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Resumen

Las estrellas de gran masa tienen una gran influencia sobre el medio in-
terestelar (MIE) que las rodea, no sélo al final de sus vidas cuando explotan
como supernovas, sino también durante fases més estables de su evolucién.
Este impacto se debe a que estas estrellas emiten una gran cantidad de fo-
tones muy energéticos y poseen altas tasas de pérdida de masa. Debido a
esta interaccién, en el MIE cercano a la estrella se forma una regién de baja
densidad y alta temperatura conocida con el nombre de burbuja interestelar.

Observacionalmente, una burbuja interestelar puede ser detectada a través
del andlisis del MIE en distintas frecuencias. En la linea de 21-cm del HI la
misma se evidencia por la presencia, alrededor de la estrella, de una zona de
baja densidad de HI rodeada por una cdscara de HI en expansién. En el con-
tinuo de radio y en el 6ptico, debido a la alta emision de fotones energéticos,
se manifiesta por la existencia de una regién HII. En el infrarrojo esta inter-
accion se evidencia a través de un incremento en la temperatura del polvo en
las cercanias de la estrella. También la distribucién de moléculas puede verse
afectada por esta interaccién.

Con el objetivo de incrementar el nimero de objetos analizados y poder
llegar a comprender la interaccién entre las estrellas de gran masa y el medio
que las rodea en mayor prufundidad, en este trabajo de Tesis presentamos un
analisis observacional del MIE alrededor de algunos de estos objetos. Para ello
hemos utilizado distintos tipos de instrumentos y bases de datos, con el fin de
llevar a cabo un analisis lo mas completo posible, cubriendo un amplio rango
dentro del espectro electromagnético.

En todos los casos analizados hemos encontrado estructuras en el MIE
muy posiblemente relacionadas con los objetos bajo estudio. Como una con-
secuencia de la variedad de instrumentos utilizados en este trabajo, es posi-
ble visualizar las diferencias morfolégicas entre las estructuras encontradas en
relacion con la resolucion utilizada. Asimismo, un resultado interesante que
surge a partir del analisis de datos a distintas frecuencias, es que la presencia
de estructuras en el continuo de radio e infrarrojo pareciera ser una excepcion
presente en algunos objetos y no una caracteristica comun de los mismos. Esto
ultimo es un hecho observacional, el cual serd discutido en la ttima parte de
esta Tesis.
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Capitulo 1

Introduccion

Quedarse durante horas mirando el cielo en una noche despejada, lejos de las
luces de la ciudad, es algo que seguramente la mayoria hemos experimentado.
La cantidad de estrellas que se observan es cuanto menos impactante. Nos
inunda una sensacién de silencio, quietud y eternidad. Todo parece haber
estado intacto por siempre. Sin embargo, las estrellas no sélo no estdn quietas
sino que ademas cumplen un ciclo: nacen, evolucionan y mueren.

En nuestra galaxia y en las cercanias del Sol el cociente entre el didmetro
de las estrellas y la distancia promedio entre ellas es ~ 3 x 1078, lo que indica
que las mismas ocupan sélo una pequeiia fraccién del espacio(~ 10723). Hasta
la década de 1920 muchos astrénomos consideraban que el espacio entre las
estrellas estaba esencialmente vacio, con sélo algunas posibles concentraciones
aisladas de gas y polvo. Con la disponibilidad de la placa fotografica y la
posibilidad de realizar observaciones con mayores tiempos de integracién, asi
como la irrupcién de nuevas tecnologias que permitieron observar fuera de la
tradicional “ventana” éptica del espectro, se pudo apreciar que ademas de
la presencia de nubes aisladas, existia entre las estrellas una componente de
materia extendida. Este medio interestelar (MIE) estd compuesto por gas en
varias de sus formas -molecular, atémica e ionizada- y por una clase particular
de materia, llamada polvo interestelar. EI MIE no es ajeno a la evolucién de
las estrellas. Tanto su dindmica como su composicién quimica son fuertemente
alteradas por la presencia de las mismas.

La radiacién elecromagnética transporta la informacién a partir de la cual
se construyen los modelos astrofisicos. La produccién de dicha radiacién esta
fuertemente relacionada con las condiciones fisicas prevalecientes en el emisor:
los movimientos de las particulas que lo componen, la temperatura, la pre-
sién, la posible presencia de campos magnéticos, etc. A su vez, la propagacion
de la informacion llevada por las ondas electromagnéticas es afectada por las
condiciones del camino que atraviesa. Nuestra atmosfera permite que lleguen
hasta nuestra superficie solamente ondas electromagnéticas comprendidas en
pequenas bandas del espectro elecromagnético. Estas bandas constituyen ver-
daderas ventanas para la observacion del espacio exterior. La banda del espec-
tro visible esta comprendida en el rango de longitudes de onda entre los 3000 y
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7000 A. Hasta hace relativamente poco tiempo atris ésta era la tnica ventana
que nos permitia ponernos en contacto con el medio exterior. A comienzos del
siglo XIX, el astronomo Herschel descubrié en los rayos solares la existencia
de las radiaciones infrarrojas. A mediados del mismo siglo, Draper observo
nuevas lineas en el espectro solar, situadas a menores longitudes de onda, en
la zona del ultravioleta. En 1932 Karl Jansky descubri6 la radiacién de radio
proveniente del cielo, cuya existencia fue confirmada pocos anos después por
Grote Reber. Los estudios iniciados por Jansky y Reber fueron los pioneros
en la apertura de una segunda ventana, denominada ventana de radio, que
permite observar radiaciones electromagnéticas cuyas longitudes de onda se

encuentran aproximadamente entre 1 mm y 30 m (frecuencias entre 3 x 107 y
10 MHz).

El gran desarrollo de la radioastronomia se produjo realmente cuando van
de Hulst, en 1944, predijo la existencia de la linea de emisién de 21 cm del
hidrégeno neutro (van de Hulst 1945). La misma fue observada por primera
vez en 1951 y en forma casi simultanea por tres grupos distintos: por Ewen
y Purcell en Estados Unidos (Ewen & Purcell 1951), por Muller y Oort en
Leiden, Holanda (Muller & Oort 1951) y por un grupo de astrénomos aus-
tralianos (Pawsey 1951). Este fue, sin duda, uno de los descubrimientos maés
importantes, a partir del cual las observaciones en longitudes de onda de radio
constituyeron una herramienta fundamental de la astronomia observacional.
A escala galactica, la linea del HI fue utilizada, por ejemplo, para determinar
la curva de rotacién de la galaxia. A menor escala, los estudios realizados a
partir de la observacién de la linea de 21 cm han contribuido enormemente a
nuestro conocimiento sobre las estructuras del MIE. El uso de la linea de 21
cm ha sido también de mucha importancia para nuestro entendimiento de la
topologia del MIE.

A los efectos de completitud, cabe mencionar que en la actualidad es posi-
ble observar la radiacién electromagnética proveniente de cualquier parte del
espectro electromagnético por medio de la utilizacién de satélites. Esto per-
mite detectar la radiacién electromagnética fuera de la atmésfera terrestre. De
este modo, es posible observar en las bandas del infrarrojo, los rayos Gamma
(7), los rayos X y el ultravioleta.

1.1 El MIE en nuestra Galaxia

Un componente importante del MIE es el hidrégeno neutro (més abundante
en forma atémica, HI). Nuestra Galaxia contiene alrededor de 4.8 x 109 M
del mismo (Henderson et al. 1982), lo cual representa aproximadamente el
4.4% de la materia visible de la Galaxia. De acuerdo a distintas estimaciones
del “factor de llenado”, la fraccion del MIE de la Galaxia ocupada por el HI
varfa entre el 20% y el 90%. Estos factores muestran la importancia del HI en
la dindmica y evoluciéon del MIE.

