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Abstract

In this proyect a sample of 10 super stellar clusters aswatta HII regions, which
are located in the central zone of the starburst galaxy M82agastructed. The exis-
tance of these HIl regions may be explained as long as thénfesfficiency of the
matter reinserted by stellar winds and supernovae (Sitieh,£007) within the cluster
is low, the clusters evolve in a bimodal hydrodynamic regand are surrounded by a
high pressure interstellar medium(Tenorio-Tagle et &07).

A low heating efficiency indicates that a fraction of the megical energy injected
by stellar winds and supernovae is lost in the form of radratiVhen a cluster evolves
in the bimodal regime, the pressure gradient within theriznee of the cluster (defined
by the stagnation radius) will not be able to drive the mattéthe cluster, promoting
its accumulation. On the other hand, the mechanical enerdstllar matter injected
outside this volume will form a supersonic stellar clustamav

The pressure confined wind model was applied to the sampliistiecs, in all of
the cases the heating efficiency turned out to be drastitmily This implies that the
mechanical luminosity ejected by the cluster into the surding interstellar medium
is much smaller than the one expected by the synthetic mo@&tarburst99. It is also
noticed a posible dependence between the heating efficantyhe stellar density of
clusters.






Redimen

En este trabajo se constluyna muestra de 10 supdrnoulos estelares asociados
a regiones HIl compactas. Estogneulos se encuentran en la zona central de la ga-
laxia dominada por brotes violentos de forntacestelar M82. La existencia de estas
regiones HIl puede explicarse si la eficiencia de calentatmi€Silich et al., 2007) del
material reinsertado por los vientos estelares y supesres/baja, y adeas, los ému-
los se encuentran en égimen bimodal y adeas se encuentran dentro de un medio
interestelar de alta prési(Tenorio-Tagle et al., 2007).

Una baja eficiencia de calentamiento indica que una foacde la enefg me@ni-
ca inyectada por los vientos estelares y supernovas sesp@artbrma de radiagn. Y
cuando un amulo se encuentra en égimen bimodal, el gradiente de p@side la
zona nas interna del@mulo (la cual se encuentra delimitada por el radio de eatanc
miento) no sex capaz de empujar el material, provocando su acun@miaEn cambio,
afuera de este volumen la energhe@nica y el material estelar insertado desarral&r
viento supersnico del superi@mulo estelar.

Se apli® el Modelo de viento confinado por alta p@siambiental a la muestra de
cimulos. En todos los casos se encomjue la eficiencia de calentamiento eadica-
mente baja. Esto implica que la luminosidad ér@ca que el @mulo expulsa al medio
interestelar que lo rodea es mucho menor a la que se espatattilizar los modelos
de s$ntesis de poblabin de Starburst99. Ades, se observa una posible dependencia
entre la eficiencia de calentamiento y la densidad estellsd&mulos.
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Capitulo 1

Introducci on

Los super @mulos estelares (SCE$)\vienes (edad 40 x 10° afios) son conjuntos
masivos (/scr ~ 10* —10° M) y compactos Rscz ~ 1— 10 pc) de estrellas ligadas
gravitacionalmente (Holtzman et al., 1992; O’Connell et2995; Meurer et al., 1995;
Ho, 1997; Anders et al., 2004). Estasweulos son el resultado de una intensa y violenta
formacibn estelar (Ho, 1997), por lo que es domencontrarlos en galaxias Starburst o
en galaxias que se encuentran en intetaccon una compeera (Gallagher & Smith,
2004).

Estos éimulos tienen en su interior una gran cantidad de estrelksvas y su-
pernovas, las cuales inyectan enampe@nica y material estelar formando flujos su-
pernicos (Dyson & Williams, 1997; Crowther, 2004). La interaxtentre los flu-
jos superénicos provoca la termalizam del material, es decir, transforma la enarg
meanica de los flujos en enéegtermica del material inyectado. Casi instamtamen-
te una fracdn de esta enefg sale del amulo en forma de radia@n (Stevens et al.,
1992). La fracddn de enera que permanece dentro déiheulo define la eficiencia de
calentamiento (Wnsch et al., 2007; Silich et al., 2007). La enargrmica es respon-
sable de establecer un gradiente de presjue encauza el material inyectado por las
estrellas masivas y supernovas formando el viento @®luio. Este sale de la superfi-
cie del dimulo con la velocidad del sonido, interaccionando con elimmterestelar
gue lo rodea (Chevalier & Clegg, 1985; Mac Low & McCray, 1988ichikt al., 2004;
Tenorio-Tagle et al., 2007).

M82 es el prototipo de galaxia Starburst. En su zona cergrabserva un inten-
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so brote de formabn estelar (O’Connell & Mangano, 1978), dentro del cual se han
encontrado~ 200 super @mulos estelare®yenes (Melo et al., 2005; Mayya et al.,
2008). Smith et al. (2006) encontraron que uno de ellos, @l mombraron M82-A1,
se encuentra rodeado por una densa~ 1800 cm~3) y compacta Ry;; ~ 4.5 pc)
region Hll. El radio deésta es tando 1.5 veces mas grande que el radio de M82-Al
(Rscr =~ 3 pc). El radio de la re@n HII que rodea a M82-A1 no es consistente con
el predicho por el modelo de superburbujas interestel&ast¢r et al., 1975; Weaver
et al., 1977; Mac Low & McCray, 1988; Koo & McKee, 1992; Bisnoyialogan &
Silich, 1995). De hecho, con la luminosidad raeica, edad dellonulo y la densidad
del medio interestelar que lo rodea, (.. = 2.5 x 10 erg s!, t = 6.4 x 10° afios,

ny = 1000 cm~3) el radio calculado de la superburbuja interestelar es @@&5o cual
es~ 33 veces nas grande que el radio de la régiHII observada.

Basandose en el Modelo de viento radiativo (Silich et al., 2004n la Soluddn
bimodal del viento de supefimulos estelares (Tenorio-Tagle et al., 2007), Silich et al
(2007) desarrollaron un modelo de viento capaz de exphoaxiktencia de la compacta
region HIl que rodea a M82-Al. Este modelo sugiere quépido confinamiento del
viento del dimulo es el resultado de dos factores: una baja eficiencialdetamiento
(menor al 10%) y una alta prési ambiental, ya que la prési promedio del gas en
la regibn donde se encuentra M82-AR/k ~ 10" cm~3 K, es mucho mayor que la
presbn del disco de la Va Lactea,Py 1 /k ~ 1035 cm™3 K (Wang et al., 1998).

El objetivo principal de esta tesis es buscar alguna r@taentre la eficiencia de
calentamiento de un supefiraulo estelar y sus pametros observacionales (masa y
radio). Para conseguirlo se constuyna muestra de 10 supdiinoulos estelares en
M82 con regiones HIl compactas asociadas a ellos. Esta rawesitiene los pame-
tros observacionales requeridos por el Modelo de vientfiraao por la alta preén
ambiental (Silich et al., 2007): masa, radio y tasa de fatdm@izantes de losknulos,
radio y densidad de las regiones HIl. A contindecse presenta la estructura de la
tesis.

En el Cajptulo 2 se presentan los modelos de vientos de supulos estelares:
adiatatico (Chevalier & Clegg, 1985), radiativo (Silich et al., 209 la solucon bimo-
dal (Tenorio-Tagle et al., 2007; ¥ivisch et al., 2007); asomo la formadn y estructura
de las superburbujas interestelares.



En el Cajtulo 3 se hace una breve descriptide M82 y de las caracisticas de
los super amulos estelares que se han encontrado en ella, incluyeM®2a\1. Por
lo cual, en la Secon 3.1 se da una defin@m de las galaxias Starburst y se mencionan
sus propiedades principales. En la Sén@.2 se describen los [@anetros de los super
cimulos estelares necesarios para estudiar el comportandielnviento deestos.

En el Cafitulo 4 se explica gé es la eficiencia de calentamiento y el impacto que
tiene en el viento de los supeliraulos estelares, asomo el Modelo de viento confi-
nado por la alta pre8h ambiental. Este modelo se apliza una muestra de 10 super
cimulos estelares con regiones HIl asociadas, que se erauemntla zona central de
M82.

En el Cajituo 5 se explican los pasos que se siguieron para consroiuéstra de
10 super @mulos estelares con regiones Hll asociadas. Esta muesildis/o utilizan-
do el ca@logo foton&trico de 197 superienulos estelares en la zona central de M82
desarrollado por Melo et al. (2005). Con esteatizjo se obtuvieron todos los valores
necesarios excepto la densidad de lagedill. Este paametro se consigaiutilizando
mapas de intensidad de lasdas de azufre [SIB717 y [SI]A6731 obtenidos por la
Dra. Monreal-Ibero (comunicamn privada) con el espectrofohetro PMAS (Postdam
Multi-Aperture Spectrophotometer).

En el Cafitulo 6 se describe el procedimiento que se giguaira calcular la eficiencia
de calentamiento de los 10 supé@nwlos estelares de la muestra, utilizando el Modelo
de viento confinado por la alta présiambiental. Los resultados obtenidos y &llesis
deéstos se presentan en la Séocb.2.

Finalmente, en el Caplo 7 se listan las conclusiones desarrolladas a partir de
estudio de los valores encontrados para la eficiencia dataaléento de losiamulos
de la muestra, y su relasi con la masa y el radio de lo@raulos; ascomo el trabajo
futuro que se desprende de los resultados encontrados.






Capitulo 2

Vientos de super €imulos estelares y su
Impacto en el medio interestelar

Los super @mulos estelares expulsan material y efn@rge@nica en forma de vien-
tos superénicos. La interac@n de este viento con el medio interestelar que rodea al
cimulo provoca la formaéin de una superburbuja interestelar (Castor et al., 1975;
Weaver et al., 1977; Mac Low & McCray, 1988; Koo & McKee, 199%5rmvatyi-
Kogan & Silich, 1995). En la primera parte de este ttafo se presentan dos modelos
diferentes de viento de supdrmulos estelares: adidtico (Chevalier & Clegg, 1985)

y radiativo (Silich et al., 2004), axomo la soludn bimodal del modelo radiativo
(Tenorio-Tagle et al., 2007). En la segunda parte se desazllproceso de formain
y la estructura de las superburbujas interestelares.

2.1. Vientos de super émulos estelares

En el interior de un supettenulo estelar, los vientos de las estrellas masivas y las
explosiones de supernovas inyectan material y éaeng@nica con una tasa de inyec-
cion de material\/scx y luminosidad me@nicaLsc . La enerda mednica inyectada
se termaliza a tras de colisiones aleatorias entre flujos sup@os cercanos. Ello in-
crementa la enetg termica y produce la alta prési que empuja el material inyectado
hacia afuera dellanulo, formandose asl viento del superi@mulo estelar.
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Cagtulo 2. Vientos de superienulos estelares y su impacto en el medio interestelar

2.1.1. Modelo adialatico

Chevalier & Clegg (1985) desarrollaron un modelo de vientaashario que se

basa en el siguiente conjunto de suposiciones:

1. La energa me@nica inyectada a tré@g de vientos estelares y explosiones de su-
pernovas es completamente transformada en enérgnica dentro del volumen

del dimulo.

2. Ladistribucon de las fuentes, estrellas masivas y supernovas, es boeaden-
tro de un volumen eéfico, por lo que las variables hidrodimicas élamente

tienen componente radial.
3. Los efectos de la gravedad son despreciables.

4. El modelo es adidtiico, es decir, no consideranglidas de enetg por radiadn.

En el caso adiddtico eséricamente simtrico, el comportamiento del viento del
cimulo esh definido por la tasa de inyeéci de material)s¢, la luminosidad meani-
ca,Lscr, Y el radio del @mulo, Rsc . En este caso las ecuaciones de conseraaits

masa, momento y endegson (Chevalier & Clegg, 1985):

1d
7"_2% (vavTQ) =d4m , (21)
du, dP,
pvuvﬁ - - dr — gmUy , (22)
1d o (U2 v P,
- “ B T A = 2.
r2dr {pvuvr (2 +7—1pv)1 e (2:3)

dondeq,, = 3Mscp /AT R 05, ge = 3Lscr /4T Ry Y 7 €s elindice adiahtico.
Es importante notar que los valores centrales de temparakeinsidad y preSh son
indepedientes entré €hevalier & Clegg, 1985; Caatet al., 2000):

Mscr
= , 2.4
Pe s M BRpVier (24)
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2.1. Vientos de supeiienulos estelares

— 1 MscpVa
PC _ v SC’E2 A : (25)
2y 4ArBRYop

2
7, =" " HYoa (2.6)

dondeB = [(v—1)/(y+1)]Y?[(y+1)/(67+2)] D/ D V) = (2Lscp/Mscrp)'/?
es la velocidad terminal adiabca del vientoy es la masa media por pentla y % la
constante de Boltzman.

