en el niedio. Sin embargo en un modelo de conservacién de momento
no se esperaria una fuerte emision en R-X dado que el viento se enfria rapidamente despues

de ser cliocado y mezelado con el cascardn frio,

3.2 Superburbujas formadas por explosién de supernovas.

En esta seccidn se analizard el modelo numérico y bidirnensional de Tomisaka e Ikeuchi
(1986), quienes consideran la formacion de una superburbuja debido exclusivamente a
la explosion sucesiva de SNs en un medio interestelar con una distribucién de densidad
estratificadn, mds denso en el plano de la galaxin y disminuyendo exponencialmente con
la altura (z) al plano. Se supone que las explosiones ocurren a puntos z =0, 100 o 200
pc arriba del plano y ademis, las pérdidas radiativas son tomadas en cuenta usando la
funcidn de enfriamiento de Raywond et al. (1976). Como la mayoria de los modelos, éste
estd formulado para la Galaxia, donde se puede calewdar la tasa de explosiones de SN en
una asociacion OB cotno: i

Son = Sa fii fop (3.17)
Nop

donde

ano™!,

i

Sg = tasa de SN en la Galaxia ~ ),
f11 = fraccion de SN de tipo {1 ~ 1/2,

fop = fraccion de estrellas de tipo temprano pettenecientes a una asociacion OB ~ 0.5-0.9
Nop = nitmero de asociaciones OB en la Galaxia ( considerando que a 1 kpe del Sol existen
11 asociaciones) = 4400,

de lo anterior esulta que Sop ~ 2.8 — 5.1 10-% afo~! , obteniendose un intervalo de

tiempo cutre cada explosion de SN de

Al =837 ~2- 410" afios .

[
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Aungque ésto es valido sélo para la Galaxia, se puede hacer un caleulo general para
cualquier galaxia involucrando la funcion inicial de masa (FIM), encontrindose que la
tasa de explosién es practicamente constante con el tiempo ya que para una FIM tipica
(Garmany et al. 1982), tanto el nimero de estrellas como el tiempo de vida en secuencia
principal son proporcionales a M~'% donde M es la masa de la estrella. En la Nube
Menor de Magallanes se obtiene un valor At = § 10° afios (Cowic et al 1979).

Para estos valores de At la luminosidad de las SNs predomina sobre la correspondiente
al viento estelar, por tanto despuds de la priinera explosidn se ignoran los efectos del viento
estelar y ademas, por sitnplicidad se asume que las explosiones ocurren en un mismo punto,
La encrgialiberada por cada evento es tomada igual a 10%! ergs y es depositada en forma de
energia térmica. El problema de evolucidn en el tiempo se resuelve por metddos numéricos
encontrandose dos soluciones diferentes. Para un medio denso (n, = 1 em™* ) sc forma
un cascarén frio, completo, de forma oval que rodea el interior caliente del remanente.
Para un medio de baja densidad (n, = 0.1 e~ ) se llega a un cascarén denso pero
incompleto, de forma cilindrica cuyo cje es perpendicular al disco y donde el gas caliente del
interior fluye hacia el halo. Esta segunda solucién se puede identificar con las estructuras
cilindricas mencionadas por Heiles (1984) descritas como cascarones de HI abiertos en la
parte superior, sin embargo, los pardmetros usados en los cdleulos corresponden a regiones
donde las estructuras no se observan. Las simulaciones realizados por Tomisaka e Ikenchi
(1986) se siguen hasta un tiempo de ~ 107 afios, durante el cual se dan 50 explosioncs de
SN. Las dimensiones alcanzadas contemplan radios de 200-400 pe y 250-1000 pe, paralelo
y perpendicular al plano respectivamente. La energia cinéticn esta en el rango de 1-4 103!
ergs encontrindose los valores mas altos para el caso de n, = 0.1 ein™® . Por consiguiente,
este madelo no explica algunas superburbujas observadas coun energias cinéticas del orden
de 10°3 ergs.

3.3 Superburbujas formadas por la accién combinada de vientos estelares y
explosién de supernovas,

Al igual que antes se considera que la potencia mecinica impartida al MIE via vientos
estelares y explosion de SNs es dominada por las estrellas OB. Las estrellas O con masas
mayores a 30 Mg durante su vida en la secuencia principal perderdn una fraccion de su
masa en forma de viento estelar impartiendo una energia mecanica de ~ 10% ergs. Para
una estrella menos masiva las pérdidas en forma de viento estelar pueden ser importantes

pero su contribucién mayor es en la explosion como SN.



La estrella menos masiva que se espera termine como SN de tipo U1 tiene una masa

inicial de ~ 7 M, correspondicute a un tipo espectral B3,

Considerando primeramente el modelo de MeCray y Kafatos (1987) basado en la teoria
de Weaver et al. (1977), inicialmiente la potencia impartida al MIE estd dominada por la
radiacion de ionizacion y vientos estelares de las estrellas mds masivas (~ 35 Mg y tipo
eapectral O7V), con una potencia L, ~ 6 10% ergs/s , dando nna energia total durante
la vida en secuencia principal (t,, ~ 5 10° aios) de Ey, ~ 10°% ergs. Hasta el tiempo de
vida de la filtima estrella O, pocas explosiones de SN habrén ocurrido y continuaran hasta
un tiempo 1 ~ 5 107 aitos, tiempo de vida de la estrella menos masiva que puede explotar
como SN, Si la tasa de explosion de SNs permanece constante como se discutié en 3.2 y
cadn SN produce una energin Esy = 10% ergs, la potencia media liberadn por explosiones
de SN de una asociacion OB sera:

Pgy = ~== =~ 6.310% (N,Es) ergs/s, (3.18)
ton

donde N. cs el nlimero de estrellas formadas en la asociacién con masa mayor que 7 Mg
¥ ton es el tiempo de vida de In asociacion. De acuerdo con Weaver et al. (1977), el radio
del cascarén formado por la accion de los vientos estelares esta dado por la ecuacion (3.5),
donde L,, seria la luminosidad mecanica combinada de todos los vientos estelares en la
asociacion, En la mayoria de las asociaciones OB, que no son ricas en estrellas, el radio
alcanzado al final de la fase de viento estelar, es menor de 100 pe y son las explosiones
de SN las que provocardn un erecimiento mucho mayor, Como se trata de un modelo de
conservacion de energia es posible reemplazar Ly, por Psy en la ecuacion (3.,5) y obtener

la ecuacion de movimiento en esta segunda fase:
R, = 97 (N, Es /) P83 pe (3.19)

Vo= 5.7 (N Esifna) 517" ks, (3.20)

la densidad en el cascaréu estard dada por n, = ny(V,/a,)? o:

ny =32 (N Es) )20 00724510 oy=? (3.21)

donde a, es Ia velocidad del sonido en el casearén (~ 10 km/s).