Hasta hace un par de décadas, se creia que el MIE difuso estaba consti-
tuido por tres componentes gaseosas principales: una fria (7' ~ 80 K) y densa,
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compuesta principalmente por HI (“cold neutral medium”, CNM); una tem-
plada (7" < 8000 K), detectada tanto en forma de envoltura alrededor de las
nubes frias como extendida formando un “medio entre nubes” (“warm neutral
medium”, WNM) y una caliente (T ~ 10° K), altamente ionizada ( “hot ionized
medium” , HIM). Posteriormente, observaciones de la emision difusa de la linea
de Ha (Reynolds 1984) mostraron que una fraccién no despreciable del MIE
estd compuesta por HI templado (T ~ 10* K) altamente ionizado (“warm
ionized medium”, WIM). Actualmente se considera que el MIE difuso estd
constituido por cuatro componentes, también denominadas fases, principales,
a saber:

CNDM: ocupa una fraccién pequena del volumen del MIE. Est4 contenida
en concentraciones de gas (frecuentemente denominadas nubes) frias (~ 80
K) y relativamente densas. El HI frio es detectado por la presencia de rasgos
angostos en el espectro de absorcién del HI. Contrariamente a lo que pasa con
los rasgos asociados con el WNM, éstos no se detectan a lo largo de todas las
lineas de la visual, indicando que el factor de llenado del CNM es menor que
el del WNM.

WNM: contiene aproximadamente la mitad del HI de la Galaxia. Tiene
una densidad de volumen baja y llena una cantidad substancial del volumen
del MIE. Su distribuciéon puede determinarse a partir de la emisién del HI
(para mayor detalle ver Mebold 1972 y Heiles 1980).

WIM: tiene una distribucién a gran escala en nuestra Galaxia. Constituye
el 30 % de la masa de gas difuso. Su presencia fue revelada a partir de la
deteccién de emisién difusa en la linea de Ha.

HIM: la deteccién difusa de rayos X blandos en emision sugiere que su
factor de llenado deberia ser importante, aunque no hay consenso sobre el valor
del mismo. Esto se debe a que los rayos X no penetran mas alla de los ~ 100
pc, lo que nos puede suministrar una determinacion errénea, especialmente si
tenemos en cuenta que el Sol parece estar localizado en el interior de una zona
de gas caliente, ionizado y de baja densidad denominada “ burbuja local” (e.g.
Cox & Reynolds 1987).

Es importante mencionar que los modelos del MIE tedricos actuales supo-
nen que las fases se encuentran en equilibrio térmico. Sin embargo a partir de
nuevas observaciones, Heiles (2001) midi6 las temperaturas correspondientes
a las fases compuestas por hidrégeno neutro: CNM y WNM. A partir de este
estudio encontré que una fraccién importante (47 %) del gas templado se en-
cuentra en una regiéon térmicamente inestable, la misma estd en el rango de
temperaturas 500 — 5000 K, entre las fases CNM y WNM. Dado que los mod-
elos tedricos actuales no permiten la presencia de una cantidad tan grande de
gas térmicamente inestable, Heiles (2001) considera que otro tipo de modelo
es necesario.
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1.2 Estrellas de gran masa

Las estrellas de gran masa constituyen una importante fuente de energia para
la evolucién de la galaxia. A través de su evolucion, estas estrellas afectan el
MIE que las rodea: cambiando su fase a través de la ionizacién y disociacion
e inyectandole energia mecanica, primero mediante sus vientos y més tarde al
explotar como supernovas.

;. Cudnta masa tiene que tener una estrella para ser considerada “de gran
masa’?. Se conoce que las estrellas poseen un espectro de masas que se ex-
tiende desde alrededor de 0.1 M, hasta 65 My, (Kippenhahn & Weigert 1990).
El limite inferior esta impuesto observacionalmente por la debilidad intrinseca
de las estrellas con magnitud M, > 16™. El limite superior es algo incier-
to. Segun los modelos tedricos, es posible que se formen estrellas con masas
superiores a 65 M, pero serian muy inestables y a causa de la presién de
radiacion irfan sufriendo sucesivos “flashes” en los que irfan perdiendo masa
hasta que alcanzarian las 65 Mg y podrian mantenerse en equilibrio. Obser-
vacionalmente, la estrella con mayor masa observada hasta el momento tiene
56 M. (Massey et al. 2002). La misma pertenece a un sistema binario.

Una divisién significativa existe a ~ 10 Mg. Las estrellas de secuencia
principal con M > 10 My tienen un campo de radiacion lo suficientemente
intenso como para provocar vientos estelares via la presiéon de radiacién (Ku-
dritzki 1988). Dado que, si consideramos estrellas de secuencia principal, la
luminosidad estelar en el ultravioleta decrece a medida que decrece la masa de
la estrella (Schaerer & de Koter 1997), los vientos estelares dejan de ser impor-
tantes para estrellas con M < 10 Mg . Por encima de este limite, las tasas de
pérdida de masa son lo suficientemente altas como para afectar la evolucién de
la estrella profundamente. Finalmente, en estrellas con M < 10 Mg el flujo
de fotones ionizantes en el continuo de Lyman es muy bajo como para ionizar
una cantidad observacionalmente significativa del hidrégeno interestelar; las
regiones HII observadas son generadas por estrellas con masas mayores. En-
tonces, es fisicamente factible definir como “estrella de gran masa” a aquellas
cuyas masas se encuentran en el rango comprendido entre 10 Mo < M <65 M.

Debido a las altas tasas de pérdida de masa, la masa de las estrellas decrece
con el tiempo. Las estrellas descendientes de estrellas de gran masa (por
ejemplo las estrellas Wolf-Rayet) pueden tener masas tan pequenas como 3 M,
(van der Hucht 2001). Dada la relacién evolutiva entre los descendientes de
estrellas de gran masa y sus progenitores, es razonable incluir a los primeros
en la definicién. Es importante notar que las estrellas Wolf-Rayet tienen una
relacion masa-luminosidad y una composicion quimica muy distintas a la de
las estrellas OB, y poseen mayores tasas de pérdida de masa aunque sus masas
sean menores.

Considerando como estrellas de gran masa no sélo a aquellas que ini-
cialmente tienen 10 Mo < M <65 Mg, sino también a sus descendientes, el
término “estrella de gran masa” incluye estrellas O y B tempranas de secuencia
principal, supergigantes de todos los tipos espectrales y estrellas Wolf-Rayet.
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Esquematicamente, y desde un punto de vista tedrico, existen tres secuencias
evolutivas posibles para estrellas de gran masa (Leitherer et al. 1992): 1) las
estrellas de mayor masa evolucionan desde la fase de secuencia principal (SP) a
la de supergigante azul (BSG) y variable luminosa azul (LBV), después pasan
por la fase Wolf-Rayet (WR) para terminar explotando como supernovas (SN)

SP — BSG — LBV — WR — SN M > M;

2) Las estrellas con menor masa, cuya tasa de pérdida de masa es menor,
pasan por la fase de supergigante roja (RSG) antes de llegar a la fase WR

SP — BSG — LBV — RSG — WR — SN Mz <M < M;

3) Por 1ltimo, las estrellas con masas atin menores no llegan a perder suficiente
masa como para dejar los productos de los procesos nucleares a la vista. Estas
estrellas no pasan nunca por la fase WR

SP — BSG — RSG — SN M < Ms

Las masas que dividen estos tres posibles ciclos evolutivos dependen del valor
exacto de la tasa de pérdida de masa (M ). Para los valores actuales de M
en estrellas de poblacién I, los limites M; y My son M; = (50 + 10)Mg y
My = (25 + 5)Mg. Estos valores podrian ser mayores para poblaciones con
menor metalicidad.