1.0
0.8} ]
s © 0.6F ]
=
z &
= ol
0.4F ]
. ] 0.2F L ]
OO Il Il L L OO L L L
0 2 4 6 8 10 0 2 4 6 8 10
r/Rgee (PC) T/Rscg
(a) Velocidad (b) Presdn
1.0
0.8}
v 0.6F o
2 g
Q =l
0.4F
0.2F
0.0 ‘ ‘ ‘
0 2 4 6 8 10
r/Rgex r/Rser
(c) Densidad (d) Temperatura

Figura 2.1: Dependencia radial de las variables hidi@diocas del viento de un SCE con
Mscr = 10° Mo, Rscp = 5 pe, Mgor = 5 x 1073 Mg afio !, Lgcr = 2 x 10% erg s°!

y velocidad terminal del vient®,, 4 = 1126 km s™!. Los valores se encuentran normalizados
con respecto a los valores centrales de (b) pretirmica, (c) densidad y (d) temperatura.
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Cagtulo 2. Vientos de superienulos estelares y su impacto en el medio interestelar

La Figura 2.1 presenta la dependencia radial de las vasididEodiramicas del
viento de un superionulo estelar con mas®lscr = 10° M, radio Rscr = 5 pc,
tasa de inyecéin de material\/scx = 5 x 1073 My, afio! y luminosidad megnica
Lscr = 2 x 10% erg s'!, de acuerdo al modelo adiico. El ganel (a) presenta
el comportamiento de la velocidad del viento en féncdel radio con respecto a la
velocidad terminal adiatiica. El viento tiene su radio de estancamieiq,(radio en
el que la velocidad del viento es = 0 km s™1) en el centro deli@amulo y su velocidad
se incrementa gracias al gradiente de jare$iasta alcanzar la velocidad del sonido en
la superficie del @mulo. Al ser expulsadapidamente alcanza su velocidad terminal.
A su vez, los paneles (b), (c) y (d) muestran la dependencia radial de kiqoréP),
densidad ) y temperatura (T) del viento. En el interior délroulo los gradientes de
presbn, densidad y temperatura son relativamente deepig las variables adquieren
rapidamente sus valores agititos en el exterior del mismd?(oc r~1%/3, p o< 2y
T  r—*3, respectivamente).

2.1.2. Modelo de viento radiativo

Silich et al. (2004) relajaron la condam adiatatica del modelo de Chevalier &
Clegg (1985) y desarrollaron un modelo de viento de supetuto que contempla el
enfriamiento radiativo. El modelo radiativo toma las sugioses establecidas para el
modelo adiahtico y le agrega lagrdida de eneiig que sufre el viento por procesos
radiativos. En este caso la ecu@tie conservaon de ener es (Silich et al., 2004):

1 d o [(u? v P,
oy L ) =¢ -0 2.7
r2dr ['OUUUT ( 2 y—1p, )] e ’ (2.7)

dondePr,, p, Y u, son la presin, densidad y velocidad del viento déingulo respecti-
vamente() = n2A(T,, Z) es la tasa de enfriamiento radiativa\yT;,, Z) la funcion de
enfriamiento radiativo. Estaltima es funddbn de la temperaturd,,, y metalicidad,Z,
del gas (Carroll & Ostlie, 1996; Spitzer, 1998; Tielens, 2005

La masa y el radio de unimulo determinan el enfriamiento radiativo que sufre
el viento del mismo, siendo &s importante paraleulos masivos y compactos. La
Figura 2.2 (Silich et al., 2004) presenta la distriliucide tempratura de tres super
cimulos estelares con un mismo valor de radigyz = 10 pc, misma velocidad ter-

8



2.1. Vientos de supeiienulos estelares

minal adialatica del viento}/,.4» = 1000 km s™!, pero distintos valores de luminosidad
meanica. El émulo conLscr = 5 x 10%° erg s* (linea $lida) tiene una distribudin
de temperatura con un comportamiento similar al del modgilmhatico, mientras que
cuando la distancia del viento a la superficie dehalo es de 30 pc, la distribuiri
de temperatura de losinulos conLgcr = 2 x 10 ergs'y Lgcr = 3 x 104 erg
s~ ! (lineas punteada y discontinua respectivamente)asidamente menor que en el
modelo adiahtico de Chevalier & Clegg (1985). Ase ilustra el resultado del modelo
de viento radiativo que establece que mientras laminosos sean losimulos mayor
sei la cantidad de endmperdida por radiaon.

g =" T~ " [ T}

L,,=5x10"%rg s™*

Log{Ty(K)]
T
£ ' o
A
5
=
1

-----
------

L,,=3x10"erg s™

p U R AU SO S AN N SN A S I S ANy S
o] 20 40 60 80 100
R(pe)

Figura 2.2: Perfiles de temperatura para tres supsiutos estelares coRscr = 10 pc,
Vooa = 1000 km s~! y diferentes valores de luminosidad raeica. Mientras que la distribu-
cion del dimulo menos luminosoifiea $lida) puede ajustarse con el modelo adiado, las
distribuciones de loslonulos nas luminosos {hea punteada yriea discontinua) son astica-
mente diferentes a una distancia unas cuantas veces mayor al radindéd cGiafica tomada
de Silich et al. (2004).

Silich et al. (2004) encontraron que cuando se toma en clepéadida de eneig
por radiacdn, los valores de temperatura y densidad central daluto se encuentran
relacionados entra:s

V22— (v—=1)]"
_ 1/2 00A c 28
nC Q’rn, A(TC7 Z) ) ( )
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Cagtulo 2. Vientos de superienulos estelares y su impacto en el medio interestelar

donden., c. y T, son la densidad, velocidad del sonido y temperatura delrgakaen-
tro del super amulo estelar respectivamente. Esta ecuaestablece un valoraimo
para la temperatura central déinoulo, 7,,,.. = [(v — 1)/4] (u/k)(V2 4/2), igual a la
temperatura central del viento en el caso adlii@o (Silich et al., 2004).

La distribucbn de la pre€in trmica tiene su valor &ximo en el centro delionulo
y desciende hacia el borde éste. La pre$in termica central £, = n.kT,) se calcula
utilizando los valores de temperatura y densidad que coletaadio $nico* en la
superficie del amulo.

Para cada supetimulo estelar existe un valorarimo deL s con el cual se logra
ajustar el radio@nico en el radio del supefimulo estelar, y el radio de estancamiénto
se encuentra en el centro déhaulo, R., = 0 pc. A este valor raximo de luminosidad
meanica se le conoce como luminosidattica, L...;;. Silich et al. (2004) demostraron
que la soludn de viento estacionario exist@icamente para supefimulos estelares
enlos quelscr < Lo

P R B R s e R e e L R B

a4l No stationary solution ]

.

w
T
1

-

[3")
R

|

>
—-
[
1

log[Ley (erg s71)]

B
-
-

-
o
T

L4 Quasi—adiabatic regime

11 ] PP PP BUTUR PR BT PR N BT
4] 10 20 30 40 50 80 70 80 90 100
Ruo(pe)

Figura 2.3: Luminosidad @ica para superiamulos estelares con diferente velocidad terminal
adialatica del viento. inea puntead¥®, 4 = 1500 km s, linea continud/,c 4 = 1000 km

s~1, linea discontinu®. 4 = 500 km s™!. CuandaLsc g > L., NO existe soludin de viento
estacionario. Cuandbscr < L.it, €l viento presenta un comportamiento radiativo cerca de
la linea citica y cuasi adiafitico muy por debajo desta. Gafica tomada de Silich et al. (2004).

! Radio en el cual la velocidad del viento adquiere la velatidel sonido.
2 Radio en el que la velocidad del vientowgs= 0 km s~!
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2.1. Vientos de supeiienulos estelares

La Figura 2.3 ilustra el comportamiento del valor de la lupsidad citica en fun-
cion del radio del amulo, para diferentes velocidades terminales adieas del vien-
to. Por encima de estaséas la soluéin del viento estacionario se desvanece ihed
horizontal representaimulos con distintos valores de radio y un mismo valor de lu-
minosidad meanica. Lainea vertical representaimulos que tienen el mismo radio y
diferentes luminosidades méatcas. Ag al aumentar el valor de luminosidad raeé
ca del @mulo (se recorre lainea vertical de abajo hacia arriba), o se disminuye el
radio del &mulo (se recorre ldhea horizontal de derecha a izquierda), la luminosidad
del dimulo se acercara su valor dtico L..;;, a partir del cual ya no se encuentra la
solucbn de viento estacionario.

2.1.3. Soluodbn bimodal

Tenorio-Tagle et al. (2007) estudiaron supgmeilos estelares en los que la lumi-
nosidad me&nica excede a la luminosidadt@a del &imulo, Lscr > L., y desa-
rrollaron una soludén bimodal del viento. Esta soldri indica que en los(onulos
con Lscr > L.+ la densidad del plasma en las zonassnnternas es tan alta que la
pérdida de eneiig por radiadn se vuelve catagtfica, disminuyendo ésticamente el
gradiente de preSh trmica en estas zonas. Por consiguienteleiudo no es capaz
de desplazar todo el material inyectado por las estrellas/asal exterior. Ais en los
super émulos estelares cabscr > L..;; €l radio de estancamient&,,, se desplaza
fuera del centro delieanulo (Wuinsch et al., 2007; Silich et al., 2007):

1] /3

Lcri
Res = Rsop |1 — ( ! ) . (2.9)
Lsck

La posicbn del radio de estancamiento se encuentra utilizando ldicon de que
el radio $nico debe localizarse en la superficie deheilo, y estableciendo como valor
de presbn en el radio de estancamiento el valdidimo. Este se encuentra a partir de
dP.s/dT.s = 0, donde:

1/2
1/2 VOQOA/2 - Czs (v—1) /
m AT, 2)

P = kTesq (210)

Entonces, cuando la luminosidad raaia se encuentra por encima deited de

11



Cagtulo 2. Vientos de superienulos estelares y su impacto en el medio interestelar

luminosidad citica, la temperatura en el radio de estancamiento es aguedlsatisface
la ecuaaddn (Silich et al., 2008):

V2, c? T., dA 1 ¢
—=L = 1-— — | —=—5-=0. 2.11
( 2 7—1)( 2AdT) 27 -1 0 (2.11)
| A S S R B A
R
2_— o

Figura 2.4: Comportamiento de la temperatura y la presin el radio de estancamiento para
un dimulo conRgcr = 10 pc, Vaea = 1000 km sty L.y = 4.35 x 10! erg s'!. Los
valores deLgcr son:10%3 erg st (linea punteada),0? erg s'! (linea con guiones cortos),
4.35 x 104 erg st (linea $lida), 3 x 10*! erg s! (linea con guiones largos)p*! erg s!
(linea con guiones y puntos). &ica tomada de Tenorio-Tagle et al. (2007).

La Figura 2.4 presenta los valores de pvasy temperatura en el radio de estan-
camiento (Ecuadin 2.10) para superumulos estelares con diferentes luminosidades
meanicas. Los pametros de loslanulos de este ejemplo son: radigcr = 10 pc,
velocidad terminal adidtiica del vientol,,, = 1000 km s~ y luminosidad citica
Lo = 4.35 x 10*! erg s'!. CuandoLgcr < L. (lineas con guiones largos ynéa
con guiones cortos y puntos) el radio de estancamiento seetma en el centro del
cimulo y la preshin enéste adopta un valor menor abximo posible. Aderas, el va-
lor de la temperatura en el radio de estancamiento es ceataador de temperatura
central del modelo adid@tico. Al incrementalls¢ la preson en el radio de estanca-
miento aumenta, mientras disminuye el valor de la tempexa@uandd.scg = L.
(linea $lida) la presbn en el radio de estancamiento dehailo adopta el valor axi-

12



2.1. Vientos de supeiienulos estelares

mo de la curva. Se observa que en lamalos conLgscr > L., la temperatura en el
radio de estancamiento no depende de la luminosidadidallo, sino que se mantiene
constante en el valor que se adopta cuabges = L..;;.