Por otro resultado de Weaver et al. (1977), la energia cinética del cascaron es jgual al

20% de la energia neta de lus SNs, por tanto:

E, = 4.0 10" (N, Es\)t7 ergs . (3.22)

Esta fase adiabAtica persiste hasta que el enfrinmiento radiativo es importante, lo cual
ocurre al tiempo
te~d 10% ¢V (N, Esy)"3n %7 afios (3.23)

y radio
R ~ 50 (\WO'Q (NOEM)”J‘”;”I’ pe, (3.24)

donde ¢ es un pardmetro que depende de la metalicidad. Para ohtener las ecuaciones (3.23)
y (3.24) se utiliza la funcion de enfriamiento radiativo dada por Gaetz y Salpeter (1983).
Después de esto el cascardn se expande de acuerdo a la ley

R(t) ~ Re(t/to)' . (3.25)

Las dimensiones resultantes en este modelo de accién combinada estan de acuerdo con
las estructuras observadas en la Galaxia, sin embargo el problema de 1a encrgia persiste,
para obtener valores del orden de 10" ergs es necesario considerar una nsociacion de hasta
N. = 1000.

El scgundo modelo de accién combinada de vientos estelares y explosiones de SN
corresponde al de Tomisaka et al, (1981), Se trata de un modelo numérico unidimensional
gue supone un medio con densidad uniforme y constante. En nna primera fase sélo se
considera la accion de los vientos estelares que proporcionan energia a una tasa L, =
1.3 10% erg/s hasta un tiempo r = 3 10° afios en que ocurre la primera explosién de SN
en el centro de la cavidad formada, despues de la cual, las siguientes explosiones ocurririn
sucesivamente a una tasa Sop. A diferencia del modelo de McCray y Kafatos (1987),
aqui se consideran desde el principio las pérdidas radiativas cansadas por procesos de
enfriamiento interestclar usando la funcién de enfriamiento de Raymond ot al. (1976). Se
estudian dos casos de tasa de explosion de SNs, A7 = 10° y 2 10° aflos y tres densidades
diferentes, n, = 1, 0.1 y 0.01 cm™%,

o
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Los resultados obtenidos en la fase de viento estelar coinciden con el modeln analitico

de Weaver et al. (1977), la ley de expansion es aproximadamente:

. = 18.5 11,028 ¢,049 pe . (3.26)

Una vez que explota la primera SN, la expansion del cascardn se acelera, para el caso
At =2 10° afios :

R, =64.3 n;02 (349 pe (3.27)
y
V, =27.1 n;‘“‘” te % km/s . (3.28)

Los caleulos para un caso extremo, 360 SNs con At = 2 10 afios y n, = 0.01 em™3,
dan un radio final de 1345 pc y una energin cinética de alrededor de 2 10°! ergs. Para
densidades mayores o intervalos Ar mas largos las cavidades son nienores y las encrgias
caen en ¢l rango de 10%® ergs. Por otra parte, a los radios de las estructuras observadas
les correspande una velocidad de ~ 5 km/s en vez de los ~ 20 km/s observados.

Finalmente, a modo de comparar los modelos de McCray y Kafatos (1987) y Tomisaka
et al. (1981), se grafica V, contra R, con distintos valores de N, y Ar para una densidad
no = 1 em™? (figura 3.2). Es notorio que las estructuras formadas segin el modelo de
McCray y Kafatos (1987) tienen mayor velocidades de expansion que las formadas por
Tomisaka et al. (1981) y por tanto son mas energéticas.
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Fig. 3.2 Velocidad de expansion en funcion del radio para una superburbuja formada
por vientos estelares y explosion de SNs en un medio de densidad constante ng = 1 em=3,
Las curvas M, v M; representan la solucion de McCray y Kafatos {1987) para 200 y 50
estrellas que explotan como SN y Ty y Tz son salucidnes de Tomisaka et al. (1981) para
un intervalo entre explosion de SN de 2 10® y 10% afios respectivamente. Los nitmeros
entre paréntesis (V,,E,) en cada curva sepresentan la velocidad en km/s y la energia en

unidades de 10%% ergs para un radio de 300 pe.

27



3.4 Superburbujas formadas por formacion estelar secuencial,

La idea de este modelo es plantear un crecimiento en las dimensiones y energias
depositadas al MIE en una burbuja por accion de estrellas de generacion posteriar a las que
dieron origen a la estructura inicial. La formacion secuencial como resultado de un choque
comnpresivo fue introducida por Opik (1953) expuesta de la signiente manera: el cascardn
en expansion de una SN empuja y comprime e| material que se encuentra en su entorno,
al mismo tiempo que la masa del cascardn se incrementa a expensas del niaterial barrido,
la velocidad de expansion decrece de acnerdo a la ley de inercia, cuando la velocidad de
expansion se reduce a unos cuantos kin/s la masa total del cascardn puede aleanzar cientos
de masas solares y un ciumtlo de estrellas se puede formar de la condensacién, de modo
tal que la muerte de una estrella como explosion de SN puede llevar al nacimiento de una
gran cantidad de estrellas. Este proceso depende principalmente de la densidad del medio
interestelar, viéndose favorecido para altus densidades.

Como resultado del proceso de formacidn estelar, se esperarfa encontrar un gradiente
de cdades en la poblacion estelar contenida en una superburbuja, siendo mas viejas las
estrellas del centro y mas jovenes aquellas que se encuentran en las orillas. McCray y
Kafatos (1987) estudiaron la inestabilidad gravitacional producida en un supercascarén,
imponiendo como condicién que la suma de las energias térmica (Ep = 7 R,%p,a,26?/2),
cinética (Ey = 7R,*p,V,%6/6) y de amarre gravitacianal (Ex = —47 G R," po?6 /9) sea
menor que cero;

Er+Ex +E4<0 (3.29)

donde G es la constante de gravitacion universal, a, la velocidad del sonido en el medio y 8
el dngulo subtendido por un elemento de drea en el caseardn, resultando que la inestabilidad

gravitacional aparcce cnando:

2
8rGpolts (3.30)

En el caso de que el radio esté dado por la ecuacion (3.19) la inestabilidad se da al
tietmpo
ti =3.2107 (NuEsy)~ ;' 2a3/¥ aiios (3.31)

y radio
Ri =200 (N, E51) "3 *al/® pe . (3.32)



Al principio la fragmentacion se da lentamente, pero el proceso se acelera conforme el

cascarén se expande y progresivamente fragmentos mds pequenas legardn a ser inestables,

Las superburbujas en la Nube Mayor de Magallanes muestran evideneias de formacion
de estretlas de segnnda generacion en la periferia, donde se encuentran asociaciones O,
pequeias burbujas y algunos remanentes de SNs, Muchas de tas asocinciones estelares en
las Nubes de Magallanes se encuentran organizadas en sistemas de gran escala Hamados
“constelaciones” de Shapley que sugieren una propagacion de formneidn estelar, De éstas,
la mas notable es la constelacion Il en la Nube Mayor de Magallanes, un arco de estrellas
azules brillantes que tiene una extension aproximada de 600 pe. Asociada a Shapley 111
esta la superburbuja LMC4 con un radio de 750 pe, que contiene alrededor de 700 estrellas
OB (M, < -4) en aproximadamente veinte asociaciones jovenes (¢ < 1.3 107 aios), Se
cree que estas asociaciones pueden ser el resultado de la inestabilidad gravitacional en
un supercascaron, del cual lo que actualmente se observa es el residuo, ademids de que en
LMC4 hay una progresion en las edades estelarcs comao se esperaria en este modelo (Dopita
et al. 1085).