Leitherer, Robert & Drissen (1992) identificaron cuatro fases de pérdida de
masa durante la evolucién de una estrella de gran masa: la fase de secuencia
principal y post-secuencia principal temprana (fase OB), la fase LBV, la fase
RSG y la fase WR. Al finalizar su ciclo evolutivo la estrella explota como
supernova, lo cual representa una fuente adicional de pérdida de masa y de
inyeccién de energia mecdnica en el MIE.

e La fase OB: las propiedades del viento estelar estan determinadas por la
presién de radiacién. El viento estelar de las estrellas OB es actualmente
el mejor entendido. La pérdida de masa durante esta fase no provoca
grandes consecuencias sobre la evolucién de estas estrellas, a no ser que
M > 50 Mg (e.g., Leitherer & Langer 1991). Por ejemplo, la masa
de una estrella de 40 My decrece s6lo un ~ 10 % durante esta fase.
Sin embargo, la cantidad total de masa y energia entregada al MIE es
significativa. Junto con la fase WR, esta fase es la que transfiere mayor
cantidad de momento y energia al MIE. La tasa de pérdida de masa y la
velocidad del viento son mayores para tipos espectrales més tempranos.
Para ilustrar este punto, en la Tabla 1.1 se muestran las tasas de pérdida
de masa (M), las velocidades del viento (vs) y la luminosidad del viento
(Ly = %M v2)) para estrellas de tipo espectral O. Estos pardmetros
fueron derivados usando las relaciones empiricas derivadas por Howarth
& Prinja (1989). También se lista el nimero de fotones (S,) emitidos
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en el continuo de Lyman por cada tipo espectral en la unidad de tiempo
(Schaerer & de Koter 1997).

Tabla 1.1: Pardmetros de las estrellas de tipo O de secuencia principal.

Tipo espectral log ( M@J\/{iﬁo) Voo Ly, log (SST*l)
(kms1)  (erg/s)
03 —5.21 3100 1.93 x 1037 49.85
04 —5.60 2900  6.92x10%  49.68
05 —5.73 2800 4.54 x 1036 49.48
05.5 —5.89 2800  3.12x 1036 49.38
06 —6.07 2600 1.77 x 1036 49.28
06.5 —6.27 2500 1.02 x 1036 49.17
o7 —6.43 2400 6.81 x 103° 49.05
07.5 —6.58 2300  4.49 x 10%®  48.93
08 —6.76 2200 2.60 x 10%°  48.80
08.5 —6.98 2200 1.16 x 10%°  48.64
09 —7.17 2100  9.48 x 10%*  48.46
09.5 —7.36 2000  5.65 x 103*  48.25

La fase LBV: durante esta corta fase, ~ 10* afos, las tasas de pérdida
de masa son muy altas, del orden de 10~* M, /aiio, y las velocidades del
viento de alrededor de 200 kms~! (Lamers 1989). El mecanismo por el
cual se produce la pérdida de masa en esta fase es desconocido. Desde el
punto de vista de la dindmica del MIE, esta fase no es muy importante
debido a su corta duracién.

La fase RSG: Las gigantes rojas y supergigantes tienen altas tasas de
pérdida de masa (~ 1079 M, /afio) pero muy bajas velocidades del viento
(~ 10 kms~!). Como consecuencia, aunque la densidad del viento es alta
cerca de la estrella, la energia mecanica inyectada al MIE durante esta
fase es mucho menor que la inyectada durante la fase OB. Dada la alta
cantidad de masa perdida, desde el punto de vista evolutivo de la estrella
esta fase, al igual que la fase de LBV, es muy importante.

La fase WR: las WR son estrellas azules muy luminosas (M, = —7a —3)
cuya principal caracteristica es la presencia de lineas de emision anchas e
intensas en las zonas ultravioleta, 6ptica e infrarroja del espectro. Estas
estrellas se clasifican en tres grupos: i) aquellas que tienen fuertes lineas
de nitrégeno en sus espectros, llamadas WN, 44) las que presentan fuertes
lineas de carbono, llamadas WC, y por tltimo, i) las que presentan
fuertes lineas de oxigeno, llamadas WO. Estas tltimas son las menos
abundantes en ntmero. A su vez, dentro de estos grupos se pueden
distinguir subgrupos. Otra posibilidad de clasificacion consiste en dividir
a cada grupo, WN y WC, en dos subgrupos cada uno: WNE y WCE para
las WN y WC tempranas y WNL y WCL para las WN y WC tardias,
respectivamente.

La ultima compilacién de estrellas WR incluye 227 estrellas individuales
en nuestra galaxia (van der Hucht 2001).
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Las estrellas WR tienen un gran impacto sobre el MIE. En la Tabla
1.2 se muestran las tasas de pérdida de masa y velocidades del viento
asignados para cada subtipo de WR. Las tasas de pérdida de masa se
basan en observaciones obtenidas por van der Hucht et al. (1986) y las
velocidades del viento fueron tomadas del trabajo de Prinja et al. (1990).

Tabla 1.2: Pardmetros de los vientos estelares de las WR.

Tipo espectral log (%) Voo
(kms™1)
WNL —4.2 1650
WNE —4.5 1900
WC 6-9 —4.4 1800
WC 4-5 —4.7 2800
WNO —5.0 3500

1.3 Regiones HII y su evolucion

Las estrellas de gran masa emiten una elevada cantidad de fotones muy en-
ergéticos mas alld del continuo de Lyman (ver Tabla 1.1). Como consecuencia,
considerando una distribucién de HI homogénea, en torno de la estrella se for-
ma una esfera de gas ionizado, la cual esta separada del gas neutro por un
frente de ionizacién (FI). Este frente se expande a una velocidad que de-
pende de la cantidad de fotones que arriban al mismo por unidad de area y
tiempo (J) y de la densidad volumétrica del HI (n,)

R="— (1.1)

Mo

donde R es el radio de la esfera ionizada y R indica la derivada temporal de
R.

Dentro de la region ionizada se crean continuamente atomos neutros por
recombinacion. Estos dtomos absorben fotones, reduciendo la cantidad de
fotones que llegan al FI. Teniendo en cuenta que la tasa de emision de fotones
de la estrella (S,) debe ser igual a la tasa con la cual arriban al FI més la tasa
con la cual son absorbidos por dtomos neutros (conservacién del nimero de
fotones), se deduce que

4
S*:4ﬁR2J+§WR3n3ﬁ

donde (3 es el coeficiente de recombinacién hacia niveles excitados. Se supone
que el nimero de electrones es igual al de protones (n. = n, = n,), lo cual es
valido para gases de higrégeno puro.

Luego
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S. _ Rngf (1.2)

ey 3

y reemplazando J en (1.1) obtenemos

Sk _Rnoﬁ

R:
417 R2n, 3

De esta tultima ecuacién vemos que la velocidad de expansion de la esfera
decrece a medida que su radio aumenta.

Se define radio de Stromgren (R;) al radio de la regién HII en el cual la
tasa de emisién de fotones es igual a la tasa de recombinacién (o sea cuando

J = 0). Entonces de (1.2)

Debido a la diferencia de presiones entre el gas neutro y el ionizado, este
ultimo se expande hasta alcanzar un equilibrio de presiones, dado por

2np kT =no kT,

donde k es la constante de Boltzman, n es la densidad del gas ionizado una
vez alcanzado el equilibrio y 7; y T;, son las temperaturas del gas ionizado
vy neutro respectivamente. El factor 2 que aparece en el primer miembro de
la ecuacién surge del hecho que el nimero de particulas se duplica por la
fotoionizacion.

La esfera de gas ionizado debe absorber todos los fotones UV estelares, por
lo cual

_ 477R?n?c5
3

*

donde Ry es el radio final que alcanza la esfera de gas ionizado. Utilizando las
ecuaciones anteriores podemos ver que

T, no
2T

ny =
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Considerando algunos valores tipicos (T} ~ 10* K, T}, ~ 100 K, n, ~ 1),
vemos que: ny/n, ~ 0.005, Ry/Rs ~ 34, My/M, ~ 200.

Es importante mencionar que la velocidad a la cual la regién HII se expande
es supersénica respecto a la velocidad del sonido en el gas neutro. De esta
manera la esfera de gas ionizado genera una onda de choque en el gas neutro,
poniéndolo en movimiento. Como consecuencia, la velocidad del FI (referida al
gas neutro) disminuye y la densidad del gas neutro que precede al FI aumenta.

El desarrollo recién descripto es estrictamente valido sélo para regiones
HII sin particulas de polvo mezcladas con el gas. Sin embargo, observacional-
mente se ha detectado la presencia de polvo en regiones HIIL. Los granos de
polvo absorben fotones ionizantes emitidos por la estrella y en consecuencia
el radio de la regién HII disminuye. El grado de esta disminucién depende
de la opacidad del polvo en la regién. Para un tratamiento de este punto ver
el Capitulo 5 del libro de Spitzer (1978) y Capitulo 7 del libro de Osterbrock
(1989).