Asi, el comportamiento de urumulo depende del valor de su luminosidad aréc
cay su luminosidad @ica. Los @imulos conLgscr < L. S€ encuentran en etgi-
men cuasi adidtico y aquellos cod.scr < L. Se localizan en elagimen radia-
tivo. En ambos casos el radio de estancamiento se encuenglacentro del amulo
(R.s = 0 pc), por lo que todo el material expulsado por las estrellasivas y super-
novas contribuié en la formadin del viento del amulo. Mientras que en losimulos
conLscr > L. €l radio de estancamiento se desplaza fuera del centraidellic
(R.s > 0), como se observa en la Figura 2.5, y por lo tanto el matewalatado dentro
del volumen definido por el radio de estancamiento permaaesie participar en la
formacbn del viento. En cambio, el material inyectado fuera delbrdé estancamien-
to (Re.s < r < Rgscp) desarrolla un viento estacionario que sale de la supedalie
cumulo con su velocidad del sonido. A esta sabugien la que una fradmn del mate-
rial inyectado por los vientos de las estrellas masivas gsuvas permanece dentro
del dimulo y la otra sale dél, se le conoce como Solaeci bimodal (Tenorio-Tagle et
al., 2007).

log[Lsc/Lerit]

Ra/Rse

Figura 2.5: Reladn entre la luminosidad manica normalizada con la luminosidadtioa y
el radio de estancamiento normalizado con el radio del SCE (Tenorle-&&al., 2007).
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Cagtulo 2. Vientos de superienulos estelares y su impacto en el medio interestelar

La Figura 2.5 presentadbmo al aumentar el cocientescz/ L..i: crece el radio de
estancamiento, aceénsdose de manera adtita al radio del amulo. Notese que es-
ta relacon es universal paraimulos de todas las masas y tdiog, siempre que se
seleccione el valor dé..;; que corresponde al valor asumidoldg,.

2.2. Superburbujas interestelares

La velocidad terminal del viento de los supénwlos estelares/,,, es mucho ma-
yor que la velocidad del sonido en el medio interestelatuadante. Por lo que en la
frontera entre el viento y el medio interestelar se formaamda de choque. Esta onda
de choque (principal o externa) barre, calienta y comprihmaeglio interestelar que
rodea al @Gmulo. El material interestelar chocado se almacenaslét la onda de cho-
que, formando un fo y delgado cascan que separa al viento dalmulo del material
interestelar externo. El caséarse expandérhasta que la prési del medio interes-
telar sea capaz de detenerlo. A la estructura formada sextee@omo superburbuja
interestelar (Castor et al., 1975; Weaver et al., 1977; Mae &dicCray, 1988; Koo
& McKee, 1992; Bisnovatyi-Kogan & Silich, 1995).

Cuando la superburbuja interestelar comienza a expantiireggsa expulsada por
el super Gmulo estelar es mucho mayor a la masa barrida por la ondaodgeprin-
cipal, de manera que el viento se expande libremente conlgcided terminal \,.
Conforme avanza el tiempo la temperatura y la densidid viento del émulo dismi-
nuyen, haciendo que la présitermica deéste descienda hasta volverse menor que la
presbn €rmica del medio interestelar chocado. En ese momentorsafana segunda
onda de choque (interna), que confronta y termaliza el @ierpulsado del @anulo.
El valor de la pre€in de empuje del vientd,.,, = p,V2, dondep, es la densidad del
viento del dimulo, en la posi@n de la onda de choque de reversa, es igual al de la
presbn termica del viento chocado o a aquella del medio interestélacado.

Asi, el viento y el medio interestelar chocados adquieren Enmaipresin y ve-
locidad, manter@indose separados por una superficie de coritadéocual inhibe la

3 El principal motivo de la dastica erdida de densidad es la dilboi geonétrica.

4 Discontinuidad que separa dos medios entre los cuales hagiahio abrupto en algunas de las
caracteisticas fsicas (temperatura, densidad, estado de iorbma@tc). No hay transferencia de masa
a trawes de la discontinuidad ya que la velocidad y @restn ambos medios es la misma (Dyson &
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2.2. Superburbujas interestelares

interpenetraén de ambos medios. La présitermica de los gases chocados es su-
perior a la presin del medio interestelar circundante, lo que propicia [zaeson y
crecimiento de la superburbuja.

El material interestelar chocado pierde efi@rgor radiadn, provocando que la
densidad déste aumente. Lagpdida de eneiig se vuelve importante en el tiempg,
(Koo & McKee, 1992):

b = 0.42 (C_L)/ , (2.12)
Po
dondeC; = 6 x 1073 gcm % !, L, es la luminosidad mémica del viento deliomulo
Y po €s la densidad del medio interestelar ambiental. Momen&l enal el material
interestelar chocado se halmolapsado en unify, denso y delgado caséar, formando
la estructura de una superburbuja interestelar atiezdocon cascan radiativo (Castor

et al., 1975; Mac Low & McCray, 1988; Koo & McKee, 1992).

Medio Interestelar

Viento libre

Viente chocado
Medio Interestelar Ryg

chocado

Figura 2.6: Superburbuja interestelar, estructura esgtiean Los radios?;, R. y Rg corres-
ponden a los radios de la onda de choque interna, la superficie detognlaonda de choque
externa, respectivamente.

La Figura 2.6 presenta la estructura esgatra de una superburbuja intereste-

Williams, 1997).
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Cagtulo 2. Vientos de superienulos estelares y su impacto en el medio interestelar

lar, cuyas dimensiones dependen de la densidad del medretiglar, la luminosidad
medanica del viento deliomulo y del tiempo de evoluan, t. El grosor del cascan de
material interestelar chocado es despreciable en compareon el radio externo del
mismo, o radio de la superburbuja interestetar;. Por este motivo se asume que el
radio de la superficie de contact®,, es igual al radio de la superburbuja interestelar,
Rc = Rgg, Y que la velocidad del caséar de material interestelar chocadolés;.
Adenmas, el radio de la onda de choque interna es mucho menor gadielde la su-
perficie de contactd?; << R¢, por lo que el volumen de la remi del viento chocado
se puede aproximar con el volumen total ocupado por la sugzija.

El viento chocado utiliza toda su en@adermica §,.) en expandirse, mientras des-
plaza al cascén de material interestelar chocado, produciendo el cieoim de la
superburbuja interestelar. Las ecuaciones de consérvdeimasa y momento del cas-
camn, y la conservabin de enera del viento chocado son:

Ar R3
M = ; 5B o (2.13)
d 2
- [M,Vsp] = 4TR% P, (2.14)
d 2
- [Ey] = Ly, — 47 R% 3P, Vsp . (2.15)

Se asume que toda la eniexgle la reghn de viento chocado se encuentra en forma de
enerda termica. De manera que:

1 Am R}
Evc:ﬁy_l ( 7T353>Pvc7 (216)

dondey es elindice adiahtico. Ag, al sustituir el valor dé/,,,. en la Ecuad@n 2.14 se
encuentraP,. en rminos deRs . Esta se sustituye en las ecuaciones 2.15y 2.16, y se
combinan estas dos ecuaciones para encontrar la depemtkmgioral del radio de la
superburbuja interestelar:

. @Rsp

RSB dt3

+By+ 7R

dRsp d*Rsp dRss\® 9(y—1)L,

3 2 _
SBoqr dt2 +(97) Fsp dt drpy
(2.17)
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2.2. Superburbujas interestelares

Esta ecuadin tiene una soludhn en serie de potencia:

Rsp = At® . (2.18)
Sustituyenddi?sg en la Ecuadn 2.17 se encuentra que:

A= (375 (v = 1) Ly) / (28 (97 — 4) mpy)]/° (2.19)

a=3/5, (2.20)

ya queRgsp incrementa con el tiempo y tiende a cero cuahgol. Entonces, asumien-
do~ = 5/3 el radio de la superburbuja y su velocidad de exganson:

L 1/5

Rgp = 0.76 (E) 35 (2.21)
I 1/5

Vs = 0.46 (%) 25 (2.22)

Para estimar la posian de la onda de choque intern@;, nos hacemos valer del
hecho de que la prési de empuje del vientg, V2, es equivalente a la prési del
cascabn de material interestelar chocado, y taemba la pre€in de empuje déste,
poVag. La cantidad de masa por unidad de tiempo que entra a la zbviewk® chocado
esh dada por:

M = 47 R2p, Vs . (2.23)
Al multiplicar ambos lados por la velocidad del viento libvg,, y sustituir el valor de
la preson de empuije del viento libre por la del casmase obtiene:
MV, = AT R2py Vg . (2.24)

Si en esta ecuabi se expresa el valor de = 2Lscr/V2,y se sustituye el valor
de Vs (Ecuacon 2.22), se encuentra la posinide la onda de choque interd@; en
funciobn del tiempo (Weaver et al., 1977):
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Cagtulo 2. Vientos de superienulos estelares y su impacto en el medio interestelar

I 3/10
R; =0.87 (—) VoV (2.25)
Po

La preson del medio interestelar externo detiene la exgansie la superburbuja
cuando la velocidad desta es comparable a la velocidad del sonido del medio #tere
telar, Vop =~ co = (YPy/po)"/*. Al sustituir Vs = ¢, en la Ecuadn 2.22 se obtiene el
tiempo al cual la superburbuja interestelar detiene sumrento, el cual es nombrado
tiempo de equilibrio (Koo & McKee, 1992):

I 1/2
teg =0.14 (pog,)) . (2.26)
0

El radio maximo que alcanzarla supeburbuja interestelar, o radio de equilibrio es:

I 1/2
R, =023 (pozg) . (2.27)
0

La Figura 2.7 presenta el comportamiento temporal del rdelia superburbuja, de
la onda de choque interna, y sus respectivas velocidaddsascede un supeilicnulo
estelar con mas#/scr = 10° My, y luminosidad me@nical, = 2 x 10*° erg s'!, el
cual se encuentra en un medio con densjgad 4.18 x 102! g cm 3. En este caso,

250 ‘ ‘ ‘ 30
200 ]
—~ < 20 ]
o 150¢ ] w
RS £
® Joot ] <
= 10 1
50 F ]
0 ’//>>/7\/777///\/<_7 I 0 \\\—777\"”r‘vr\ = I
0 10 20 30 40 0 10 20 30 40
t (10% afos) t (10° afos)
(a) Radio vs. tiempo (b) Velocidad vs. tiempo

Figura 2.7: Dependencia temporal de los radios y velocidades del radégoahda de choque
externa de una superburbuja interesteli@e@d continua) y de su onda de choque interimed
discontinua). El supertenulo estelar responsable por la forntaccde la superburbuja expulsa
un viento con luminosidad ménical, = 2 x 103 erg s!, y se encuentra en un medio infinito
con densidaghy = 4.18 x 102! g cm3, y temperaturdy = 103 K.
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2.2. Superburbujas interestelares

cuando el amulo tenga una edad de5 x 10° afos el radio de la superburbuja gele
82.1 pc, mientras que el radio de equilibrio es2¥8.4 pc y se alcanzaren el tiempo
t = 36.6 x 10° anos.
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Capitulo 3

Super aamulos estelares en M82

M82 es una galaxia dominada por brotes violentos de fordraeistelar. En ella
se han identificade- 200 super &mulos estelares (Melo et al., 2005; Mayya et al.,
2008). En la primera parte este ciiplo se describen las caractsticas de las galaxias
dominadas por brotes violentos de form@tiestelar, y la dependencia temporal de los
parametros de los supetimulos estelares (Leitherer et al., 1999) que influyen en las
caracteiisticas del viento déstos. En la segunda parte se describen las cargstteas
de M82 y de los supettenulos estelares que se han encontrado en su zona central.