Otro ejemplo de formacion estelar inducida también en 1a Nube Mayor de Magallanes
es LH9 y LH10 (N11) (Parker et al. 1992, Laval et al. 1992), donde encuentran que LH10
presenta un mayor enfrojecimiento y nebulosidad alrededor y un gran nimero de estrellas
masivas jovenes en comparacion con LH9, lo que Heva a concluir que LH10 es mads joven,
annado al becho de que las pendientes de la funcién inicial de masa son diferentes. Lo
anterior se enfatiza por la presencia de N11A, una estrella temprana O que se encuentra.
asociada a la region HII donde se formo y por el reciente descubrimiento de un maser de
metanol en N11B (Ellingsen et al. 1994).

Dado que en las galaxias espirales la formacién estelar se da principalmente por la
presencia de ondas de densidad, en el caso de las galaxias irregulares como tas Nubes de
Magallanes que no tienen brazos espirales bien formados, la inestabilidad gravitacional de
supercascarones puede ser ¢l proceso dominaute para la formnacion estelar,
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3.5 Superburbujas formadas por la colisién de nubes de HI con un disco
galdctico.

Otra alternativa para explicar la formacion de supercascarones, es considerarlos conio
resnltado de una colision entre nubes de HI, de velocidades altas, con el disco de una
galaxia espiral o irregular (Teaorio-Tagle 1981). La propuesta de un mecanismo de este
tipo se basa en los siguientes puntos:

a) existe una aparente asociacion eutre superburbujas y nubes de alta velocidad,
b) la morfologia de las superburbujas generalimente muestran un solo hemisferio y

¢) distinguir entre el origen de una burbuja y una superburbuja, dada la diferencia de

energias requeridas.

En este modelo se plantea que las nubes de alta velocidad (V, > 100 km/s) estan
cayendo hacia la galaxia, las nubes pudieron haberse formado durante la fragmentacién
de Ia nube protogalactica permaueciendo como satélites fuera del disco galaetico, o bien
puede tratarse de condensaciones de material extragalietico que encuentran a la galaxia
por vez primera. Existen evidencias observacionales de la presencia de este tipo de nubes
en galaxias como NGC4631 (Winter 1975), M81 (Gottesman y Weliachew 1975) y M101
(Huchtmeier y Witzel 1979). Un problema principal es {a deterininacion de la distancia
a las nubes, lo enal induce una incertidumbre en el tamaho y la masa de éstas. Algunas
estimaciones sugieren grandes dimensiones {> 300 pe) y masas en el rango de 100 — 107 M.,
indicando que energies de 5 103! a 3 10 pueden ser liberadas en la colision de una de
estas nubes con el disco de la galaxia.

De la colisior: de una nube de densidad n; con el disco (en reposo) de altura wy y
densidad n (fig. 3.32), resultan dos ondas de chioque viajando en direcciones epuestas, una
bacia la nube (S;) y otra hacia el disco (S,;), formindose una capa de material caliente y
ionizado que es empujado hacia la galaxia (fig. 3.3b). Una vez que S, se mueve hacia afuera
de lanube, decae y la capa de inaterial chocado comienza a expandirse, llenando la cavidad
producida por la colision (figs. 3.3 ¢ y d). Suponiendo que la energia depositada en el disco
galctico es igual a la energin cinética de la colision, una nube pequena (radio de 50-100
pe y densidad n, = 1 em™? ) colisionando a wna velocidad V. (200 ki/s< V. <3000 km/s)
pueden convertir 10%) 1055 ergs enenergia térmica del gas chocado. Los caleulos realizados
para la expansion del gas considerando una fase adiabdtica, dadas lu alta temperatura y

baja densidad del gas, dan una dependencia de la velocidad con la presidn P en la cavidad
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de la forma:

4P\
= — 3.33
v (31’9) ' ( )
de la integral de esta ecuacién se deriva la posicion del choque como funcidn del tiempo:
4P\
= — t 3.34
R=Fo (3Pv) (3.34)

donde R, es e} radio de la cavidad inicial formada por la colision.

@n‘

fig. 3.3 Colision de una nube de HI de alta velocidad cou el disco de una galaxia.
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Suponiendo como valores iniciales como R, = 100 pe, ne = 0.1 em™ y ny = 1 em™?

se obtienen facilmente radios de gran tamaiio (> 1 kpe).

En general, es un problema complicado discriminar entre los varios inodelos existentes
para tratar de explicar una superburbuja en particular y més aiin cuando una estructura
puede admitir multiples interpretaciones.
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4. EQUIPO, OBSERYACIONES Y REDUCCION DE DATOS.

Los campos ntilizados en este trabajo estan incluidos en la cartografia en Ho de la
Nube Menor de Magallanes (Le Coarer et al. 1993), realizada con fines a estudiar la
estructura del hidrogeno ionizado y algunos objetos en especial, como RSNs, burbujas,
regiones HII, Nebulosas Planetarias y superburbujas. El arreglo empleado consiste de un
telescopio de 36 em de difmetro equipado con un reductor focal, un interferdmetro de
Fabry-Perot de barrido y nna caimara contadora de fotones. El sistema fue instalado e el
Observatorio Europeo Austral (ESO) en La Silla, Chile, en Octubre de 1989.

4.1 Instrumentacién,

El telescopio empleado es reflector de tipo Ritchey-Cheretien; el foco Cassegrain esta
equipado con un reductor focal. Este arreglo proporciona un amplio campo de vision y una
alta luminosidad, ideal para observar fuentes extendidas y débiles, La resolucién angular
es de 9" /pixel, equivalentes a 2.8 pc a una distacia de 65 kpe para la Nube Menor de
Magallanes, de modo tal que los 236 x 256 pixeles de la camara contadora de fotones
cubren un campo de 38" x 38",

4.1.1 Fl interferdmetro de Fabry-Perot .

El interferémetro de haces nuiltiples o de Fubry-Perot cousiste de dos superficies
planas, puralelas, altamente reflectantes y sepuradas una distancia e, Si este espacio puede
variarse se llama interferémetro de barrido, enando las placas se mantienen fjas suele
Hamarsele etalon. Un rayo proveniente de una fuente que atraviesa una de las superficies,
se refleja varias veces dentro del espacio ¢, los rayos transmitidos son recogidos par una
lente para formar un punto brillante u obscuro. Para una fuente difusa y extendida el
patron de interferencia serdn anillos concentricos (fig. 4.1), L condicidn de interferen-
cia constructiva, es decir la lug transmitida es maxima, es que se cumpla la relacion (ver
apeéndice):

Inecosi

N (4.1)
donde A es la lougitud de onda, i ¢l angulo de incidencia, n ol indice de refraceién del
medio entre las placas, e la distancia entre las placas y p es un entero, llamado orden de
interferencia.