1.4 Burbujas interestelares

En el medio ionizado, sucintamente mencionado en la seccién anterior, es
donde la accién de los vientos comienza a manifestarse. Los fuertes vientos
estelares caracteristicos de las estrellas de gran masa barren el MIE ionizado
generando una estructura conocida como burbuja interestelar. El estudio de
la estructura y la dindmica de dicha burbuja provee valiosa informacién sobre
los vientos estelares y sobre la naturaleza y distribucién del gas que la rodea.
Dado que estas estrellas terminan su vida explotando como supernovas, este
estudio también suministra las condiciones iniciales donde esa explosion tendra
lugar.

El viento estelar barre el gas formando una cavidad donde el viento se
expande libremente. Esta cavidad esta rodeada por dos capas: una formada
por viento chocado y desacelerado, y otra formada por el MIE barrido. Los
primeros modelos tedricos sobre la interaccién del viento estelar y el MIE
fueron realizados por Avedisova (1972), Dyson (1973), Castor et al. (1975) y
Weaver et al. (1977). Si bien estos modelos son simplificados y se basan en
distintas suposiciones, los mismos siguen siendo utilizados como la base para
modelos més recientes sobre estas estructuras (e.g. Garcia Segura & Mac Low
1995).

1.4.1 Estructura de una burbuja interestelar

En la Figura 1.1 se muestra un diagrama simplificado de la estructura que
se forma, como consecuencia de la accion del viento estelar, alrededor de una
estrella de gran masa de acuerdo al modelo de Weaver et al. (1977). Se
distinguen cuatro regiones principales:

(a) una zona central donde el viento se expande libremente a una velocidad
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supersénica v, ~ 2000 kms™!. La densidad del viento varfa como %2 y la

temperatura es del orden de 10* K.

(b) una regién compuesta por viento chocado y desacelerado. Debido al
calentamiento producido por el choque, la temperatura es del orden de 105 —
107 K. Al ser la temperatura mucho mayor a la del medio que la rodea, esta
region se expande.

(¢) debido a la expansién de la regién (b), se forma una cdscara de MIE
barrido. Esta region estd formada puramente por material interestelar. La
cascara puede estar completamente ionizada por la estrella central o puede
tener una capa externa de hidrégeno neutro o molecular si el frente de ion-
izacién quedé atrapado en la misma. La temperatura es del orden de 10* K si
el gas esta ionizado y de ~ 100 K si es neutro.

(d) finalmente, el medio interestelar ambiente sin perturbar.

Las regién (b) estd separada de la zona central por un frente de choque
(cuyo radio es Rjp), mientras que las regiones (b) y (¢) estdn separadas por
una discontinuidad de contacto (a un radio R.), cuyo grosor sera considerado
despreciable. Un frente de choque (a un radio Rs) separa la regién (c) del
medio interestelar ambiente.

(d)

Figura 1.1: Diagrama de la estructura de una burbuja interestelar

1.4.2 Evolucién de una burbuja interestelar

La evolucién de una burbuja estd definida por la naturaleza del frente de
choque interno (Rq, ver Fig. 1.1). Si dicho frente es isotérmico (la onda de
choque es radiativa), la expansién es mantenida por la inyeccién de momento
(Avedisova 1972). Si por el contrario, el choque es adiabatico, la presién
térmica de la zona (b) “motoriza” la expansién de la burbuja (Castor et al.
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1975, Weaver et al. 1977). En lo que sigue se hard referencia al caso en el que
el choque interno es adiabatico

Durante su evolucién, la burbuja pasa por cuatro fases principales. La
descripcién de cada una de las fases que se dard a continuacién se basa en
los trabajos de Castor et al. (1975) y Weaver et al. (1977). El modelo se
basa en un esquema simplificado, considera que la luminosidad del viento,
L,=0.5 M v2, es constante e isotrépica y que comenzé a hacerse sentir en un
tiempo t = 0. El MIE se supone homogéneo y de densidad ng. La estrella se
considera en reposo y se desprecian los posibles efectos generados por campos
magnéticos.

1. Expansién adiabatica

Durante la primera etapa, la expansion es tan rapida que las pérdidas
radiativas del gas no afectan ninguna parte del sistema y la dindmica de
cada region puede describirse como la de un flujo adiabatico. Esta fase es
muy corta (unos pocos miles de anos), razén por la cual es esencialmente
de interés tedrico.

2. Formacién de una cascara densa y fria (Conservacién de momento)

La fase adiabatica llega a su fin cuando el enfriamiento radiativo se hace
importante. Las pérdidas radiativas producen un colapso en la cdscara
de material interestelar barrido (c¢), mientras la regién de viento estelar
chocado (b) todavia conserva la energia. Esto ocurre a un tiempo (en
anos) dado por (Weaver et al. 1977)

L
t~ 1.7 x 10% (2212
o

donde la luminosidad del viento, L,,, estd dada en unidades de 10%¢ erg/s

y la densidad del MIE, ng, en cm™3.

FEl gas se enfria muy rapidamente, causando una caida abrupta de la
presion detras del frente de choque externo (R3). Como consecuencia, el
frente de choque es desacelerado al mismo tiempo que la discontinuidad
de contacto se acelera. De esta manera, la cascara de gas barrido colapsa
y es cuando comienza a ser Opticamente observable.

El gradiente de temperatura que se genera entre la zona de viento caliente
(b) y la céscara fria (c¢) es tan grande que comienza a producirse el
transporte convectivo de calor mediante electrones. Como resultado, la
superficie interna de la cdscara se evapora y el material fluye hacia la
region caliente, aumentando la masa de dicha regién.

Durante esta fase la cavidad estd principalmente ocupada por el gas
caliente del viento, el cual se encuentra a presién constante. Esta zona,
ocupada por gas caliente, trasmite la energia cinética del viento estelar
a la céscara de MIE barrido.

El crecimiento del radio de la regién (¢) puede expresarse como
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R(t) = 28 (Z2)5 85 (pe)

ng
y la velocidad del mismo
Ly _
va(t) = 1B (/)

donde la luminosidad del viento est4 expresada en unidades de 103 erg/s
y el tiempo estd dado en unidades de 10° afios.

. Conservacién de momento

Si el viento estelar persiste el tiempo suficiente, eventualmente las pérdidas
radiativas (L,qq) en la regién (b) dejan de ser despreciables comparadas
con la luminosidad del viento. La regién (b) colapsa y el viento estelar
interactia directamente con la cdscara del MIE barrido (c¢). El radio de
la cascara de MIE barrido y su velocidad de expansion varian como

3Mvoo
Ry(t) = (W)l/4 t1/? (pc)

1 3Muvs B
=§(7)1/4t 1/2 (km/s)

Ug(t) 27Tp
o

donde p, es la densidad de masa ambiente.

Es importante notar que los cdlculos de Weaver et al. (1977) fueron
realizados bajo la suposicién que L,.q < L, durante casi toda la fase de
secuencia principal. Esta suposicién se hace debido a que por un lado el
incremento en la potencia radiada reduce la cantidad de masa evaporada
proveniente de la cdscara, y por otro, la disminucién de la densidad
de esta capa limita cualquier incremento de L,,4. En consecuencia,
las pérdidas radiativas en la regién (b) estdn limitadas a un valor fijo,
~ 0.9L,,, €l cual se alcanza después de unos ~ 107 afios.

. Disipacion de la cascara

Cuando la velocidad de expansién de la cdscara es del orden de la veloci-
dad turbulenta del MIE, la misma, pierde su identidad dindamica. Para el
modelo de burbuja considerado, el tiempo de disipacion es aproximada-
mente igual al tiempo de vida de la estrella en la secuencia principal.