3.1. Galaxias Starburst

Los brotes violentos de formai estelar (Starburst, SB) son eventos en los que se

desencadena una alta tasa de formaeistelar. Estos brotes son de corta ddmainu-

cho menor a un tiempo de Hubble (Weedman, 1983); ya que siuseeague la alta
tasa de formadin estelar permanece constante, el gas de la galaxia en lsecger®e
cuentra el brote se agotaren un tiempo muy corto. Los brotes violentos de foriaci
estelar se presentan en distintas zonas de las galaxiasnaolear, anillos internos y
brazos espirales. Son comunes tanto en galaxias aisladgjs G C 5253) como en
galaxias que han sufrido 0 que se encuentran en una int@nag@vitacional con una
compdiera (p. ej. NGC 4038/NGC 4039), siendasrcomunes en ldgtimas.

Terlevich (1997) clasifica las galaxias que albergan breidentos de formaéin
estelar al tomar en consideranila luminosidad bologtrica del brote violento de for-
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Cagtulo 3. Super amulos estelares en M82

macbn estelar (z) y compararla con la luminosidad del resto de la galaxig (Rsi,
se clasifica como galaxia dominada por brotes violentos mhesobn estelar o galaxia
Starburst a aquella corgk >> L, galaxia con brotes de form&ci estelar es la que
tiene Lgp ~ Lg, Yy porUltimo una galaxia normal es aquella copsl<< Lg.

Cuando el brote violento de formaci estelar de una galaxia Starburst es joven, edad
menor quel(0” afios, el espectro de la galaxia se encuentra dominado postiadias
masivas$ . Estas estrellas son capaces de ionizar el gas que las yedgae la mayor
parte de su energ luninica la emiten en el ultravioleta (Osterbrock & Ferland)@0
Dyson & Williams, 1997). La ionizadin del gas por las estrellas masivas provoca que el
espectro de la galaxia Starburst joven presente inteimsseslde emiéin caractédsticas
de regiones Hll (Terlevich, 2001).

[0 111]
INII]

s 4

Normalized Flux (erg cm™ s)

JLocm ©1mn HB, |

L L8 g LW} i L
2,000 4,000 6,000 8,000 10,000
Wavelength (A)

Figura 3.1: Espectro de la Nebulosa ded@rfregbn HIl). En laimagen se identifican laBleas
mas intensas y caractsticas de regiones Hll. La escala de flujcdasbrmalizada con repecto
al flujo de H3 (Osterbrock & Ferland, 2006).

La Figura 3.1 presenta el espectro de la Nebulosa den@espectro caractstico
de regiones HIl), mientras que la Figura 3.2 muestra el ¢ispde la galaxia Star-
burst IRAS 80339+6517 observado por Kim et al. (1995). En figtaia se observa
gue el continuo es &s intenso en la zona azul del espectro, decreciendo hagiaio
des de onda &s grandes. Tambi destacan lasneas caractesticas de regiones Hil:
[Olll] A5007,74959, H; A\4861, H, A\4340 y [Oll] A3727, las cuales se encuentran

! Se denomina estrella masiva a aquella con una masa mayor.aeh@ecuencia Principal.
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3.1. Galaxias Starburst

desplazadas a longitudes de onda mayores debido a que efregte la indgen no
esh corregido por corrimiento al rojo.

)

sTHA

-2

Flujo (107" erg cm

4000 4500 5000 5500
Longitud de onda (&)

Figura 3.2: Espectro de la galaxia starburst IRAS 80339+6517 (Kirn, 41995). Destacan las
lineas de emién caractdsticas de regiones Hll y el continuo dominado por estrellas de tipo
espectral temprano. Nota: el espectro na estregido por corrimiento al rojo, z=0.019381.

En el infrarrojo las galaxias Starburst pueden ser tantoe®iip. ej. NGC 1569)
como luminosas (p. ej. NGC 4149). Se han realizado estudiesrglican que la lu-
minosidad infrarroja se relaciona con la tasa de fordraastelar (TFE), ya que al
aumentar la TFE se incrementa la fragztde luminosidad absorvida por el polvo y re-
emitida en el lejano infrarrojo (Lonsdale Persson & Held@87; Adelberger & Steidel,
2000; Calzetti, 2001).

A su vez, la TFE se relaciona con la densidad del gas de laigdiBehmidt, 1959).
Kennicutt (1998) estudila TFE y la densidad superficial del gas en discos de galaxias
Starburst y galaxias normales. Encéngue los discos de estos dos tipos de galaxias
ocupan regnenes de TFE y densidad superficial del gas completamestietds, aun-
que todos ellos siguen la misma refatila TFE promedio de una galaxia{rr) es
proporcional al promedio de la densidad superficial del Bgs ) elevado a una poten-
cian, Xgpg x X" ., donden = 1.4 + 0.15 (Kennicutt, 1998).

gas?

La Figura 3.3 ilustra la relagch encontrada por Kennicutt (1998) en la que los discos
de galaxias Starburst (cuadros negros) tienen una TFE piorper unidad dérea y
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Cagtulo 3. Super amulos estelares en M82

un promedio de densidad superficial del gas mayor que losgigEgalaxias normales.
TambEn se observa que los centros de galaxias normdkesilfzs abiertos) ocupan la
regibn entre las galaxias Starburst (cuadros negros) y lossliketas galaxias normales
(circulos negros).

—

=]

Log Ism (Mg yr ' kpe )

=}
Log L., (Mg pc )

Figura 3.3: Ley de formabn estelar en discos de galaxias normal@s s negros), centros
de galaxias normalesifculos abiertos) y galaxias Starburst (cuadros negros)inea les un
ajuste de rmimos cuadrados con undice n=1.4 (Kennicutt, 1998).

A partir de observaciones de la galaxia Starburst NGC 12n%adlas por el telesco-
pio espacial Hubble (HST, Hubble Space Telescope), Holizmhal. (1992) demostra-
ron que la formadin estelar no se distribuye de manera uniforme, sino quecseetra
localizada eni@émulos masivos y compactos o supenuilos estelares (Whitmore et al.,
1993; O’Connell et al., 1995; Ho & Filippenko, 1996; de Grijsak, 2001; Melo et al.,
2005). Los superimulos estelares se caracterizan por ser compactos, caadim r
Rscr ~ 1 — 10 pc (Meurer et al., 1995) y masivos, congM: ~ 10* — 10° M, (Ho,
1997; Anders et al., 2004).
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3.2. Modelos sirdticos de supernonulos estelares

3.2. Modelos sinéticos de super Gmulos estelares

Utilizando la herramienta de modelos datssis de evoluéin estelar Starburst99
(Leitherer et al., 1999) se pueden modelar lospeatros de los supetimulos estela-
res, ya questos aproximan brotes de formaciestelar instadheos. Para modelar los
super émulos estelares se necesita conocer la masaldallo y elegir una funéin
inicial de masa, con sus respectivos valores de masa infesigperior. A continuaéin
se muestran las gficas de la evoludn temporal de los pametros ras importantes
de un superiemulo estelar, modelados por Starburst 99. Se @dapa funcdn inicial
de masa de Salpeter yrlites de masa inferior y superior iguales a 1, 100 M,
respectivamente, la masa del sup@malo estelar es d&)® M.
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Log Tiempo (afo) Log Tiempo (ato)
(a) Nimero de estrellas O (b) Tasa de exploéh de supernovas

Figura 3.4: Nimero de estrellas O y tasa de expboste supernovas para un supamaelo
estelar con una masa @@° M, y funcion inicial de masa de Salpeter (comites entre 1-100

Durante los primeros- 3 mega @os de vida del supefimulo estelar el iimero de
estrellas O se mantiene constante (Figura 3.4a). Bsspellos~ 3 mega @os de vida
las estrellas @s masivas comienzan a explotar como supernovas, motival poal el
numero de estrellas O comienza a decaer de manera abrupta.

La Figura 3.4b muestra que las explosiones de supernovasian alrededor de
~ 3 mega @os de vida del superimulo estelar y terminan cuando €lnoulo tiene
alrededor dev 40 mega &os. Durante este intervalo de tiempo la tasa de expiosi
de supernovas esgmticamente constante, ya que hagsneventos de supernovas para
las estrellas menos masivas (porgue se tienemprnogenitores disponibles), las cuales
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tardan nas tiempo en llegar a la etapa de supernovas.
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Figura 3.5: Tasa de fotones capaces de ionizar ebp@ro y ancho equivalente de lada del
hidrogeno ionizado k| para un super{omulo estelar con una masa ¥ M, y funcion inicial
de masa de Salpeter (cdmites entre 1-100 M).

Mientras nas caliente es una estrella, mayor esehero de fotones endrticos que
emite, por lo que las estrellas O del supemailo estelar son las principales responsa-
bles de la emigin de fotones capaces de ionizar el bgino. Al igual que el imero
de estrellas O, la tasa de emiside fotones ionizantesy -, permanece constante hasta
que el @mulo tiene~ 3 mega &os (Figura 3.5a). A partir de este momento la tasa de
fotones ionizantes comienza a decaer.

Cuando los brotes de formaci estelar tienen una edad menor a 3 mdyzs ale
vida, el ancho equivalente de ia¢a del hidbgeno Hy (W[H«]) es casi constante. Es
a partir de los 3 megaias de vida deli@emulo que la pendiente del ancho equivalente
se hace ras pronunciada, como muestra la Figura 3.5(b), ya quéarakro de fotones
capaces de ionizar el hiolyeno cae @s apidamente que la emisi del continuo del
espectro.

Los super @mulos estelares tan#i interadian con el medio externo al expulsar
material y ener@ (Figura 3.6). Al comienzo de la vida de ldsneulos la expul€in de
material estelar se debe principalmente a los vientos deslasllas masivas. Despsl
de los primeros~ 3 mega de Bos de vida del @mulo comienzan las explosiones de
supernovas y la aparim de las estrellas Wolf-Rayet, las cuales contribuyen akaton
en la cantidad de material expulsado. La Figura 3.6(a) mugsk la tasa de expubsi
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Figura 3.6: Tasa del material expulsado y luminosidadaniea para un supetimulo estelar
con una masa de)’ M, y funcion inicial de masa de Salpeter (comites entre 1-100 M.)

de material cae dsticamente (&s de do$rdenes de magnitud) a les40 mega &os

de vida del superlamulo estelar, cuando todas las estrellas con masas 8 M, han
explotado como supernovas. A partir de los 40 mdgasdas estrellas de baja masa
son las responsables de la escasa y decreciente tasa da@xpal material del super
cumulo estelar.

La luminosidad me&nica del superiamulo estelar es inyectada por los vientos este-
lares y las explosiones de supernovas. Como se observa guta Bi6(b), las estrellas
masivas inyectan la principal cantidad de luminosidadan®a. El incremento provo-
cado por la tasa de explosiones de supernovas es aproxireatade un orden de
magnitud ¢ 3 mega @os), mientras que el decremento en luminosidadamiea una
vez que ha explotado como supernovaltana estrella masiva 40 mega &os) es de
~ 5 ordenes de magnitud, vobmdose despreciable la contribbitide las estrellas de
baja masa.

Todos los paametros mencionados con anterioridad, excepto el anchoadente
de la Inea de hidbgeno (W[H\]), se escalan linealmente con la masa total del brote
de formacbn estelar, por lo que se pueden aproxingilinente los pametros de un
cimulo de masa cualquiera, en este caso multiplicando poasa motal del @mulo en
unidades dea0° M. De manera que durante los primefbos 10 mega &os de vida
del dimulo, el valor promedio de la luminosidad raegca deéste puede aproximarse
comoLgscr ~ 3 x 103" (Mscr/Ms) ergs s'.
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Cagtulo 3. Super amulos estelares en M82

3.3. M82, galaxia Starburst

3.3.1. Datos generales de M82

M82 (NGC 3034) es el prototipo de galaxia Starburst, ha sidg estudiada gra-
cias al descubrimiento de su viento @atico (Lynds & Sandage, 1963) y a su brote
violento de formadn estelar (O’Connell & Mangano, 1978). Originalmente fuasEl
ficada como una galaxia enana irregular de tipo I, por la alogfa que presenta en el
optico. Tiempo desps Telesco et al. (1991) descubrieron que se observa urzadmarr
el nlcleo y recientemente Mayya et al. (2005) le encontrarorndsraspirales, propo-
niéndola como una galaxia espiral ter@on barra de tipo SBc. La Tabla 3.1 presenta
los datos generales de M82.