Panialla

Fig. 4.1 Interferémetro de Fabry-Perot.

La irradiancia del haz transmitido sera:

2 -1

I= [1 + (1—_27%) scn2(5/2)} (4.2)

donde r es el coeficiente de reflexion y é es la fase con valor 4rencosi/A. Si se definen las

funciones F'y A como:

2
F= [Tg“z] (43)
y
A(8) = [1 + Fsen®(6/2)]7! (4.4)
entonces:
I= A(8) .

A es la llamada funcion de Airy y representa la distribucion de la densidad del flujo

transmitido, su gréfica se presenta en la figura 4.2 para diferentes valores de F.
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Fig. 4.2 Funcién de Airy para diferenteg valores de F,

Una medida de] grosor de los anillos de interferencia est4 dada por el ancho medio ¥
que es el ancho cuando J = Ina:/2, en estos puntos la fase tiene valores:

6= bmaz iﬁl/? s
de (4.2) 6,/ = 2arcsin(F~}/1) x g p-i/2 Y& que F' generalmente es grande, por lo tanto:

Y =26, =4P-V2 (4.5)

De la dependencia de F (ec. 4.3) es evidente que entre mis grande sen r mig agudos
serdn los méximos de transmision. Qtro pardmetro de interés es g fineza F, definida como
la relacién entre |a separacion de maximos adyacentes (intervalo Jj bre espectral) y el ancho
medio (resolucién espectral):

= T- = ommee— (46)

En la practica, la finesa efectiva Fe (Le Coarer et al, 1992) es tal que:

]
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donde Fg es la fineza de reflexion dada por (4.6); Fy = /26, se debe a defectos en la
dptica donde 8, s el error enadritico medio de la separacion e y Fs = (p seni 6,)7! es
debida a la capacidad del receptor por su niimero finito de pixeles, 6; ¢s el tamaiio del
pixel para un rayo con dngnlo de incidencia i, Para las observaciones de este trabajo se
usd un interferdmetro de Fabry-Perot de barrido fabricado en Londres por Queensgate
Instruments Ltd., el espacio entre las placas, que contiene aire con indice de refraccion
n = 1, puede ajustarse mediante controladores electronicos que manejan espaciadores
piczoeléctricos. Las enracteristicas de este instrumento para el filtro de interferencia usado
(Ho AG563 A) se presentan en la tabla 4.1,

Tabla 4.1 Caracteristicas del instrumento.

Detectar
-Ninaero de pixeles; 256 x 256
-Resolucion: 9" /pixel
Filtra de interferencia
-Longitud de onda: Ha A6563 A
-Aucho de banda: 104
Interferdmetro
-Orden de interferencia: p=T796
-Intervalo libre espectral: 8.2 A=376 kw/s
-Resolueidn espectral: 0.68 A=31 km/s
-Fineza efectiva: 12
-Canales de barrido: 2
-Paso de barrido (Ae): 0.34 A =16 km/s
-Sensibilidad Hmite: 1079 Jm~%slgr—t

* con una seital a ruido S/N entre 1y 2 para 15" de tiempo de exposicion,
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4.2 Observaciones,

La regién SMC1 comprendida en tres campos fue observada en noviembre de 1991
por Y. M. Georgelin, E. Le Coarer y M. Rosado, utilizando un filtro Ha A6563 A con un
ancho de banda de 10 A, Los tiempos de exposicion fueron de 3.3 horas. El resultado
de cada exposicién son cubos de datos, Hamados asi por su triple dimension, una de ellas
correspondiente al ntimero de canales de barrido, las otras dos dimensiones corresponden
al Area del detector, combinando de esta forma la informacién espectral y espacial, El
perfil obtenido para la emision de una nebulosa al barrer todos los canales se representa
en la figura 4.3.

intensidad

r'.:’; o l :1} l

pasos de barrido

-1

Fig. 4.3 Obtencidn del perfil de la linea con el interferdmetro de Fabry-Perot de
barrido.
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Para cada observacion se obtienen de manera directa:

24 interferogramas de calibracion y

24 interferograuas de la nebulosa,
de los cuales se derivan:
- 65,536 perfiles Ha, uno para cada uno de los 256 x 256 pixeles.

- Una imagen ntonocromitica obtenida al integrar el flnjo de la linea de emision para

cada pixel.

- Una imagen del continuo resultante de integrar el Hujo fuera de {a linea de ernision

para cada pixel,

De los interferogramas de calibracidn se se obtiene la carta de fase que establece la
relacién entre los interferogranins y las cartas en longitud de onda, el campo plano que
representa una iluminacion homogénea sobre cada pixel del detector y el perfil instrumental
representado por una funcion de Airy caracteristica del instrutuento, Con esta informacion

y los interferogramas de la nebulosa se obtiene ademas:

- Una carta de velocidades derivada del corrimiento Doppler del perfil de cada pixel.

4.3 Reducccién de datos,

El proceso de reduecion de datos se realizé con una estacion de trabajo SPARC en
el Instituto de Astronomia de la U.N.A.M, mediante el paquete Cigade (por Cinematica
de galaxins) elaborado por el Dr. Etienne Le Coarer del Observatorio de Grenoble, El
desarrollo completo de una sesién en Cigale estd descerito en el Manual de Usuarios (Arias
y Rosado 1994).

4.3.1 La carta de fase y el campo de velocidades radiales.

La carta de fase se construye a partir de los interferogramas de calibracién producidos
por la emision en linea de una fuente bien conocidic (lampara de neén o hidrogeno). En cada
pixel se comparan las posiciones de los maximos de emision correspondientes a la nebulosa
y ala calibracion. La diferencia entre estos maximos proporciona la informacin sobre la

velocidad radial del objeto en cada pixel, obteniéndose asi un campo de velocidades.
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4.3.2 Sustraccion de las lineag del cielo.

Debido a la emisién de lineas producidas por la atmésfera terrestre a diferentes al-
turas, es necesario restar esta coutribucion para obtener la emision debida solamente a la
nebulosa. Para el filtro Ha empleado (A = 6569 A, 64 = 10 A), las lineas detectadas en
orden de importancia son: Ha Geocoronal a 6562.78A y las lineas de OH a 6568.72 A y
6577.25 A, para las cuales se puede determinar el canal de barrido donde se encuentran.
La figura 4.4 muestra el perfil de una region del campo donde la emisién de la nebulosa es
minima y la contribucién principal es emision del cielo, Generalmente las lineas del cielo se
pueden representar por funciones de Airy. El programa permite hacer un ajuste del perfil
mediante este tipo de curvas, el perfil correspondiente a la nebulosa es una convolucién de
la funcion de aparato con una gaussiana. Una vez hecho el ajuste e identificadas las lineas
del cielo se pueden restar a todo el campo. Aunque la intensidad y longitud de onda de
las lineas de! cielo pueden variar por cuestiones instrumentales, tomar un valor promedio

sobre todo el campo es una buena aproximacién,

canal de barrido
PL3tiiy ¥ WAL

g

e g

de fotones

nimero

velocidad (km/s)

Fig. 4.4 Perfil de una region donde la emisién de la nebulosa es minima, Los perfiles

1, 2y 3 es emision del cielo.
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4.3.3 Perfll de la linea.