Como se menciond anteriormente, las estrellas de gran masa durante su

evolucion pasan por fases con diferentes tasas de pérdida de masa. Como
consecuencia, en el MIE que las circunda habra una variedad de estructuras.
Garcia-Segura & Mac Low (1995) modelaron la evolucién de una burbuja in-
terestelar teniendo en cuenta las distintas fases por las que atraviesa la estrella
central. El modelo, llamado “the three-wind model”, incluye tres tipos de vien-
to estelar. Primero, durante la fase de secuencia principal el viento barre el
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medio interestelar que rodea a la estrella, generando una burbuja interestelar
de “secuencia principal” (ver Figura 1.2a). En la fase de secuencia principal
la estrella permanece durante algunos 108 afios. Cuando la estrella evoluciona
hacia la fase de RSG, el viento estelar se torna denso y lento. Este viento se
expande dentro de la burbuja generada en la fase de SP, produciendo un medio
denso y rico en metales alrededor de la estrella (ver Figura 1.2b). Esta fase
dura del orden de algunas veces 10° afios. Posteriormente, la estrella entra
en la fase WR, durante la cual el viento estelar es rapido y barre el viento
lento de la fase anterior, formando un anillo nebular caracteristico en algunas
estrellas WR (Figura 1.2¢). Finalmente el anillo nebular se disgrega y el viento
rapido se expande dentro de la burbuja generada durante la fase de secuencia
principal (Figura 1.2d).

Figura 1.2: Las cuatro etapas del modelo de los tres vientos (Garcia-Segura
& Mac Low (1995))

Cabe mencionar que la teoria descripta por Weaver et al. (1977) considera
el caso de estrellas simples. Sin embargo las estrellas de gran masa aisladas son
minoria. La mayoria pertenecen a cimulos abiertos galacticos o asociaciones
estelares, y para ellas la teoria de burbujas interestelares debe ser modificada
para tener en cuenta los efectos acumulativos de varias de las mismas. En este
caso la teoria predice la formacién de una superburbuja. Hace aproximada-
mente dos décadas se han detectado cdscaras de HI de grandes dimensiones,
con radios que van de 50 a 1000 pc y bajas velocidades de expansién. Heiles
(1979, 1984) ha catalogado varias de estas estructuras.
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1.4.3 Apartamientos de la simetria esférica

El modelo de burbuja interestelar descripto anteriormente se basa en varias
suposiciones, a partir de las cuales se obtiene una burbuja con simetria esférica.
Sin embargo, la simetria esférica puede perderse a causa de distintos factores,
como ser:

e Por la existencia de gradientes de densidad en el MIE.

e La estrella podria pertenecer a un sistema binario, en cuyo caso podria
producirse un aumento de la densidad en la zona del ecuador, especial-
mente durante la etapa en que el sistema tiene una envoltura comiin

(Livio & Soker 1988).
e Anisotropia del viento estelar (Garcia-Segura & Mac Low 1995).
e La estrella posee una elevada velocidad espacial (Weaver et al. 1977).

e Presencia de campos magnéticos externos (Stone & Norman 1992; Cheva-
lier & Luro 1994).

Cabe mencionar que la teorfa descripta por Weaver et al. (1977), considera
que la luminosidad del viento (L) es constante en el tiempo y que el MIE
es uniforme y de densidad n,. Bajo estas circunstancias el sistema es estable
(d*Ry/dt? < 0). Sin embargo si el sistema se expande en un medio cuya
densidad decrece con el radio, o si L,, aumenta con el tiempo, es posible
que la cascara externa se acelere. Si esto ocurre, en el sistema se genera la
inestabilidad de Rayleigh-Taylor y la cascara se rompe en filamentos en una
escala de tiempo comparable con el tiempo de expansiéon. En consecuencia,
si la expansién de la cdscara puede ser descripta en cualquier momento por
una ley de potencias R(t) ox t®, el criterio de estabilidad estd dado por a < 1.
Dado que las estrellas tempranas no tuvieron mucho tiempo para alejarse de
la nube molecular a partir de la cual se formaron, es probable que el viento
estelar comience a generar una burbuja cuando la estrella se encuentra todavia
dentro de la nube. Por este motivo la inestabilidad de Rayleigh-Taylor tiene
altas probabilidades de ocurrir, ya que cuando Ra(t) alcanza el borde de la
nube la densidad decrece abruptamente y de esta manera una burbuja de
mayor tamano empieza a formarse fuera de la nube molecular.

1.5 Remanentes de supernova

En esta seccién presentaremos un breve resumen sobre la evolucion de un
remanente de supernova (RSN) y la influencia que la existencia de una burbuja
interestelar podria tener sobre el mismo.

La evolucién de un remanente de supernova estd completamente gobernada
por su interaccion con el gas que lo rodea. En un caso idealizado, de densidad
homogénea, el remanente pasa por cuatro fases principales (para mas detalle
ver Lozinskaya 1992):
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1. Fase de expansién libre: la masa eyectada por la explosién se expande
a una velocidad del orden de 10* kms™!, generando un frente de onda
esférico. Esta expansion disminuye a medida que la cantidad de masa
del MIE barrida por el choque es similar a la cantidad de masa eyectada.

2. Fase de expansién adiabdtica (Fase de Sedov): cuando la cantidad de masa
barrida es mayor a la masa eyectada, el remanente entra en la fase
adiabatica. Durante esta fase, las pérdidas radiativas son despreciables
comparadas con la energia inicial liberada en la explosion, y la energia
total del sistema se conserva.

3. Fase radiativa: la expansion adiabatica termina cuando los enfriamientos
radiativos son importantes. A partir de las expresiones derivadas por
Falle (1981) el enfriamiento radiativo comienza a un tiempo ¢ ~ 3 x 10*
anos, cuando el remanente alcanzé un radio de alrededor de 20 pc. Al
comienzo de esta etapa, aproximadamente la mitad de la energfa térmica
del gas barrido ya fue radiada, generando la formacién de una céscara
densa y fria (Lozinskaya 1992). En la parte interior de la cdscara hay gas
caliente de baja densidad que contintia expandiéndose adiabdticamente.

4. Fase disipativa: la expansién continiia hasta que la presion del gas inter-
no del remanente y la del MIE son iguales (McKee & Ostriker 1977). Al
igual que en el caso de las burbujas interestelares, cuando la velocidad
del choque es inferior a la velocidad turbulenta en el MIE, el remanente
se disipa dentro del MIE. Esto tipicamente ocurre aproximadamente 10°
anos después de la explosién inicial (Reynolds 1988).

Al ciclo evolutivo recién descripto se lo conoce usualmente como “evolucién
cldsica de un RSN”. La existencia previa de una burbuja interestelar alrededor
de la estrella que explota tiene un fuerte impacto sobre la evolucién y mor-
fologia del RSN (Tenorio-Tagle et al. 1990). Un pardmetro importante que
define la evolucion del remanente es el cociente entre la masa de la cdscara
generada por el viento estelar y la eyectada en la explosion, f = Mcase/Meyec-
Para cascaras “chicas”, con # < 50, el frente de choque del RSN es capaz
de exceder la cascara generada por el viento estelar, avanzar sobre el MIE no
perturbado y eventualmente generar una segunda cascara. Para cdscaras de
mayor masa, con 3 > 50, el choque no es capaz de separarse de la burbuja
interestelar.

La velocidad de expansion del remanente también depende del pardmetro
B (Tenorio-Tagle et al. 1990). En el caso de la evolucién clésica, el crecimiento
es lineal en el tiempo durante la fase de expansion libre, crece como t%4 en la
fase de Sedov y como %25 en la fase de conservacién de momento. La presencia
de una cascara generada por el viento estelar afecta fuertemente la evolucién
recién descripta. Debido a la baja densidad dentro de la burbuja, la fase de
expansién libre termina cuando el frente de choque del RSN encuentra la parte
interna de la cdscara generada por el viento estelar. A medida que atraviesa la
céascara de alta densidad, el choque se desacelera abruptamente y la pendiente
de la curva R(t) cambia drasticamente. El resto de la evolucién depende de



16 Introduccion

B. Cuando [ < 50 y las pérdidas radiativas no son importantes, a medida
que el choque barre el MIE no perturbado (una vez que atravezé la cdscara),
la velocidad de expansién disminuye y el remanente entra primero en la fase
de Sedov y posteriormente a la fase radiativa. Por otro lado, para 8 > 50,
las fuertes pérdidas radiativas impiden la aparicién de la fase de Sedov. Esto
ocurre también cuando la explosién tiene lugar dentro de nubes muy densas
(Shull 1980).