Tabla 3.1: M82, prototipo de galaxia Starburst.

Ascencon recta 09h 55m 54s Shopbell & Bland-Hawthorn (1998)
Declinacbn 69 40 57’ Shopbell & Bland-Hawthorn (1998)
Distancia 3.6 Mpc Freedman et al. (2001)
Masa 6 x 10° M, Sofue (1998)
Luminosidad en 10.7x10" erg s Lehnert & Heckman (1996)
Tasa de formaoin estelar ~ 10 M, afio™! de Grijs et al. (2001)
Metalicidad ~1Z, Forster Schreiber et al. (2001)

M82 pertenece al grupo de galaxias M81, el cuzh esimpuesto por 34 galaxfas
con una masa total de 10'? M, (Karachentsev, 2005; Karachentsev & Kashibadze,
2006), y se encuentra a una distancia~d8.6 Mpc (Freedman et al., 2001). Se tiene
la idea de que los brotes violentos de forndacestelar en M82 se originaron por un
encuentro de maréaentre M82 y M8% (O’Connell & Mangano, 1978; Yun et al.,
1994; Achtermann & Lacy, 1995), esta tense basa en el trabajo de Cottrell (1977)
en el que se descubrun puente de hidgeno neutro que une a M82 con M81.

2 El grupo de galaxias M81 éstompuesto por galaxias enanas esferoidales y enanagdaresy
3 Deformacon morfobgica originada por la interadmi gravitacional entre dos cuerpos.
4 Galaxia espiral Sb de gran dis® es la ras brillante del grupo M81 (Gordon et al., 2004).
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3.3. M82, galaxia Starburst

3.3.2. Morfologia de M82

Las imagenepticas de M82 presentan un brillante disco alargado, selbcaal
se enredan densos y obscurecidos caminos de polvo (O’'Céhehgano, 1978; de
Grijs et al., 2001; Melo et al., 2005). En el centro de esteads® forma un flujo bipolar
asinmetrico o viento gactico (Lynds & Sandage, 1963; McKeith et al., 1995; Shdpbel
& Bland-Hawthorn, 1998), el cual éstnclinado~ 15° con respecto al semi eje menor
de la galaxiay en las iagenes en W se extiende-2.5 kpc al norte y sur de la galaxia.
Ohyama et al. (2002) dividieron este vientoagico en una componente difusa y una
estructura filamentearia.

Devine & Bally (1999) encontraron una nube de gas tiiio~ 10* K) que se en-
cuentra a~ 11.6 kpc al norte del centro de la la galaxia (Figura 3.7a), enracdibn
del viento gahctico (Lehnert et al., 1999; Tsuru et al., 2007). Este dastuento in-
dica que el viento gaktico alcanza a la nube de gas tibio, la cual se encuenizadm
ya sea por el choque del viento con el gas de la nube o por tongantes que salen
de la galaxia y fluyen a tré&s del camino del viento (Devine & Bally, 1999).
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Figura 3.7: (a) Inagen en k. de M82 en donde se observa la nube ionizada ¢Blp) a~ 11.6
kpc al norte. (b) Bosquejo de la mofolagde M82 a distintas longitudes de onda.

El viento observado en ddse encuentra embebido dentro de un halo de rayos-X,
el cual se extiende hasta 6 kpc al norte y~ 4.5 kpc al sur (Bregman et al., 1995;
Strickland et al., 1997; Lehnert et al., 1999). La efmsen rayos-X no muestra abri-
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Cagtulo 3. Super amulos estelares en M82

llantamiento en el limbo, lo que indica que esta earigiuede ser producida tanto por
el viento gahctico como por nubes chocadas por el viento (Strickland,et397). La
Figura 3.7(b) esquematiza las diferentes fases del vieni@ ghlaxia, dscomo la nube
de hidibgeno ionizado descubierta por Devine & Bally (1999).

3.3.3. Zona central de M82

O’Connell & Mangano (1978) dividieron el disco de M82 en 8 ces (Figura 3.8).
Estas regiones se establecieron a partir del contraste lestgrumos brillantes y los
caminos obscurecedores de polvo.

Figura 3.8: Regiones identificadas por O’Connell & Mangano (1978)&2. El recuadro azul
enmarca la zona central de la galaxia.

La zona central de la galaxia, compuesta por las regiones B \E de O’'Connell
& Mangano (1978), alberga un brote violento de formdacéstelar que tiene una edad
de~ 107 aflos y un dametro de-500 pc. La zona central de M82 se encuentra altamen-
te obscurecida por el polvo, con una extarcigue se cree toma valores entret mag
< Ay < 40 mag (Satyapal et al., 1995; Alonso-Herrero et al., 2008stér Schreiber
et al., 2001; Westmoquette et al., 2007). Htleo de la galaxia se localiza al suroeste
de la regbn A, se encuentra completamente obscurecido por el polepresenta la
maxima emisbn en el infrarrojo a 2.2m (Rieke et al., 1980; Dietz et al., 1986).

La zona central se caracteriza por tener una pneambiental alta (Smith et al.,
2006; Westmoquette et al., 2007). Si se asume una tempeeratiforme de 16K el
centro de la redin A tiene una preén P/k = n.T de~ 10" cm~3 K, la cual es mucho

30



3.3. M82, galaxia Starburst

mayor que la de una galaxia normal, dorig}é: ~ 10* cm3 K (Slavin & Cox, 1993;
Wang et al., 1998). La zona entre las regiones D y E alcanzalondeP/k ~ 2 x 107
cm~3 K, mientras que la regn C tieneP/k ~ 6 — 8 x 10° cm™3 K (Westmoquette et
al., 2007).

Melo et al. (2005) realizaron unaibqueda de supetinulos estelares en el brote
violento de formadn estelar de la zona central de M82. Identificaron 197 supaue
los estelares, cuyas caratsticas principales son su juventud (3 a 18 mdi@sa, alta
masa § < log(Mscr/Ms) < 6), sus pequios radios en el rango de.4 — 8.1 pc) y
gue se encuentran asociados a compactas regioned Hplo(< Ry;; < 8.7 pc). Los
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Figura 3.9: Distribuciones de las propiedades de sujpautos estelares encontrados por Melo
et al. (2005).

histogramas de la distribu@m de masa, tasa de fotones ionizantes, radioltaudo y
de sus regiones HIl encontrados por Melo et al. (2005) se tnaumesn la Figura 3.9.
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Cagtulo 3. Super amulos estelares en M82

3.3.4. M82-Al

M82-Al es un superionulo estelar que se encuentra en lagedi de O’Connell &
Mangano (1978), a 130 pc noreste datkeo de 2.2:m (Smith et al., 2006). Tiene una
edad aproximada de 6.4 med#oa, un radio efectivo det3.5 pc y una masa estimada
de 1.3x10° M, (Tabla 3.2), lo que lo convierte en uaimulo muy denso.

Este superimulo estelar tiene asociada una éegHIl compacta, de taro$ 4.5 +
0.5 pc de radio, con densidad;;; = 1800 cm~3 y una presin de~ 1.8 x 107 cm™3
K, asumiendo una temperatura g K. Smith et al. (2006) se dieron cuenta de que el
radio de la redgin HIl es muy pequ#o, ain para la alta pregn en la que se encuentra el
super éimulo estelar, ya que asumiendo que el tdonde la reghn HIl est definido por
el radio de la superburbijaformada por el viento del supeaimulo estelar (Cdpulo
2), el valor esperado del radio de la i@giHIl es de 150 pc.

Tabla 3.2: Datos del supetimulo estelar M82-A1 (Smith et al., 2006).

Paametro Valor
Cimulo
Radio a mitad de luz (R;) 3.0+0.5 pc
Log Ly/Lg 7.87+0.15
Edad 6.4+ 0.5 x 10% aflos
Masa (M) 1.85 x 10° Mg,
Tasa de fotones ionizantes7.5 + 3.0 x 10°° s~!
Region HllI
Radio a mitad de luz (Ry) 4.5+0.5 pc

Densidad elecémica (N.) 1800320 cm™3

Silich et al. (2007) desarrollaron un modelo que explicaquér M82-A1l tiene una
regibn HIl tan cerca de su superficie. Este modelo requiere qugpel gimulo estelar
se encuentre en un medio de alta gyesy presente una baja eficiencia de calenta-
mientd (fraccibn de la enerig me@nica liberada por las estrellas y supernovas del
cumulo que desps de una completa termalizéuino ha sido irradiada).dEamente
cumpliendo estas dos condiciones a la vez es posible quesgida HIl se encuentre
estacionada alrededor del supgmulo estelar a una distancia tan corta.

5 Smith et al. (2006) calcularon en valobteo del radio de la regn HIl utilizando la ecuaéin es-
tandar para superburbujas de Weaver et al. (1977) y |@rpetros observados del supénuilo estelar.
6 En el Cajiutlo 4 se da una explicam detallada.
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Capitulo 4

El modelo de viento confinado del
super aamulo estelar M82-A1

Silich et al. (2007) propusieron que la presencia de la cootgpaegibn HIl que ro-
dea al joven superionulo estelar M82-Al es el resultado de dos factores: una baj
eficiencia de calentamiento del material re-insertado pentos estelares y las fre-
cuentes explosiones de supernovas, yapido confinamiento del viento delimulo
por la alta presbn ambiental. En este cé@plo se discutia brevemente este modelo
para despe@s aplicarlo a una muestra de supdrmoulos estelares que como M82-A1,
tienen regiones HIl compactas asociadas a ellos.

4.1. Eficiencia de calentamiento

Los vientos de las estrellas masivas y las explosiones @grsoya inyectan material
y enerda me@nica al plasma del supetimulo estelar. La interadmn entre los flujos
inyectados provocagrdidas de energ por radiadn. Por lo que desf@s de una com-
pleta termalizadn de la enefg me@nica, $lo una fracabn de la eneng inyectada
es capaz de distribuirse en el volumen danalo en forma de eneig tErmica para
contribuir a su preéin ttrmica y a la generawmn del viento del @mulo. Porésto, se
le llama eficiencia de calentamient@,a la fraccon de la enefig me@nica que una
vez termalizada no es inmediatamente irradiada, sino @ye kepositarse de manera
uniforme en todo el volumen delimulo (Silich et al., 2007).
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Cagtulo 4. ElI modelo de viento confinado del supanuilo estelar M82-Al

En los super@mulos estelares con alta densidad de estrellas masivaeynswvas,
la distancia entre fuentes adyacentes es tan estrecha camtildad de energ termica
que se distribuye en el volumen déloulo es menor al 100 % (< 1), lo cual da como
resultado una disminu@n en la presin trmica y en la velocidad terminal del viento,
en comparadin con la que se tiene en el caso en gue 1. Esta disminudn en la
velocidad provoca que el equilibrio entre la ptesde empuje del viento y la prési
del medio interestelar se alcance a una corta distanciaidello.

4.2. La hidrodinamica del viento confinado

El modelo del viento confinado asume que las estrellas nggisapernovas se en-
cuentran distribuidas de manera homogenea dentro del suipelio estelar. Adeds,
sugiere que en el caso demculos muy masivos y compacto$]amente una fracén,

n, de la enert inyectada por las fuentes se distribuye en el volumen(delto au-
mentando la temperatura y prsidel plasma, y participa en la formanidel viento.