Aunque eu principio se tiene un perfil para cada pixel del campo, el analisis se hace
para subregiones o “ventinas” de 20 » 20 pixeles. Lo anterior es principalmente para au-
mentar la razén senal a ruido y ademas, simplifica el mancjo de datos. Una vez eliminadas
las lineas del cielo, a cada perfil se le ajustan por ensayo y error el wenor wimnero posibles
de ganssianas. En cada curva, la longitud de onda, altura y el ancho medio, determinan
la velocidad radial, la intensidad y la dispersién de velocidades, respectivamente,

4.4 Cantidades fisicas.

4.4.1 Flujo y brillo superficial.

El brillo superficial (S) de una nebulosa en deterniinada regidn del espectro, en este
caso la linea Ha, esta dado por el flujo dividido entre ¢l dngulo solido subtendido. Para
conocer los flujos correspondientes a la superburbuja en estudio fue necesario realizar
una calibracion fotométrica comparando el minero de cuentas sobre un perfil integrado
para diferentes regiones del catdlogo de Davies, Elliot y Meaburu (DEM, 1976), las cuales
fueron medidas fotométricamnente por Kennientt y Hodge (1986) usando placas fotograficas.
Aunque existen mediciones fotoeléctricas de mayor precisién (Caplan y Deharveng, comu-
nicacion privada), solo se disponia de una regidn DEM en commin por lo que se usaron
los valores de Kennicutt y Hodge (1986). Eu la tabla 4.2 se presentan las cuatro regiones
DEM en comiin con uno de los campos de observacion, su localizacidn se niuestra en la
figura 4.5.

Tabla 4.2 Regiones DEM en SMC1 (Kennicutt y Hodge 1986).

DEM ¢ apertura Flujo Brillo  Superficial
(min arc) (107" crgs em™%8™Y) (1078 ergs em™ 2 er )

160 4 10. 9.4

161 b} 41 2.7

162 8 28 6.6

164 8

85 19.5
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Fig. 4.5 Regiones de emision en Ha en SMC1, segiin ¢l catdlogo de Davies, Elliot y
Meaburn (1976). La linea punteada delimita In extension de las regiones 163, 165 y 167.

El paquete de reduccion de datos empleado, permite determinar el niimero de cuentaso
fotones registrados en un drea circular con didmetro especificado. De este modo se obtienen
las cantidades requeridas para las aperturas dadas por Kennicutt y Hodge (1986). Para
indagar sobre la relacién cuentas/pixel?, el producto uh (k es la altura de la gaussiana y
u el ancho medio) y la dependencia con el tamafio de la ventans, se tomaron ventanas con
dreas tanto equivalentes a las aperturas de Kennicutt y Hodge como de menor y mayor

,

area.

El resultado encontrado es una relacion lineal independiente del tamafio de la ventana

dada por:
cuentas/pixel? = 0.11 uh (4.8)

con u en kin/s y h en nimero de fotones. Fl interés principal de esta seccion es encontrar el
factor de conversion entre el brillo superficial en Ha S(Ha), medido por Kennicutt y Hodge
(1986) que posteriormente se utiliza para derivar la densidad electronica, y los pardmetros
de los perfiles observados, es decir 4 y I, para esto se grafica S(Ha) contra el producto uh

(fig. 4.0).
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Fig. 4.6 Grafica del hrillo supetficial en Ha contricel producto uh, b es la nltura del

perfil en mimero de fotones y u el ancho o altura atedia en ku/s.
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Como se observa nuevamente es una relacion lineal, haciendo un ajuste por minimos

cuadrados se obtiene:
S(Ha)=3410"" uh ergs em™*s™'sr™!, (4.9)

nuevamente con 1 en km/s y h en niimero de fotones.

La relacion dada por (4.9) es vilida para un campo de observacidn, la superburbuja
en su totalidad estd formada por tres campos pero para los otros dos no existen regiones
DEM en comin con flujos reportados por Kennicutt y Hodge (1986), sin embargo hay
zonas de traslape entre los campos, con lo cual se puede encontrar el factor de conversion
en cada uno de ellos. La Nube Menor de Magallanes se encuentra en una regién de bajo
enrojecimiento interestelar y no se aplicardn las correcciones debidas a enrojecimiento, por
lo cual los resultados seran un limite superior,



5. LA SUPERBURBUJA SMCI.

En este eapitulo se presentan los resultados derivados del estudio cinemitico de SMCH,
1o dniea superharbuja detectada en el dptico en fa Nube Menor de Magallanes, a partic
de las observaciones realizadas cou el sistema deserito en 4.1 y el praceso de reduecion de

datos senadado en 4.3

5.1 Dhnensiones.

La figura 5.1 muestra la imagen de SMC1 obtenida con el interferdmetro de Fabry-
Perot de barrido, en mn mosaico compuesto con lag eartas monocromiitivas de los tres
campos que la forman. La apariencia de Ja estractura es filmmentaria y practicamente
cirenlar (linew punteada) con una region teregular y aparentemente asoeiada al noroeste,
La region entera comprende ocho regiones DEM (160 a 167) con un tamaiio angular de

~ 48", La sola estructura circular con centro en las coordenadas:

a = 1h 28m 40s
&= 737 35,

tiene un didmetro angular de ~ 31/, que a la distancia a la Nube Menor de Magallanes (65

kpe) equivale aproximadamente a 600 pe.
l

5.2 El campo de velocidades radiales,

El campo de velocidades radiales se obtiene determinando la velocidad del perfil en
vada pixel del campo, mediante la comparacion de la emision de Ja nebulosa con la emision
de la fuente de ealibracion. El resultado se muestra en la figura 5.2 eu una representacion
de colores. Entre cada color existe un intervalo de 10 Kin/s con los siguientes valores:
aznl 150 kin/s, verde 160 km/s, amarillo 170 km/s y rojo 180 km/s. Los mosaicos aqui
presentados fucron construidos mediante la ruting mosaique del paquete Cigale. De esta
dltiina huagen es notorio que la region localizada al noroeste no sigue la misma distribucion
de velocidades que la estrnetura cirenlar ¢ aunqgue tiene la misma velocidid sistémicn
puede no tener el mismo ovigen, de hecho, ain considerdandota como una burbuja de menor
tamailo, no se encuentra el comportamiento caracteristico, debido probablemente a fuertes

wmovintentos turbulentos en esu region,
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Fig. 5.2 Campo de velocidades de SMC1 resultante de obtener la velocidad radial en
cada pixel mediante e} corrimiento Doppler de la linea de emision. Cada color representa
un valor de la velocidad: azul 150 4 5 km/s, verde 160 + 5 km/s, amarillo 170 £+ 5 km/s y
rojo 180+5 km/s. La velocidad sistémica de la region (173 km/s ) corresponde al amarillo,
de modo tal que las regiones en azul y verde es material que se acerca y las regiones en

rojo es el material que se aleja.
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En sdelante se considerd como ln superburbuja solumente la estructura circular y poara
todo calculo se supone un radio de 300 pe. La emision de lo superburbujn se encuentra en un
rango aproximado de velocidades de 137-217 /s y esto se muestrn en la figurn 5.3 en uno
sucesion de cartns en longitud de onda centradus a diferentes velocidndes y separadas por 16
km/s, que corresponde ol paso de barrido del interferdmetro.