1.6 Evidencias observacionales

En esta seccién nos proponemos presentar a las burbujas interestelares des-
de un punto de vista observacional. Para ello empezaremos describiendo el
efecto que, en distintas frecuencias del espectro electromagnético, produce la
presencia de una burbuja interestelar. Posteriormente mostraremos algunos
ejemplos de las burbujas detectadas hasta el momento.

1.6.1 Posibles manifestaciones observacionales de una burbuja

Las burbujas interestelares pueden, en principio, ser observadas en distintas
frecuencias, a saber:

e Optico (visible): La “huella” més evidente seria la presencia, alrededor
de la estrella, de una nebulosa de emisiéon. De acuerdo a sus carac-
teristicas fisicas (7¢, ne, campo de radiacién, etc.), la misma puede ser
observada en las lineas de emisién tales como H, y [O III] A5007.

e Ultravioleta: El interior de la burbuja podria ser observado a través de
estudios UV de las lineas de absorcién de especies altamente ionizadas,
tales como O VI A1035.

e Continuo de Radio: La region HII generada alrededor de la estrella puede
ser observada en el continuo de radio debido a la emisién libre-libre
generada por la dispersién de los electrones en el plasma.

e Lineas de recombinacién: La regién HII generada alrededor de la estrella
puede también ser detectada por la emisién de lineas de recombinacién
en la banda de radio.

e Linea de 21 cm del HI: Si la estrella se encuentra en una zona de gas
interestelar relativamente densa, el frente de ionizacién puede quedar
atrapado en la cdscara de MIE barrido. En este caso, puede observarse
alrededor de la estrella una cascara de HI con la misma velocidad de
expansion que la cdscara de HII.

e Lineas moleculares: Si la estrella estd cerca de una nube interestelar, la
cascara en expansion podria generar una perturbacién en la distribucién
espacial y el campo de velocidades del material molecular. Eyecciones
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estelares de materia molecular podian también explicar la presencia de
moléculas alrededor de las estrellas.

¢ Infrarrojo: Como consecuencia de la intensa radiacién estelar, otra huel-
la posible de una burbuja interestelar es la presencia, alrededor de la
estrella, de particulas de polvo a temperaturas mayores a las esperadas
en el MIE, que emiten en el infrarrojo.

1.6.2 Burbujas detectadas

Figura 1.3: Imagen H, de la nebulosa G2.4+1.4 (Dopita & Lozinskaya
1990).

Las primeras nebulosas épticas en forma de anillo alrededor de estrellas
WR fueron detectadas por Johnson & Hogg (1965). Posteriormente también
han sido observadas alrededor de estrellas de tipo espectral O y otras WR
(e.g. Chu 1981, Lozinskaya 1982, Miller & Chu 1993). Chu (1981) clasificé a
las nebulosas asociadas a estrellas WR en cuatro clases: regiones HII amorfas,
regiones HII en forma de cascara, burbujas creadas por el viento estelar y eye-
cciones estelares de materia. En la Figura 1.3 se muestra una de las nebulosas
Opticas detectadas en la linea de H,. En este caso se trata de la nebulosa
G 2.4+1.4 (Dopita & Lozinskaya 1990), la cual rodea a la estrella WR, 102.

Marston (1996) llevé a cabo un anélisis de los datos obtenidos por el satélite
IRAS en las bandas correspondientes a los 12, 25, 60 y 100 pm, con el objetivo
de encontrar cédscaras posiblemente asociadas con estrellas WR. A partir de
este estudio encontré que 49 de las 156 estrellas analizadas (un 30 %) tienen
una estructura en forma de cdscara posiblemente asociada. Los didmetros de
las mismas van desde los 10 a los 338 pc. A modo de ejemplo, en la Figura
1.4 se muestra la cdscara observada alrededor de la estrella WR 48 (Marston
1996).
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Galactic Latitude
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Figura 1.4: Imagen infrarroja (60 pm) de los alrededores de la estrella
WR 48 (Marston 1996). Los tonos mds oscuros indican mayor emisividad.
La cruz indica la posicidén de la estrella.

Actualmente no existe un andlisis de datos del continuo de radio similar al
realizado en el infrarrojo por Marston (1996). A partir de estudios llevados a
cabo en forma independiente se han detectado varias estructuras posiblemente
relacionadas con estrellas de gran masa (e.g. van der Werf & Higgs 1990,
Goss & Lozinskaya 1995, Cappa et al. 1999). Un ejemplo es la regién HII
BG 2107 +49, observada con el interferémetro del DRAO en el continuo de
radio a 21 y 74 cm (van der Werf & Higgs 1990). Dicha estructura se muestra
en la Figura 1.5. La morfologia de BG 2107 +49 fue descripta por van der Werf
& Higgs (1990) como una “cabeza” con una larga y curvada “cola”. También
se observa una segunda fuente, débil y extendida, al sur de la cabeza, a la que
denominaron (G90.93 +1.52 y puede ser interpretada como una segunda “cola’
(ver Fig. 1.5). Es importante mencionar que en este caso no se ha logrado
identificar la estrella responsable de la estructura observada.

La primera deteccién de una burbuja interestelar a partir del andlisis de
la distribucién del HI fue obtenida por Cappa de Nicolau & Niemela (1984)
quienes, a partir de observaciones realizadas con la antena de 30 m del Instituto
Argentino de Radioastronomia, encontraron una cavidad de unos 100 pc de
didmetro en los alrededores de la estrella binaria § Muscae (WR 48). En la
Figura 1.6 se muestra la distribucién de la densidad de columna del HI en los
alrededores de dicha estrella.

Actualmente, a partir de observaciones de la linea de 21 cm del HI, varias
estructuras relacionadas tanto con estrellas de tipo espectral O como WR han
sido detectadas (e.g. Arnal 1992, Arnal et al. 1999, Cappa & Benaglia 1998,
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50° o0

Decllnation ¢1950.0)

49° a0

Right oscension (1950.0)

Figura 1.5: Imagen del continuo de radio a 21 cm de la regién HIl
BG 2107 +49. Los tonos de grises mas oscuros indican mayor temperatura
de brillo, pero las zonas con temperaturas mayores a 11 K son blancas (van
der Werf & Higgs 1990).

Cazzolato & Pineault 2000). Debido a la gran variedad de instrumentos uti-
lizados en el estudio de estas estructuras, no es posible llevar a cabo un estudio
estadistico homogéneo, pero podemos decir que las burbujas observadas tienen
un tamano que varia entre 20 y 100 pc y velocidades de expansion del orden
de 10 kms~!. Las burbujas encontradas hasta el momento presentan al menos
alguna de las siguientes caracteristicas:

e Apartamiento de la simetria esférica.

e La estrella responsable de la estructura se encuentra en una posicién
excéntrica respecto al minimo absoluto o al centro de simetria de la
estructura de HI.

e En varios casos se observa la presencia de minimos dobles en el interior
de la burbuja interestelar.

e La burbuja se encuentra rodeada en forma incompleta por una capa
gruesa e inhomogénea de HI en emision.