Como se comenten el Captulo 2, en los é@mulos con luminosidad manica
Lscr > L. €l radio de estancamient®(;) se encuentra afuera del centro defri-
lo. La posicon del radio de estancamiento depende del radio @elut (Rscr), la
luminosidad citica (L..;;) ¥ la luminosidad me@nica del @Gmulo (Lscr), y est dada
por (Wunsch et al., 2007; Silich et al., 2007):

1/3
Lcm’t )1/2
1— — . 4.1
(LSCE 41

La luminosidad dtica del dimulo depende de la eficiencia de calentamiento, el radio

Res = RSC’E

del dimulo, Rscr y de la velocidad terminal adiatica del vientoV,. 4 (Winsch et
al., 2007):

3 2 2R V4 V2 2
Loy = 280 Toen (MToeA - Ces ) (4.2)
2Aes 2 vy — 1
: 1/2 . L
dondel < n < 1, Vs = 2LSCE/MSCE] , « = 2.8 es un coeficiente fiducial

(Wiinsch et al., 2007)y; = 14mpyg/11 es la masa media por o\ el valor de la
funcion de enfriamiento en el radio de estancamieato= (vP../pes)"/? la veloci-
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4.2. La hidrodimmica del viento confinado

dad del sonido en el radio de estancamiento (vertGlap2), v = 5/3 es elindice
adiakatico para un gas ideak),; y p.s son la presin trmica y densidad en el radio
de estancamiento, respectivamente. La Figura 4.1 prelsergiacbdn que existe entre
la temperatura del plasma en el radio de estancamiento yniadsidad citica con la
eficiencia de calentamiento.
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Figura 4.1: Impacto de la eficiencia de calentamiento en |@npetros del viento dellenulo.

(a) Temperatura en el punto de estancamiento para diferentes valoregbjd_uminosidad
critica para diferentes valores geNotese que tanto la temperatura en el punto de estancamiento
como la luminosidad &tica del @imulo descienden al disminuir la eficiencia de calentamiento
del dimulo.

La densidad del plasma dentro del volumen definidaihges tan alta que se produ-
ce un enfriamiento catasfiico. El plasma termalizado decae en wmro de grumos
densos, fotoionizados (Mvisch et al., 2008) que forman una gHIl interna (Figura
4.2). Como se menci@nen el Cajtulo 2, esta prdida de eneig ocasiona el desplo-
me de la temperatura, y que el gradiente de prese vuelva tan peqiie que el flujo
de material estelar no puede desplazarse hacia afuerarmela;, provocando la acu-
mulacibn de material inyectado por las estrellas masivas y supasmbentro de esta
zona.

En la regbn externa al radio de estancamiento el gradiente degoréses capaz de
formar un flujo de material, o viento del supémaulo estelar, que incrementa su velo-
cidad hasta alcanzar la velocidad del sonido en la supedi&igimulo. La velocidad
del viento depende dg disminuyendo para valores menoresdéa. La tasa de mate-
rial expulsado deli@mulo en forma de viental(..) es directamente proporcional a la

35



Cagtulo 4. ElI modelo de viento confinado del supanuilo estelar M82-Al

tasa de material expulsado por las estrellas masivas yrsmger (/sc ), Y esh rela-
cionada con la posion del radio de estancamiento {M&ch et al., 2007; Silich et al.,
2007):

: : Lo \ Y2
Mex = MSCE (L = ) . (43)
SCE
Zona de acumulacion
dematerial

Estrellamasiva

Zonade creacion

del viento Supernova

R
R Inestabilidad térmica

Figura 4.2: Bosquejo de la zona interna del sugenualo estelar del modelo del viento confi-
nado por la alta presh ambiental. La zona de acumularcide material se representa en azul
para indicar que el gas @sibnizado.

El flujo de material estelar sale délraulo y entra en la zona del viento libre en don-
de rapidamente alcanza su valor aétito o velocidad terminal/,, = [2/(y — 1)]1/2 Ces
(Silich et al., 2007), donde.; es la velocidad del sonido en el radio de estancamiento.
Durante su trayecto por la zona del viento libre, la tempeaadel viento decrece, y en
ocasiones puede descender lo suficiente como para volwessepsible a los fotones
ionizantes que emite el supdiiraulo estelar, en este caso formandose unamnegil
de baja emidin y alta velocidad alrededor delimulo. Este viento de alta velocidad
(el cual puede estar fotoionizado) es detenido abruptanpeEmtuna onda de choque de
reversa, la cual desacelera, comprime y calienta al vi€htando la preéin del medio
interestelar logra detener la expanrsie la superburbuja interestelar (ver @alp 2),
es decir, cuando la prési de empuije del vientd,,,(R..) = p.(R.)V2, seaigual ala
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4.2. La hidrodimmica del viento confinado

presbn termica del medio interesteladr,, la onda de choque externa se desvaréeger
la onda de choque de reversa se locatizar el radiaR,;, (Silich et al., 2007):

(4LcritLSCEV020)1/4

Rc - y
h (4 PyV2 )1/

(4.4)

Sin < 1 la velocidad terminal del viento seconsiderablemente menor que en el
caso adiadtico (V. < V4), provocando que el equilibrio entre la p&side empuje
del viento y la presin del medio interestelar se establezca a una distanciacmoehor
que en el caso adiabico. Adenas, entre ras alta sea la prési del medio interestelar
la distancia entre la onda de choque de reversa y el supeunlo estelar sérmenor
(Silich et al., 2007).

La onda de choque detiene al viento que impacta en ella. Btovigue entra a la
onda de choque desplaza al viento previamente cho&ati®recorre una distancia,
(Franco, 1992), antes de que su temperatura desciendddssi4 K, y sea ionizado
por los fotones ultravioleta emitidos por el supémulo estelar.l., depende de la
densidad, temperatura, y fubai de enfriamiento post choque,( = [(y + 1)/(y —
D1/ 1) (Pon/V2), Tpe = (31,V2)/(16k) y A(T,.), respectivamente):

o 3 2% kf/\TpcVoo

Ly =-"—
8 ptp NpeA(The)

(4.5)

dondey; = 14my/11 es la masa promedio por iop, = 14my/23 es la masa pro-
medio por paitula en un plasma completamente ionizado c@tamo de helio por
cada 10atomos de hidrgeno,k = 1.38 x 107!¢ erg K-! es la constante de Boltzman

y fn = 0.3 es un coeficiente fiducial (Silich et al., 2007). Cuando elta@mocado se
encuentra a una distancia, = R, + L, del centro del amulo, los fotones ionizan-
tes emitidos por el supetimulo estelar que no fueron absorvidos por las regiones Hll
internas, ionizan el viento chocado ydy formando una densa régi HIl esftica que
rodea al @mulo (Silich et al., 2007).

Silich et al. (2007) aplicaron los datos observacionalessémradio y tasa de fotones
ionizantes deli@mulo, radio y densidad de la régi HIl que lo rodea) del supetimulo
estelar M82-A1 al modelo del viento confinado. Encontraroa para ajustar el radio
del cascawn de viento chocado y fotoionizado del modelo al radio dedgon HIl que
envuelve a M82-A1, la eficiencia de calentamiento de M82-&v} & 4.65 %.
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Figura 4.3: Bosquejo del modelo de un supemealo con viento confinado por alta presi
ambiental. Se observan las tres zonas del modelo y las tres regiones fatdémfzolor azul).

Para entenderamno depende la eficiencia de calentamiento de loarpetros ob-
servacionales delrnulo, se necesita ajustar el modelo del viento confinadtagaita
presbn ambiental a un conjunto de supénulos estelares que tengan unaaadill
compacta asociada a ellos. Dentro de la zona central dedeigdli82, el superiamulo
estelar M82-A1 no es dlnico con una re@n HIl asociada. Melo et al. (2005) encon-
traron 197 superionulos estelares con regiones HIll compactas asociadassa Bk
manera que en el Ciplo 5, se utilizaa este catlogo para seleccionar una muestra de
super émulos estelares con regiones HIl compactas asociadassa efl el Cafiulo
6, a la muestra seleccionada se le aj@strmodelo del viento confinado por la al-
ta presbn ambiental, y se calculaia eficiencia de calentamiento de cada uno de los
cumulos.
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Capitulo 5

Una nueva muestra de superemulos
estelares

A partir del catlogo de superi@mulos estelares en elinleo de M82 desarrollado
por Melo et al. (2005), y de las observaciones realizadas eloaspectrofd@metro
PMAS por Ana Monreal-Ibero (Comunicaci privada), se selecciénuna muestra de
10 super émulos estelares que, como M82-Al, presentan un@mekil asociada.
La muestra cuenta con los valores de masa, radio y tasa dedstmnizantes de los
cumulos, y el radio y densidad de la régi HIl asociada a cada uno de ellos.

5.1. Datos del HST

Utilizando imagenes del HST, Melo et al. (2005) realizaron uralcajo fotongtrico
de 197 superiamulos estelare®yenes asociados a regiones Hll en el brote violento
de formacdn estelar de la zona central de M82 (O’Connell & Mangano, LI7/&s
cimulos se distribuyen en cinco zonas (Figura 5.1): nortec(M)16 @mulos, noreste
(NE) con 51 émulos, noroeste (NW) con 2Lmulos, sureste (SE) con 86raulos, y
suroeste (SW) con 23umulos. Las caractisticas principales de logimulos identifi-
cador por Melo et al. (2005) son su alta madastr ~ 1.7 x 10° My) y su taméio
(Reont = 4.7 pc), que implican una alta densidad estelar.
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Cagtulo 5. Una nueva muestra de supénuilos estelares

(a) Disco de M82 (b) Zona central de M82

Figura 5.1: (a) Imagenoptica del disco de M82. Se presentan las regiones identificadas por
O’Connell & Mangano (1978) y se encierra en un cuadrado azulda zentral de la galaxia.

(b) Imagen en K de la zona central de M82. Se presentan las cinco zonas establecdidas po
Melo et al. (2005): N, NE, NW, SE y SW. Lamkas discontinuas indican la posicide las
regiones identificadas por O’Connell & Mangano (1978).

5.2. Densidad electbnica con PMAS

La densidad eledbnica promedio de una regi HIl puede medirse a partir del co-
ciente de intensidades de dosdas en emiéin. Estasiheas deben pertenecer al mismo
ion, ser emitidas por niveles de enierguperiores distintos con una eriarde excita-
cion muy cercana, y tener el mismo nivel inferior de erg(gielens, 2005; Osterbrock
& Ferland, 2006). La excitadn de un electn del nivel inferior a cualquiera de estos
dos niveles superioredlamente depende de la intensidad de las colisiones, paoelo g
la poblacon de los dos niveles superiores depende de la densidadeya gumero de
colisiones es directamente proporcional a la densidad; ggtsiguiente el cociente de
lineas es sensible a la densidad.

Entre los cocientes dénleas nas utilizados para medir la densidad elenica de
regiones HIl se encuentran [OM}729/[O11] A3726 y [SI]A6716/[SII|A6731. La Figura
5.2 presenta la relamn entre el cociente de lagéas de oxjeno y azufre una vez
ionizado, y la densidad eleémica de una re@n HIl cuando se asume una temperatura
T = 10* K.
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5.2. Densidad eledinica con PMAS
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Figura 5.2: Intensidad de los cocientes fieas de oigeno (Inea discontinua) y de azufre
(linea continua) como funciones de la densidad deatan. cuandol’ = 10* K (Osterbrock

& Ferland, 2006). La Figura se redizn IDL utilizando las densidades calculadas por la tarea
temderdel programa IRAF.

La densidad de las regiones Hll asociadas a los sujpenlos estelares de la muestra
se calcub a patir del cociente déneas de azufre [SIN6716/[SII]A6731. Los valores
de intensidad de lasneas del azufre una vez ionizado, [Sll], se obtuvieron &rpar
de observaciones del centro de M82 tomadas con el espdotratyo PMAS (PMAS,
Postdam Multi-Aperture Spectrophotometepor Ana Monreal-Ibero (Comunicami
privada). A partir de las observaciones la Dra. Monreatdlmnstruyp dos mapas de
intensidad de lasineas del azufre [SIN6717 y [SI]A6731. Estos mapas ext for-
mados por dos areas de obser@actontiguas d&” x 8” cada una y una resoluri
de 0.5"pixel (1 pixel = 8.75 pc). Con estos mapas se c@laul tercer mapa, el mapa
del cociente de intensidad laséas de azufre [SINB717/[SI]\6731, el cual permite
calcular la densidad eleéinica del gas ionizado.