Una vez hecho el ajuste de los pertiles en lodo el campo de estudio, se distinguen tres
compouentes de velocidad (tig. 5.4):

1) una componente brillante a veloeidad practicamente uniforme, con velocidad promedio
Vprom = 173 km/s,

2) una componente “rojo” con Vpom = 203.8 km /s y

3) una componente “azul" con un promedio de velocidad %o, = 133.9 km/s.

Intensidad (nimero de fotones)

velocidad radial

Fig. 5.4 Perfiles de emisién Ha en SMC1, las Hechas indican lus tres componentes de

velocidad: 1)178 km/s, 2)204 kn/s y 3)134 lin/s. Los pertiles restantes corresponden o la
emision del cielo.
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Supouiendo que el cascaron se expande radialmente a una velocidad V, constante,
la componente azul representa el hemisferio del casearon que se acerca en direecion del
observador y la componente roja ¢s la parte opuesta que se aleja. La cornponente bril-
lante proviene de la region HII asociada, concordante a 1o de los grupos de velocidad
encontrados por Le Coarer et al. (1993) v asociada a ln componente H de Martin ot al.

(1989).

5.3 Velocidad de expansion.

La figura 5.5 es la grafica de la velocidad radial 'V, contra la distancia R al centro
de la superburbuja, con los valores del campn de velocidad obtenido. De acuerdo a un
modelo de cascarén en expansion, por la proyeccion geometrica se esperaria encontrar una
distribueion de velocidades de la forma:

(v

=g =1 (5.1)

donde Vy y R,y son velocidad de expansidn y radio del caseardn, de modo tal que la veloci-
dad mixima se alcanza en el centro y en la periferia debe ser practicamente la velocidad
sistémica Vo Los pocos puntos correspondientes a las componentes roja y azul hacen
dificil un ajuste de ln forma dada por la ccuacion (5.1) y por cousiguiente no se puede
caleular la velocidad de expansion y mis ain, no es claro que se tenga una expansion
esférica, Sin embargo ¢s posible tener una estimacion st se toma la mitad de la diferen-
cia entre los maximos alcanzados por las componentes roja (Va,,,, = 204.3 kui/s) y azul
(VBmae = 122.6 km/s), de lo cual resulta:

Ve =40.8 km/s .

5.4 Ensanchamiento de los perfiles.

El anclio del perfil @, representa la dispersion de veloeidad a niedia intensidad. La
grifica de g, countra la distancia R al eentro (fig.5.6) muestra que los valores maxinios se
aleanzan cerca del centro y son menores en la frontera. Asumiendo que el ancho de] perfil
es afectado de la misma manera que la velocidad radial por la proyeecion geométrica, se
puede trazar sobre la grifica la elipse 0,2/V,% + B2/ R, = | e mejor se ajusta a los
datos y que corresponde aun casearén de radio 1, = 365 pe y velocidad de expansion
1, = 56 km/s.
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En esta gréfica, la mayoria de los puntos corresponden a la compaonente brillare, por
lo que la distribucion de un cascardn en expansion hiace suponer que no s6lo se trata de
la componente de la region HII, sino que estan presentes las componentes roja y azul sin
resolver. Lo anterior explicaria ademis las pocas regiones donde estas componentes se

distinguen claramente.

5.5 Cantidades fisicas.

5.5.1 Brillo superficial.

En el perfil de una ventana del campo en direccion del centro de la superburbuja, estan
presentes la componente azul del cascardn y la correspondiente a la region HIL De acuerdo
a los pardmetros de cada una se obtiene ¢l brillo superficial (ec. 4.9). Los resultados se
presentan en Ja tabla 5.1.

Tabla 5.1 Brillo superficial y medida de emision.

Componente altura h ancho u S(Ha) EM
(cuentas)  (km/s)  (ergs em~25=sr~1) {em~®%pc)

1) region HIL 2.93 40 3.910°° 45.4

3) azul 0.64 32 7.0 1077 7.9

5.5.2 Densidad.
El brillo superficial de una nebulosa estara dado por:

hv
S = 17} A MNe Ny L, (5-2)

donde h es la constante de Planck, vau es lu frecnencia de emision al pasiar el dtomo del

nivel m alnivel n, ny y n, sou las densidades proténica y electronica respectivamente, oy,
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es el cocficiente de recombinacion efective para Ia linea Ay, y L es ¢l tamaio lineal de
la uebulosa en direceién de la linea de vision. En e} caso de fotoionizacién de} hidrogeno
suponiendo T = 10 K , ny & n, y para la linea Ho: agy = 117 1071 em™s (Spitzer
1975), el brillo superficial escrito en ténminos de la medida de emision EM = n 2L es:

S(Ha) =83 10"% EM, (5.3)
con EM en em™® pe,
Para un cascarén de espesor AR en direccion del centro se ticne:
EM =2A0n? (5.4)

con AR en pc y n, en ¢cm™3, por tanto combinando (5.3) v (5.4) se obtiene la densidad

electrdnica en el cascardn:

S(H))'*
] (5.5)

=¥ K2 Do Sebirs
ne =24 10 [ AR

La cantidad A R es un parametro dificil de medir observacionalmente, pero si se supone
que la masa del cascardn es igual a la masa barrida de una esfera de radio R, con densidad

ng, entonces:

Toag o (5.6)

(5.7)

donde V, es la velocidad de expansion del cascardn y a, es la velocidad del sonido en
el medio. Finalmente, a partir de (5.6) y (5.7) y considerando que para gas ionizado
a, ~ 10 kin/s, se obtiene una expresién para el espesor del eascaron en términos de
cuntidades conocidas:

AR =333 (R) (5.8)

con Vyen kmfs y Ry y AR en pe.



Para los valores derivados R, = 300 pe y V, = 40.8 km/s, el espesor del casearén

resulta ser:

AR =620+25pe.
Tomando el valor AR obtenido y el del brillo superficial promedio obsgervado (tabla
5.1), la densidad electrénica promedio en el cascaron (ec. 5.5) es:
ne=11+03 em™ .