Con el objetivo de mostrar la influencia que tiene en la interpretacién de
los datos la resolucion angular del instrumento utilizado, en la Figura 1.7 se
muestra la distribucion del HI alrededor de la estrella WR 140 obtenida con
dos instrumentos distintos. En la primera, los datos fueron obtenidos con el
radiotelescopio de Effelsberg con una resolucion de 9’ (Arnal 1992), mientras
que en la segunda los datos se obtuvieron con el interferémetro del DRAO, con
una resolucién de aproximadamente 2'x 3'(EO x NS) (Arnal 2001). En ambos
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Figura 1.6: Distribucién de la densidad de columna del HI integrado en

el rango de velocidad de —28 a —16 kms~!. Los contornos muestran

distintos niveles de densidad de columna de HI. La estructura arqueada
delinea la posicidn de la nebulosa anillo observada en el éptico. El asterisco
indica la posicién de la estrella (Cappa de Nicolau & Niemela 1984).

casos fue posible identificar una estructura posiblemente relacionada con la
estrella en el rango de velocidad de —20 a —7 kms™!. Es importante notar
que si bien a partir de los datos de Effelsberg es posible detectar estructuras de
HI posiblemente relacionadas con estrellas de gran masa, las mismas pueden
ser analizadas con mayor detalle cuando la resolucién es mejor. Por ejemplo,
en el caso de WR 140, a partir de los datos del DRAOQO fue posible identificar

la presencia de dos minimos de HI dentro del minimo principal (Arnal 2001).

Un ejemplo de una céscara detectada en una linea molecular es la observada
por Cappa et al. (2001), alrededor de la estrella WR 7 (HD 56925). La misma
se observé en la linea de CO en la transicion J = 1 — 0, con el telescopio
submilimétrico de 15m (SEST) ubicado en La Silla, Chile. En la Figura 1.8 se
muestra la distribucion de la intensidad de dicha linea superpuesta a la imagen
H, de la nebulosa NGC 2359.

Es importante notar que de acuerdo a los modelos tedricos, alrededor de
una estrella de gran masa deberia ser posible observar la “huella” de una
burbuja interestelar en todas sus formas. En otras palabras, alrededor de una
dada estrella deberia detectarse, al menos, emision térmica en el continuo de
radio, una mayor temperatura del polvo en los datos del infrarrojo, un minimo
en la distribucion del HI y posible emisién molecular en la parte externa de la
cascara de HI.

Sin embargo, actualmente son muy pocos los objetos que presentan todas
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estas caracteristicas. Por el contrario, en la mayoria de los casos estudiados
la burbuja interestelar es identificada sélo en la linea del HI. Si partimos de la
base de que una estrella de gran masa posee todas las condiciones necesarias
(cantidad de fotones ionizantes y viento estelar intenso) para formar en el MIE
regiones HII y elevar la temperatura del polvo, deberiamos concluir que tanto
la emisién en el continuo de radio como en el infrerrojo tendrian que estar
presentes en las cercanias de una burbuja interestelar de HI y que de alguna
manera escapan a la deteccién con los instrumentos actualmente empleados.
Otras posibles explicaciones serdn discutidas en el tltimo capitulo de este
trabajo de Tesis.

1.7 Objetivos de esta Tesis

En este trabajo nos proponemos analizar el MIE en los alrededores de estrellas
de gran masa utilizando distintas bases de datos. Para ello hemos utilizado
datos obtenidos con instrumentos de disco simple y con interferémetros. Con
el objetivo de realizar un estudio completo del MIE, para cada objeto hemos
analizado todas las bases de datos existentes en esa zona. De esta manera
hemos hecho uso no sélo de las observaciones realizadas especificamente para
cada objeto, sino también de relevamientos de acceso publico llevados a cabo
en distintas frecuencias del espectro electromagnético. EI objetivo de este
estudio es incrementar el nimero de casos estudiados y poder comparar los
resultados observacionales con las predicciones tedricas y con lo ya encontrado
para otras estrellas de gran masa. De esta manera serd posible comprender
mejor la interaccién de estas estrellas con el medio que las rodea.

1.8 Estructura de esta Tesis

El capitulo que sigue consiste en una breve descripcion de los instrumentos
utilizados en radioastronomia. En particular se describen los radiotelescopios
utilizados durante este trabajo de Tesis. A continuacién se presentan las her-
ramientas utilizadas para la obtencion de los pardmetros fisicos que caracteri-
zan a una estructura. En los capitulos posteriores se presentan los resultados
obtenidos para los distintos objetos analizados. Por tltimo, se presentan las
conclusiones.
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Figura 1.7: Arriba: WR 140 - Effelsberg: Distribucién de la densidad de
columna del HI integrado en el rango de velocidad de —20 a —7 kms™!.
La resolucién es 9'. (Arnal 1992). Abajo: WR 140 - DRAO: Distribucién de
la densidad de columna del HI integrado en el rango de velocidad de —15.4
a —7.1 kms™1. La resolucién es 3' (Arnal 2001). En ambas figuras, los
tonos de grises mas oscuros indican mayor emisividad de HI. Para una mejor
comparacioén de las estructuras, en la imagen de arriba se indica la direccién
de las coordenadas ecuatoriales (ya que en la misma estd en coordenadas
galdcticas).
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Figura 1.8: Distribucién de la intensidad de la molécula de CO (2-1) a 54
kms~! superpuesta sobre la imagen H,, de la nebulosa NGC 2359. (Cappa
et al. 2001).
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Capitulo 2

Instrumentos y bases de datos
utilizadas

En este capitulo mencionaremos algunos conceptos de los muchos que se
encuentran ligados a un receptor radioastronémico. Presentaremos las her-
ramientas bdasicas necesarias, relacionadas tanto a instrumentos de disco sim-
ple como a interferémetros, que permitan visualizar las diferencias bésicas
entre unos y otros, sus ventajas y desventajas.

2.1 Breve descripcién de un radiotelescopio de disco
simple

Aunque las ondas visuales y las de radio son esencialmente iguales, ya que
sblo difieren en la frecuencia, las técnicas de observacién y el instrumental
que se emplea en ambos campos son radicalmente distintos. En cierto modo,
la funcién de la lente o espejo objetivo de un telescopio éptico es cumplida
por una antena en un radiotelescopio, en tanto que las funciones del ojo o el
CCD que operan con el telescopio son realizadas, en el radiotelescopio, por
un receptor, un analizador espectral y un registrador. Fundamentalmente, el
radiotelescopio mas elemental estd constituido por un reflector principal que
recoge la energia electromagnética que cae sobre él y por un receptor especial
que amplifica, filtra y almacena (ya sea analdgica o digitalmente) la energia
radiante recogida por el reflector principal. En la figura 2.1 se esquematizan
los elementos esenciales de la antena de un radiotelescopio.

Tanto en el campo éptico como en el de las ondas de radio existen dos
parametros principales que sirven para caracterizar el instrumento de obser-
vacion: la resolucion angular y la sensibilidad.

e Resolucion angular: es una medida de la capacidad del instrumento para
distinguir separados objetos angularmente proximos. La resoluciéon an-

gular depende de la longitud de onda utilizada y del didmetro de la
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Figura 2.1: Diagrama esquemadtico del reflector principal de un radiotele-
scopio con foco Casegrain.

antena o reflector principal. Si llamamos 6 al menor angulo que puede
ser resuelto, se puede mostrar que

O(rad) = 1.22 (\/d)

donde A es la longitud de onda y d el didmetro de la antena. Tanto A
como d deben estar expresados en las mismas unidades. De esta ecuacién
se ve ficilmente que una vez que se ha elegido la longitud de onda, la
unica manera de poder mejorar el poder resolvente es aumentando el
tamano de la superficie colectora. Una manera alternativa de mejorar
la resolucién angular es utilizar técnicas interferométricas, como se verd
en la Seccién 2.2.

Sensibilidad: es la capacidad del instrumento para, ante reducidas canti-

dades de energia que lleguen hasta él, generar una respuesta detectable
por el sistema de adquisicion. As” como en un telescopio 6ptico distin-
guimos objetos mas débiles cuando aumenta la superficie de la lente, lo
mismo ocurre en un radiotelescopio, en los que en principio con un re-
ceptor que opere a una frecuencia dada se pueden percibir fuentes tanto
mas débiles cuanto mayor sea la superficie de la antena.