Desafortuadamente este mapa no cubre por completo la zona central 2¢R48
gura 5.3). De los 197 supetimulos estelares identificados por Melo et al. (20@5) s

1 El espectrofd@metro PMAS es un instrumento de campo integral, de reswsitinoiermedia en el
rangooptico, que se encuentra instalado en el Telescopio de 3&@akhr Alto, Esp@a.
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Cagtulo 5. Una nueva muestra de supanulos estelares

84 se encuentran en el mapa de PMAS (Figura 5.3), de los cl@lpsrtenecen a la
zona noreste (NE), 3 a la zona noroeste (NW), 66 a la zonas{f&s) y 5 a la zona
suroeste (SW).
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Figura 5.3: Mapa de la intensidad del cociente deilasals de azufre [Sp717/[SH]A6731.
El tamdio de cada pixel es de 8.75 pc (Freedman et al., 2001). Los 84 dupatas estelares
que se encuentran dentro del mapa de PMAS se presentan en coffiredaseona a la que
pertenecen (NE-amarillo, NW-azul, SE-verde y SW-rojo).

La densidad eledbnica del gas ionizado {n;) de cada uno de los pixeles del mapa
del cociente deiheas ([SIIN6717/A\[SI1]16731) se calcub utilizando la tareatéemdef
del programa IRAF . Esta tarea recibe como panetros la intensidad del cociente
de dosineas sensibles a la densidad y el valor de la temperatugadetiando como
resultado el valor de la densidad eléctica del mismo. La temperatura del gas ionizado
se asunt de10* K. Asi, a cada superianulo estelar se le asigrel valor de densidad
correspondiente al pixel en el que se encuentra dentro de el cociente déneas
de azufre de PMAS. En el apdice A se explica@mo se obtuvieron las posiciones de
los super Gmulos estelares en el mapa de PMAS.

2 IRAF es un programa para analizardgenes astr@micas. La tarea temden es parte del paquete
nebular.
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5.3. Super @mulos estelares seleccionados

5.3. Super @imulos estelares seleccionados

De los 84 superiamulos estelares que se encuentran en el mapa del cociente de
lineas de PMAS, se seleccionaron aquellos para los que seiaohas valores de la
masa, radio y tasa de fotones ionizantes dehalo, a§ como la densidad y el radio
de la regbn HIl asociada. Otra condimh que cumplen lostonulos elegidos es que
el radio de la redgin HIl que los rodea (R;;) es mayor al radio delionulo (Rscx).
Esta condiddn es necesaria ya que eslglico caso en el que se tiene la certeza de
gue todas las estrellas masivas se encuentran rodeadasrpgbh Hll, aparte de ser
una restricddn impuesta del modelo del viento confinado por alta preambiental. En
total encontramos 21 candidatos que cumplen las condEimgmesarias para poder ser
estudiados con el modelo del viento confiando por alta@nesinbiental. Sin embargo,
de estos 21 objetoEmente 10 tamkn fueron identificados como supedrmmeulos
estelares en el trabajo realizado por Mayya et al. (2008)loRque la muestra final de
cimulos consta@damente de estos 1@mulos (Tabla 5.1) que cumplen los requisitos
necesarios y que adémfueron identificados en las bandas B, V e | en la investigaci
de Mayya et al. (2008). La muestra contiengiincllo en la zona noreste (NE), 8 en la
sureste (SE) y 1 en la suroeste (SW), como se ilustra en lagdFgdr

Tabla 5.1: Valores de los SCEs

Melo et al. (2005) Mayya et al. (2008)
ID ID zone ID
1 20 5 178
2 52 4 47
3 12 4 13
4 58 4 34
5 14 4 20
6 59 4 45
7 3 2 71
8 72 4 200
9 81 4 32
10 75 4 28

Los dimulos de la muestra tienen altos valores de densidadmegtels—40.3) x 102
M, pc3. Estos son el resultado démulos relativamente masivg$, 18 — 4.0) x 10°
Mg, Yy muy compactos, con radios en el estrecho rang@de- 4.8) pc.

43



Cagtulo 5. Una nueva muestra de supanuilos estelares
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Figura 5.4: Inagen en K de la zona central de M82 con el contorno de la zona observada
con PMAS en rojo, y la posion del supereémulo estelar M82-A1 marcada con una cruz roja.
Los 10 super @mulos estelares de la muestra se presentan en coloii@s Isegona a la que
pertenecen (NE-amarillo, SE-verde y SW-rojo).

Otras caractésticas de los superimulos estelares de la muestra son su juventud,
con edades entre 3 y 18 megdoa, y la alta luminosidad en lanka del hidbgeno
ionizado (Hx) de sus regiones Hll asociadas.

Las regiones HIl que rodean a los supégmulos estelares de la muestra son muy
compactas, con una diferencia promedio entre el radio etincrany el radio en k
de tan 6lo ~ 1.3 pc. Adenas tienen un alto valor de présitermica (P/k) en el rango
(6.6 —12.1) x 10° cm™3 K.

La Tabla 5.2 presenta los valores de losapagetros de los supefimulos estelares
gue se encuentran en la muestra (densidad estelar, maeataad de fotones ionizan-
tes) y de sus respectivas regiones HIl (densidad del gas, yadasa). El valor de la
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5.3. Super @mulos estelares seleccionados

masa de las regiones HIl que rodean a lmsulos se obtiene a partir de la conditi
de balance de fotoionizam:

Vn? Bo = Fyv (5.1)

donde V es el volumen de la régi ionizada, n la densidad elemtica nun&rica y 3,
es el coeficiente de recombinénia todos los niveles excepto el nivel base; y del valor
de densidad de las regiones HII:

M
= — = . 5.2
p=; =Hn (5.2)
Al despejar el valor del volumen en la Ecuati5.2 y sustituirlo en la Ecuam
5.1 se encuentra la dependencia entre la masa de nretil y la tasa de fotones

ionizantes:

F
My = #n gv = unV (5.3)

Los paametros mencionados anteriormente son los necesariosifierar el mo-
delo de viento confinado por alta pr@siambiental de Silich et al. (2007), y calcular
el valor de la eficiencia de calentamiento. En el siguienpituia se presentan los
valores de eficiencia de calentamiento de cada uno de los speillos estelares de
la muestra (Figura 5.4) obtenidos a partir del modeloiticalde Silich et al. (2007).
Tambén se estudiarla relacbn entre la eficiencia de calentamiento y losjpaetros
de los @mulos.
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Cagtulo 5. Una nueva muestra de supanuilos estelares

Tabla 5.2: Valores de los SCEs

1D Px Msce Rsce Fuv NHIT Rurr Mpurr
(10* Mg pc?) (10° Mg) (pe) 10*s71) (10% cm™=3) (po) (10> Mg)
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8)
1 1.28 +£0.96 0.35+0.16 4.03 7.10 £+ 3.70 7.69 +0.76 5.64 3.82 4+ 2.02
2 1.46 = 1.05 0.40 £0.16 4.03 34.00£21.00 9.50+£0.51 4.83 14.79 = 9.17
3 2.65 4+ 2.36 1.25+0.92 4.83 17.70 £ 9.40 7.06 +£0.71 5.64 10.36 + 5.60
4 4.58 £+ 3.58 0.64+0.14 3.22 19.00 + 7.90 9.53 £0.81 4.03 8.24 + 3.50
5 9.30 +9.99 1.30 £1.00 3.22 15.20 £+ 8.40 6.65 + 0.60 5.64 9.45 4+ 5.29
6 14.59+16.08 4.00£3.70 4.03 24.00+12.00 &.86+1.15 4.83 11.20 £5.78
7 15.664+12.22 2194047 3.22 58.004+£22.00 7.714+1.70 4.83 31.09+13.64
8 24.424+25.00 1.454+0.33 2.42 16.60 =£5.10 1146 +£0.76 3.22 5.99 £ 1.88
9 25.74+24.46 3.60+2.10 3.22 18.00 £ 8.20 8.50 £1.45 4.03 8.75 +4.26
10 40.43 £+£54.78 2.40+220 242 24.00415.00 11.63+0.82 4.83 8.53 £ 5.36

Columnas: (1) Identificador del SCE, (2) densidad estelacitalilo,(3) masa, (4) radio fotagtrico en el continuo,
(5) tasa de fotones capaces de ionizar eldgeno, (6) Densidad del gas de la GegHIl asociada al SCE y (7) radio fot@tmico en H.
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Capitulo 6

| a eficiencia de calentamiento de
super aimulos estelares

El objetivo de esta tesis es estudiar la refatique existe entre la eficiencia de
calentamiento y los pametros observacionales de los sup&@meilos estelares. En
este cajtulo se aplicaéd el Modelo de viento confinado por alta pr@siambiental
(Captulo 4) a la muestra de 10 supetaimulos estelares (Céplo 5), para estudiar la
relacion entre la eficiencia de calentamiento y losraetros del amulo.

6.1. Aproximacion analitica del Modelo de viento con-

finado

Se apli® el Modelo andtico de viento confinado (Silich et al., 2007) a la muestra
de 10 super @mulos estelares seleccionada en el i@ép 5. Este modelo necesita
como paametros de entrada los valores de masg; -, radio, Rscr, Y tasa de fotones
ionizantes,Fy;y,, del dimulo, y el radio,Ry;;, y densidadyny;;, de sus respectivas
regiones Hil.

Calculamos la luminosidad m&gica de los @mulos con la relaéin:

M,
Lscp =3 x 103 (ﬂ) ergs ! | (6.1)
Mg

la cual aproxima los resultados del modelo teesis de pobladn Starburst99 (Leit-

a7



Cagtulo 6. La eficiencia de calentamiento de supgenalos estelares

herer et al., 1999) para el caso derailos pvenes. Y con este valor calculamos la tasa
de inyecobn de material de estrellas masivas y supernovas:

(6.2)

dondeV,, 4 es la velocidad terminal adiatica del viento, cuyo valor se aswrgomo
Voos = 102 km s,

El valor de la eficiencia de calentamiento se obtiene a metin nétodo iterativo,
el cual se describe a continuawoi

1. Se establece un valor de prueba para la eficiencia de @alemito,, y se susti-
tuye en la ecuadn que define la temperatura del plasma en el radio de estanca-
miento, T, (Silich et al., 2008):

V2 2 T.. dA.s 1
NVoa . Ces 1 — . Ces =0 ’ (63)
2 v—1 2\ dT 2y —1
dondey = 5/3 es elindice adiahtico, c.; y A.s; son la velocidad del sonido
y la funcibn de enfriamiento en el radio de estancamiento, respetting. Es-

ta ecuadn se resuelve de manera iterativa hasta encontrar el valby, djue
satisface la ecuaomn.

2. Elvalor encontrado d&., permite calcular la luminosidaditica, L.,;; que tam-
bien depende dsg, el radio de estancamient®,, y la velocidad terminal/,,
(Wunsch et al., 2007; Silich et al., 2007):

2,2 4 2 2
Lcm't _ 37”7& 1 RSCEVOOA nvooA o Ces ’ (64)
2, 2 41
I 1/271/3

crit
Res - RSCE 11— (LSCE> ] ) (65)

2 1/2
Voo = <7Tl) Ces - (66)
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6.1. Aproximacbn anaitica del Modelo de viento confinado

3. Desps, se calcula latemperatura del viento que ha atravesadddade choque
de reversal,,. (Spitzer, 1965; Silich et al., 2007):

iuivz

Tvc: - .
16 k&~

(6.7)

4. Finalmente, el valor de se obtiene resolviendo la ecuawi(Silich et al., 2007):

1— (47TP0V020AR?{H>1/2
(4LcritLSC’EVOQO)1/4
L BRNSP N0 pdVE | e
A g R, 512 PyRp i A(Toe) ’ '

dondey; = 14my/11 es la masa media por patla,my = 1.67 x 10724 g es
la masa de uatomo de hidbgeno,f; = 0.5 es la fracadn de fotones ultravioleta
capaces de alcanzar la regiHIl externa,fy = 0.3 es un coeficiente fiducial,
B =259x10"13 cm™3 s7! es el coeficiente de recombinégia todos los niveles
excepto el nivel base\(7,.) es el valor de la funoéin de enfriamiento del viento
chocado yF, es la pregin del medio interestelar, la cual es igual a la fnesle
la regon HIl, Py = Py = ngirkTw, dondek = 1.38 x 10~ erg K™ es la
constante de Boltzman;; = 10* K.