Suponiendo que la masa del cascarén concentra la masa barrida de una esfera de
densidad n, (ec. 5.7) se obtiene una densidad prechoque:

no =0.07+0.04 cn3,

5.5.3 Masa y energia cinética.

La masa del cascardn, bajo la misma suposicion de concentracion de material en ei
cascaron sera:
5
M, =1910" M, .
Con lo cual, la energia cinética del cascarén resulta ser:
E,=2010% ergs.

En el caso de formacion por accion de explosiones de SNs, dado que sélo se deposita el
20% en forma de energfa cindtica, este valor implicaria un nimero considerable de estrellas.



5.6 Contenido estelar de la superburbuja,

Antes de intentar explicar la dindmica de SMC1 es il tener conocimiento del con-
tenido estelar. Desgraciadamente para esta region camo para la gran mayoria de la Nube
Menor de Magallanes este conocimiento no es nmy bueno. En la tabla 5.2 se enlistan
los objetos encontrados en la bibliografia que estin presentes en la superburbuja: 4 aso-
cinciones estelates, 3 nebulosas de emision y 12 estrellas Sanduleak. Su localizacion se
nuestra sobre una imagen del continno (figura 5.7). Eldnico dato de edad se tiene para el
climuto globular L107. De acuerdo a observacianes UBV, van den Bergh (1981) lo clasifica
como un ctmule muy joven (< 4 10% ajios). S188 es la fnica estrella WO conocida en la
Nube Menor de Magallanes, Dopita et al. {1994) encuentran algunas nebulosidades que
sugieren que fuertes vientos estelares han barrido material del medio interestelar. En las

imagenes concernientes a este trabajo no se encontrd dicha evidencia en torno n §188.

5.7 Comparaciéon con los modelos.

Una vez que se han determinado las pardmetros cinemdticos de la superburbuja cu la
region SMC1, es posible hacer una evaluacion directa de los diferentes modelos discutidos

en el capitulo 3.

La edad cinematica (ec, 3.7) dada por el tamaio (300 pe) y la velocidad de expansion
{40 kim/s) es de 4.5 10% afos, Suponer que SMC1 se formd solamente por accién de vientos
estelares (Weaver et al. 1977), implica nna potencia mecaniea del viento (ec. 3.5) de
Ly = 1.3 10" ergs/s para una densidad n, = 0.07 cm ™3, Este valor estd dentro del rango
proporcionado por una tipica asociacién OB, sin embargo ¢s poco probable que durante
este tiempo no hayan ocurrido explosiones de SN que contribuyan a impartir energia al

medio.

La presencia de una estrella WO con evidencias de un fuerte viento estelar (Dopita et
al. 1994) deja de lado el modelo que ignora los efectos de vientos estelares y s6lo considera

Ins explosiones de SN (Tomisaka e Tkenchi 1986).

i3
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Tabla 5.2 Objetos contenidos en SMC1,

objeto AR Dec. Tipo espectral Tipo de asociacion
(1950)

L103 1 23w 55¢  -73° 30’ 05" OB

L104 24 24 38 18 oB

L1067 30 00 40 09 oB

HW80 2 11 28 19 oB

e87 19 54 30 00

€89 24 30 38 00 Regiones HII

€90 28 18 49 00

5173 24 23 22 47 OB

S174 24 24 37 47 0B

S176 25 42 23 46 oB

S177 25 04 24 46 OB

5178 26 06 25 46 0B

5182 28 07 17 44 0B

S183 28 14 48 44 OB

5185 29 32 37 43 A2

5186 29 38 19 43 0B

5187 29 4 38 43 0B

5188 30 03 40 43 WO

5190 30 27 37 42 0B

Se62 29 06 34 00

Clasificacion:

L: Linsay (asaciacién estelar)

HW: Hodge y Wright (asociacién ustelar)
¢: Henize, (nebnlosa de emision)

Se: Henize (estrellas con cimisién en linea)
S: Estrella Sanduleak.
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Si se ronsideran ahora los modelos de aceion combinada de vientos estelores y ex-
plosiones de SN, la figura 5.8 es la grifica de velocidad de expansién contra radio para
n, = 0.07 an~?. Estin representados las soluciones de MeCray y Kafatas (1987) y
Tomisaka et al. (1981) para e} nimero de estrellas N, que se formaron y gue pueden
llegar a explotar como SN (M, > 7 M.) de 80 y 200. Los valores del radio y velocidad
determinados se ajustan preferencialmente al modelo de McCray y Kafatos (1987) para
N.=200. Aunque no se tiene un completo estudio del contenido estelar de ln superburbuja,
el valor N, requerido no es extremo y difici] de encontrar, De tal modo que la superbuy-
buja bien pudo tener su origen en la accion combinada de vientas estelares y explosiones
de SN. De acuerdo a este modelo de conservacion de energia, el tiemipo de enfrianiento al
cual las pérdidas radiativas son importantes (ec. 3.23) resulta mayor al tiempo dinamico,
por lo que el sistema adn se encontraria en la fase adiabatica. Por otra parte la presencia
del ctimulo globular L107 con edad inferior a 4 10° afos y localizado fuera del centro de
la superburbuja, puede ser evidencia de una forwacion estelar subsecuente. En lo que re-
specta al \ltimo de los modelos aqui diseutidos, la colision de nubes de HI de alta velocidad
con el disco de la galaxia (Tenorio-Tagle 1981) puede servir para explicar In formacion de
estricturas de origen diferente que poseen valores mucho mayores de tamano (> 1 kpe) y
energin (~ 10%4 ergs).
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Fig. 5.8 Velocidad de expansion en funcién del radio para una superburbuja formada
por vientos estelares y explosion de SNs e un medio de densidad constaute n, = 0.07
em™3, Las curvas My y M, representan Ja solucion de McCray y Rafatos (1087) para 200
y 50 estrellas que explotan coma SN y Ty y Ty son soluciones de Tomisaka et al. (1981)
para un intervalo entre explosion de SN de 2 10% y 10% afios respectivamente. Los valores

correspondientes a la superburbuja SMCL se representan con una eruz.




6. CONCLUSIONES.

Las superburbujas han sido detectadas en varias galaxias espirales ¢ irregnlares y
diferentes modelos se han formulado para explicar su formacion.

Las observaciones de la region SMC1 en la Nube Menor de Magallanes realizadas en
el Telescopio Europeo Austral en La Silla, Chile, por Y. M. Georgelin, E. Le Coarer y
M. Rosado empleando un telescopio de 36em de didinetro equipado con un reductor focal,
un interferémetra de Fabry-Perot de barrido y una cémara contadora de fotones, revelan
la existencia de una superburbuja con radio de 300 pe y una regién irregular de menor

tamafio al noroeste, muy probablemente con un origen diferente al de la superburbuja.

Can estos datos, se analizd en este trabajo el campo de velocidades de la region y se
estima que la velocidad del cascarén en expansion es de 40.8 km/s, del orden del valor
reportado para LMC2 (Caulet et al. 1982) y LMC4 (Dopita et al. 1985) en la Nube Mayor
de Magallanes. La edad dindmica correspondicente es de 4.5 10° afios,

Mediante una calibracion fotométrica del brillo superficial en Hey, medido para diversas
regiones del campo por Kennicutt y Hodge (1986), se encuentra un brillo superficial del
cascaron S(Ha)=7.0 107 ergs cmn~2s~1sr~!, del cual se deriva una medida de emisién
EM=7.9 em~®pc.

Bajo la suposicion de que la mayor parte del material interestelar barrido se ha concen-
trado en el cascardn, éste resulta tener un espesor AR = 6.25 pe y una densidad electrénica
ne = 1.1 em™3, dando una masa total barrida A, = 1.9 10° My y una energia cinética de

expansion Ey = 2.0 10°" ergs. La densidad inicial del medio es n, = 0.07 em =3,

Estos pardmetros obtenidos se ajustan en buena medida al modelo de McCray
Kafatos (1987) para superburbujas formadas por la accién combinada de vientos estelares
y explosion de supernovas, el niimero de estrellas de alta masa (M, > 7 M) que ya han
explotado como SN es de ~ 200, La presencia de un ciinutlo globular muy joven localizado

fuera del centro de la superburbuja puede ser evideucia de una reciente forinacién estelar.
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APENDICE

INTERFERENCIA

Cuando dos ondas planas de luz monocromadtica se superponen, se encuentra que la
intensidad en la region de superposicién varia de punte a punto entre wn maximo, que
excede la suma de las intensidades de las ondas incidentes y an minimo, que puede legar
a ser cero. A este fenomeno se le llama interferencia,

Si una onda de luz incide en un par de placas paralelas (fig 1), las reflexiones multiples
en las superficies internas de las placas, dardn como resultado una serie de ondas de
amplitud menor, que emergen de eada una de las superficies exteriores de las placas, En

este caso se tendra interferencia por la superposicidn de nuiltiples ondas de luz.

Para encontrar cual es la intensidad resultante de esta superposicion, se supondrd que
el medio entre lag placas (separadas una distancia e) tiene un indice de refraccién n' y que

el medio que las rodea tiene indice de refraccidn n.

Para una onda plana monocromitica que incide en una de las placas a un angulo ¢,
SB, representa la direceion de propagacion. En la primera superficie, la onda se divide
en dos ondas planas, una reflejada en la direceion ByC) y otra transniitida en la direccién
By Dy, esta dltima incide en la segunda superficie a un angulo i, y se divide a su vez, en
dos ondas planas, una transmitida en la diseccion DyE; y otra reflejada en la direccion
D B,. El proceso de division de onda continita dentro de las placas cono se indica en la
figura.

Para cada una de las ondas reflejndas o transmitidas, la fase de la funcién de onda
difiere de la fase de la onda anterior por una cantidad;
2

b= \AL, (1)

/

donde A es la longitud de onda de la luz incidente y AL es In diferencia de cawino éptico

dada por:

AL =n'(ByDy + D\ By) ~ n(BP) (2)
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fig. 1 Divisién de onda por la reflexién multiple en un par de placas paralelas.

pero de la figura se puede ver que:

B\Dy=D\By = ——

sini’ '’
B\P = B\Dysini =2 tani'sin!

y por la ley de refraccién:

n'sini’ = nsing ;

lo cual lleva a que:
AL =2n'ecost ,

y entonces la diferencia de fase (ec. 1) seri:

4r
§=-~necost’ .
A

(3)

(4)

(M

Para una onda que viaja hacia lag placas, sea r el coeficiente de reflexion (razén

entre las amplitudes reflejada e incidente) y ¢ el coeficiente de transmision (razén entre las

amplitudes transmitida e incidente) y sean r' y ' los coeficientes correspondientes para
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una onda que sale hacia el medio que rodea las placas. Si AN s la amplitud de la onda

incidente {un nimero complejo), las amplitudes de las ondas reflejadas en la placa son:
i i) i 3 (i) 2m~1 -
ra® It'r'.4(‘)c'5, iy A(;,eab,.”, “:r:(lru ).‘1(')1:,'("‘ l)é,‘“ (8)

donde m ¢s un entero, De forma andloga, las amplitudes de las ondas transmitidas por las

dos placas son:

1AW tt'!"Q.'lti)("é, tt'!"“;l“)el's,..., "41_4’.’(m-l)A(i)Cl(m—l)6““ . (9)

Si R es la reflectivad T es la transmisitividad (razon entre la densidad de energia
incidente y la reflejada y transmitida respectivamente), los coeficientes r, 1/, ¢, y t' siguen

las relaciones:

=", (10)
r=-r, (11)
= =R. (12)

Parael caso en que no hay absorcién de energin, el fliujo de energiade la onda incidente

es igual a la suma de los flujos de energia de las ondas reflejada y transmitida y

R+T=1. (13)

Si las primeras in ondas reflejadas se superponen, la amplitud 477 (m) de Ia onda de

luz reflejada esta dada por:
A(r)(m) - {)‘ + leleiﬁ(l + Hepit b+ ,,:’2(»71-—2)61(11:-2)6}A(i)

1 - rﬂ("“‘”ci(m*l)a

= {r + (_...M _1';,45()16 I )({I',Iem } AW (14)

Para un nuniero grande de reflexiones, es decir en el Hmite cuando m — 00, se tiene
usando (10) a (13):
(1 - Bm)Rl/}!

Al = A(”(oo) = T i AW (15)
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y entonces la intensidad 1" = A(M A de la Inz reflejada es:

[ (2-20038)R gy o ARsen?)

- — - S SO SRS 1)
1+ R?-2Rcosd (1-R)?+ ‘IRscn?g ' (16)

: . ne . . . N
donde I = AW A" eg a intensidad de la luz incidente.
De manera similar, se obtiene una expresion para la amplitud de la luz transmitida:

A("(m) — “1(1 + r'ze'ﬁ +o 7.:Z(m—-l)ei(m~l)6)‘4(1)

1- rﬁ"‘eimé

= (g A (1)

en el limite cuando m — o0, la ecuacién (17) se reduce a:

A = A0 (00) = ]“_‘t:‘;’“z;;‘.s G (18)
y usando (10) y (12) se tiene:
AV = _7};&5 ® (19)
La intensidad correspondiente I == 4(0A* de Ia la luz transmitida es:
1 = e 1 - (rif‘fz)z‘%mi;rg 1. (20)

El méximo en la luz transmitida ocurre cuando el denominador de (20) es lo mas
pequefio posible, es decir cuando cosd = 1 y entonces:

(1(‘)) = [ ([(r))

mnr

=0,

nen
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para este caso § = 2rp, donde p es un entero y de la ecuncion (7) se Hegna a la condicion

de interferencia donde la transmicidén es maxima:

P ?ﬁ_‘ﬁ_;f_z%i' , (20)

en csta (ltima ceuacidn p es Hamedo el orden de interferencia,

A partir de la intensidad transmitida, dada por la ecuacién (20), se define el cocficiente
de fineza F' y la funcion de Airy A descritos ya en el capitulo 4 de esta tesis,
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