El procedimiento anterior (pasos 1 a 4) se repiten de mategediva hasta encontrar
el valor den que permita resolver la Ecuéci 6.8 con la preciéh necesaria, la cual
debe ser mayor 8 °.

Para calcular los errores de los @aretros calculados por el programa: eficiencia
de calentamiento, luminosidad néica eyectada, tasa de material expulsada por el
cumulo y velocidad terminal del viento se utdizl método de propagaan de errores
(Bevington & Robinson, 2003; Wall & Jenkins, 2003).
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Cagtulo 6. La eficiencia de calentamiento de supgenalos estelares

6.2. Aplicacibn del modelo a la muestra de superi@mu-

los estelares

Los resultados obtenidos al aplicar el modelo del vientdicado a la muestra de 10
super émulos estelares de la zona central de M82 se presentan ahl&6l1 y la Fi-
gura (6.1). Los pametros calculados son: eficiencia de calentamientduminosidad
mednica del @mulo normalizada con la luminosidadt@a (Lsc g/ L), fraccion de
la tasa de energ mea@nica (../Lsck), tasa de materiall\'({ex/MSCE) inyectado por
las estrellas masivas y supernovas que es reinsertado @del imterestelar ambiental
y velocidad terminal del viento delimulo (V).

Tabla 6.1: Paametros calculados de los SCEs

ID n LSCE/LCTit Leac/LSC’E Mex/MSC'E Voo
(%) (%) (%) (kms™)

1) 2 3 4) ®) (6)

1 7814213 1.79 4+ 1.20 3.17+1.06 74.67+37.26 206.20 + 38.10
2 6.96+1.90 2.74 + 2.06 2.46 +£0.93 60.42+31.35 201.70 & 35.97
3 497+1.10 1988+£16.84 0.83+0.34 21.97+10.74 190.10 % 24.57
4 530+£1.22 12.59 +10.61 1.04 £0.44 28.18£14.19 192.50 £ 26.54
5 523+1.24 26.88+£23.65 0.71+0.31 19.294+10.09 191.90 +27.17
6 4.01+0.82 201.92+4+210.83 0.23+0.12 7.04 £4.01 180.60 £ 20.47
7 4284079 102.56+91.08 0.334+0.15 9.894+4.86 183.80+19.13
8 4.274+0.89 94.06+95.79 0.34+0.18 10.49+5.96 183.70 +21.50
9 3.70+0.61 352.83+338.80 0.17+0.08 5.32+£2.73 176.10 + 15.94
10 5.62+£1.75 51.61£55.56 0.53+£0.28 13.92+£9.17 194.50 + 36.98

Todos los superianulos estelares de la muestra se encuentran @gieheén bimo-
dal, y presentan una eficiencia de calentamiento baja, @s tod casos menor al 8 %.
Ademas, estudiamos la rela@ai entre la eficiencia de calentamiento y los diferentes
palametros de losiamulos. No se encoriiminguna dependencia entfey el radio de
los dumulos (Figura 6.1a). Sin embargo, se endonina posible dependencia entre la
eficiencia de calentamiento y la masa o la densidad esté¢anés 6.1b y 6.1c). El va-
lor de la eficiencia de calentamiento parece disminuir aleniar la masa y densidad
estelar del amulo. Este comportamiento pddresperarse al comparar la interacci
entre los flujos expulsados por las estrellas masivas y soy&s que forman elnu-
lo, con las colisiones de los vientos de estrellas binariasivas (Luo et al., 1990;
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6.2. Aplicacbn del modelo a la muestra de supégnuilos estelares

Stevens et al., 1992), en donde &gida de eneiig por radiadn es inversamente pro-
porcional a la distancia entre las fuentes. Estos resudtdeloen confirmarse utilizando
palametros de entrada con menores barras de error.

10 10
8F —_ ] 8k ]
g 6 i g6 *
& I el T
4t — ] 4L s, ]
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2F ] 2F ]
O L L L L O L L L L
1 2 3 4 5 6 0 2 4 6 8 10
Rsc (pc) Mscr (105 Mo)
(a) n vs. Radio (b) n vs. Masa
10
8 R E
¥ o :

O L L L L
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p.(10* My, pe™)

(c) n vs. Densidad estelar

Figura 6.1: Relacin de la eficiencia de calentamiento con la masa, densidad estelar y radio del
cimulo (Faneles a, b y ¢ repectivamente).

La baja eficiencia de calentamiento implica que la tasa dejenme@nica que los
cimulos insertan en el medio interestelar es mucho menorelaeespers al usar
el modelo de mitesis de poblabnes estelares Starburst99 (Leitherer et al., 1999). La
tasa de enefg insertada al medio interestelar por lésnulos en el Modelo de viento
confinado es:

Lew = _Mexvz

0o )

(6.9)
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Cagtulo 6. La eficiencia de calentamiento de supgenalos estelares

dondeM,, = Mscg [Lerir/Lscr]"? (Winsch et al., 2007; Silich et al., 2007). Utili-
zando lareladn Lgcr = MSCEVC?OA/Q, se encuentra la fradon de la tasa de enéey
meanica que el@mulo inserta en el medio interestelar que lo rodea es:

I L. 1/2 2
exr _ ( crit ) ( Voo ) ) (610)
Lsck Lsck Voor

Debido a que la eficiencia de calentamiento es responsatiie fipaccibn de enera

qgue el @mulo inserta en el medio interestelar que lo rodea, la terides la misma que
la de la Figura 6.1(c). Losatculos realizados indican que la tasa de elaengeé@nica
que los superianulos estelares de la muestra inyectan al medio inteaestelbaja,
con valores paré.,/Lscr menores al 5 %.

Ciertamente los valores de la densidad de las regiones HH pdémetros obser-
vacionales de losiomulos tienen altas barras de error (Melo et al., 2005). Adem
la aproximaddn anaitica que hemos utilizado en el estudio conlleva a subestiema
un factor de~ 2, el valor den. Sin embargo, los muy bajos valores obtenidos indi-
can que la luminosidad magica expulsada por los supdmgulos estelares debe ser
notablemente menor a la predicha por el modeloidiesis de pobladn Starburst99.

52



Capitulo 7

Conclusiones y trabajo futuro

7.1. Conclusiones

El objetivo de este trabajo de tesis era el buscar algunandepeia entre la eficien-
cia de calentamiento y los @anetros observacionales de los supenalos estelares
con regiones HIl compactas asociadas a ellos. Para logerecesitaba aplicar el Mo-
delo de viento confinado por alta presiambiental (Silich et al., 2007) a una muestra
de super amulos estelares que tuvieran asociada un@ndgil compacta.

En este trabajo se constiuyna muestra de 10 supdmoulos estelares, todos ellos
con densas y compactas regiones HIl asociadas, en la zotral @gnla galaxia con
brotes de formadin estelar M82. Los pametros observacionales que forman la mues-
tra son: masa, radio y tasa de fotones ionizantes dellosilos, ascomo el radio y
densidad de las regiones HIl que los rodean. El conocimmtestos pametros per-
miti6 aplicar el Modelo de viento confinado a la muestra de sujp@utos estelares y
ad calcular la eficiencia de calentamiento de cada unesties.

Los principales resultados obtenidos en este trabajo son:

= Una muestra de 10 supelimulos estelares con regiones Hll asociadas para los
gue se conocen los valores de masa, radio y tasa de fotorieantas de los
cimulos, ascomo el radio y densidad de la régiHII que los rodea.

= La eficiencia de calentamiento de ldsntulos estudiados es baja, en todos los
casos menor al 8 %.
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= Encontramos que es posible que exista una dependencialamrtiieciencia de
calentamiento y la masa o densidad estelar de los suipeulos estelares. Los
cimulos con mayores masas y densidades estelares prespataficiencia de
calentamiento menor. Sin embargo, esta tendencia no se paedurar debido a
las grandes barras de error en la densidad estelar dériugdas.

» La tasa de energ me@nica y material estelar que loGrulos insertan en el
medio interestelar es mucho menor a la que se espeabusar el modelo de
sintesis de pobladnes estelares Starburst99 (Leitherer et al., 1999).

7.2. Trabajo futuro

Los resultados obtenidos en este trabajo promueven uni@shad profundo del
comportamiento de la eficiencia de calentamiento. Los joabde inteés a realizar
son:

= El catilogo de Melo et al. (2005) es &hico en el que se encuentran los va-
lores observacionales (a excaptide la densidad de la régi HIl) necesarios,
para utilizar el Modelo del viento confinado. Sin embargovakres reporta-
dos tienen altas barras de error. Es necesario realizaruava muestra de super
cimulos estelares con mejores datos que permitan obtergesalon menores
barras de error, paraigsoder confirmar la existencia de la dependencia entre la
eficiencia de calentamiento con la densidad estelar ddilosios.

= Laevolucbn de las estrellas en lo@mulos provoca cambios en la tasa de ergerg
y de material inyectado dentro ddlraulo. Por lo que se espera que la eficiencia
de calentamiento sea dependiente del tiempdaSeteresante estudiar la evo-
lucion temporal de la eficiencia de calentamiento aplicando eléWtode viento
confinado a una muestra de supé@mulos estelares con diferentes edades. De
manera que se necesita tener una muestra de suprias estelares para los
gue se conozcan los valores de edad.

= El Modelo de viento confinado predice que el radio de laonedill que rodea a
los super Gmulos estelares depende de la gresimbiental. Por lo que es intere-
sante estudiar la dependencia de los radios de las regiohesHos paémetros
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ambientales de la galaxia. De manera que se necesita domstaumuestra de
cumulos con regiones HIl compactas que se encuentren emtdsstjalaxias.
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Apeéendice A

Localizacion de los SCEs en el mapa de
PMAS

La asignadn de la posidn de los superianulos estelares encontrados por (Melo et
al., 2005) en el mapa de intensidad del cocientéraeak [SIIN6717 /6731 de PMAS
no se pudo realizar de manera directa debido a que no se aamaiakas coordenadas de
la imagen de PMAS. La posigh de los superlanulos estelareotamente se conde
para una iragen Hvtomada por el HST, con una resolaide 0.046"/pixel. De manera
gue se necegiutilizar una indgen en kK tomada por PMAS que cubre el mismo campo
gue el mapa del cociente de lasdas de azufre.

Para comparar ambas &genes se déptener una resolu@mn similar, por lo que la
imagen en k del HST del 200 x 1200 pixeles se coéty degra® en una nueva iagen
de 94 x 98 pixeles con resolubn de 0.506"/pixel, la cual es aproximadamente igual a
la resolucdn de las ilagenes de PMAS. Aparte, se construya nascara de la idggen
en Ha de PMAS @7 x 24 pixeles) con los pixeles con intensidad mayor al 34 % del
méaximo de la inagen.

Se realib la correladdbn cruzada (Wall & Jenkins, 2003) en dos dimensiones de la
mascara de PMAS y la iagen degradada del HST en area de confianza dé& x 8
pixeles. Estarea se encuentra en la zona central de &gen del HST, y se utilizya
gue en ambas iagenes se observa la regiA (O’Connell & Mangano, 1978) de M82.

El computo de la correlaén cruzada en dos dimensiones es un procedimiento iterativo
que recorre pixel a pixel élrea de estudio. Para calcular el coeficiente de coréglaci
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en una posién dada,C(A, B), en donded y B son matrices de 37 columngs) y

24 renglonegm) que contienen los valores de intensidad de lagen de la rascara
(A) de PMAS y de la zona de la igen del HST cubierta p@sta(B), se utilizd la

Ecuacon A.1 (Russ, 2002):

donde

ZZA(Q%%)
i =laeL
B nm
ZZB(‘TZ?ZJJ)
B =1 J=1
a nm

La posicbn del ajuste de la &scara de PMAS sobre la &égen degradada del HST
con la que se calcula el coeficiente de corréaaras alto es elegida como la posi-
cion de la inagen de PMAS sobre la imgen degradada del HST.1Ason ayuda de las
coordenadas de los supémaulos estelares en la agen degradada del HST se pudie-
ron asignar las posiciones éstos en el mapa de intensidad del cocientérasab del
azufre de PMAS y calcular las densidades de las regionessHitiadas.
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