Otra caracteristica importante de un radiotelescopio es el diagrama de

antena, el cual describe el tamano angular del cielo desde donde el radiotele-
scopio recibe energia. El radiotelescopio recibe mejor la energia de zonas de
la esfera celeste que se encuentran alineadas con el eje mayor del haz principal
del diagrama de radiacién de la antena (ver Fig. 2.2). A medida que el dngulo
entre el eje del 16bulo principal y la direccién hacia un objeto dado aumenta,
la potencia recibida del mismo decrece. Para una fuente ubicada en la di-
reccién opuesta al l6bulo principal la potencia detectada seria muy pequena
(nula en el caso que se muestra en la Figura 2.2). Los I6bulos menores ubica-
dos a los costados del 16bulo principal se llaman 16bulos secundarios y son la
fuente de senales espurias y de posibles confusiones: por ejemplo, una fuente
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intensa detectada por los 16bulos secundarios puede ser interpretada como una
fuente débil detectada por el l6bulo principal. A la radiacién que entra por
los 16bulos secundarios se la llama “stray radiation”. Generalmente se trabaja
con el diagrama de antena normalizado, de manera que la respuesta angular
del diagrama de antena tiene como maximo la unidad. Es costumbre describir
la resolucion angular de una antena en funcién de su ancho a potencia media
(Half Power Beam Width, HPBW), esto es el dngulo entre los puntos para
los cuales la potencia recibida es la mitad de lo que vale en la direccion del eje
principal. El l6bulo principal puede pensarse como el pico principal (disco de
Airy) del diagrama de difraccién de una fuente puntual, de lo cual se deduce
que HPBW (rad) = 0 (rad).

Lobulo principal

HPBW

L obul os secundarios

Figura 2.2: Diagrama de antena de un radiotelescopio

2.1.1 Como interpretar una senal de radio

En la figura 2.3 se muestra una senal tipica que puede ser obtenida por un
radiotelescopio cuando hace un barrido a lo largo de una fuente. Se puede
ver claramente que durante el tiempo de observacién se detectaron dos radio-
fuentes, una (la de la izquierda) mds intensa que la otra. También se nota
la presencia de rédpidas y pequenas fluctuaciones en intensidad, las cuales se
denominan “ruido”. Dado que el ruido estd presente todo el tiempo, es muy
importante saber como se origina y cémo mantenerlo lo mas bajo posible.
Para caracterizar el ruido de una observacién es habitual hablar de la relacién
senal-ruido (S/N), la cual es una medida de cuan ficil puede una senal ser
identificada. El ruido generado en un sistema estd dado por

C Tsis
VvVAB t

donde C' es una constante que depende del modo en que se realiza la obser-
vacién (1 < C < 2), Tys es la temperatura del sistema expresada en K, AB
es el ancho de banda de post-deteccién del receptor en ciclos y t el tiempo de

AT’rms =
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integracion en segundos de tiempo (Kraus 1966). La temperatura de sistema
tiene en cuenta varias contribuciones: la de la fuente que se observa, a través
de la temperatura de antena (T4) (la cual serd definida en los parrafos que
siguen), la del receptor (Tg), la de la atmdsfera, la proveniente de una zona del
cielo no vinculada al objeto de interés (Tionqo) ¥ otras contribuciones como por
ejemplo la contribucion de “stray radiation”, esto es: Tys = TA + TR + Ttondo+
otras contribuciones. Generalmente se considera que una fuente ha sido de-
tectada si su amplitud es al menos tres veces mayor que el AT},s (0 sea si la
relacién S/N es mayor o igual a tres).

Intensidad

Coordenada espacial

Figura 2.3: Seiial detectada por un radiotelescopio, la cual incluye dos
radio fuentes

El ruido introducido por el receptor es principalmente debido a los movimien-
tos térmicos dentro de los circuitos electrénicos, el cual siempre puede ser ex-
presado en términos de la potencia debida al ruido térmico de una resistencia
que se encuentra a una temperatura dada. El teorema de H. Nyquist dice
que la potencia debida al ruido térmico por unidad de frecuencia (py) en una
resistencia a temperatura 1y es py = k1, donde k es la constante de Boltz-
mann. Hay dos requisitos que un receptor debe cumplir: mantener la potencia
de ruido lo mas baja posible y mantenerla constante. El segundo requisito es
necesario para poder tratar al ruido como si fuera un fondo constante, el cual
es substraido de la senal obtenida para guardar sélo la senal correspondiente
a la fuente astronémica. A su vez, la segunda condicién implica estabilidad
en toda la ganancia del receptor (Kraus 1966, Birney 1991).

Dada la importancia que tiene la potencia de ruido, es conveniente expre-
sar también la potencia proveniente del objeto astronémico en términos de
temperatura. Se define la temperatura de antena T4 recibida en un ancho de
banda dado, como p, = kT4. Por el teorema de Nyquist vemos que T4 es la
temperatura a la que tiene que estar una resistencia, que en este caso es llama-
da resistencia de radiacion, para obtener la potencia de salida. La resistencia
de radiacién de una antena corresponde a una resistencia ficticia que reem-
plaza al radiotelescopio en el caso que el mismo fuese un sistema emisor de
energia. Cuando se alimenta una antena emisora y ésta irradia cierta cantidad
de energia, todo ocurre como si en lugar de la antena existiera cierta “resisten-
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cia de radiacion”. Es importante notar que T4 no tiene ninguna relaciéon con
la temperatura de la fuente astronémica ni con la temperatura fisica a la que
se encuentra el reflector. También es importante mencionar que en una ltima
etapa del proceso de adquisiciéon en tiempo real, la potencia recibida por el
instrumento es convertida, mediante un conversor analégico-digital, en cuen-
tas. Estas tltimas, mediante el uso de fuentes calibradoras, se traducen en
una temperatura de antena dada.

La temperatura de antena es una medida de la potencia total recibida por
la antena y depende del instrumento utilizado. Para una fuente extendida
(esto es, una fuente cuyo tamano angular es mayor que el haz del telescopio),
lo que queremos es conocer su distribucién de brillo superficial. Para ello se
define la temperatura de brillo 7T} como la temperatura que tendria que tener
un cuerpo negro, a la frecuencia de observacion, para que la potencia detectada
por el receptor en un ancho de banda AB y con un diagrama de antena P(6, ¢)
sea kT4.

Un cuerpo negro tiene un espectro dado por la ley de Planck

2h3 1
2 /KT _ 1

B, =

donde B, es el brillo, h y k las constantes de Planck y Boltzmann, respecti-
vamente, y ¢ la velocidad de la luz. Sin embargo, para ondas de radio en la
banda centimétrica se satisface que hv < k7', con lo cual podemos usar la
aproximacion de Rayleigh-Jeans, y la temperatura de brillo de una fuente esta
entonces dada por

B, = 2kTy/\?

Si la fuente es efectivamente un cuerpo negro, entonces Tj, representa la tem-
peratura real del mismo, de lo contrario 7} es simplemente una medida con-
veniente de la temperatura del cuerpo que emite la senal.

Por 1ltimo, es importante mencionar la diferencia entre el flujo verdadero
de una fuente y el observado. Si Qf es el angulo sélido subtendido por una
fuente que, respecto a un sistema de coordenadas esférico tiene una distribu-
cién de brillo B(0, ¢), el flujo de la fuente estd dado por

S,= [ B(6,4)dQ
Qy

mientras que el flujo observado es la convolucién del brillo de la fuente y el
diagrama de antena normalizado P, (0, ¢) (ver Figura 2.2)

So(0/,¢') = B(0,¢) x Pu(0,9) = ; B(0,¢) Pu(0 — 0,6 — ¢') dQ
f
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donde (¢, ¢’) corresponden a las coordenadas a las que apunta la antena.

El flujo observado es siempre menor al flujo verdadero, salvo en el caso de
una fuente puntual (esto es, si su tamano angular es muy pequeno comparado
con el haz del telescopio), en cuyo caso S, = S, pues P,(0,¢) = 1. En este
ultimo caso se supone que la antena se encuentra alineada con la fuente.

La potencia recibida de una fuente cuyo dngulo sélido es €2 es igual a

W = L Aeff/ B(0,9)P.(0 —0',¢ — ¢')d) = 1 At S,

2 Qy 2
donde el factor 1/2 se debe a que el alimentador recoge s6lo una componente
de la polarizacion y Aeg es el area efectiva de la antena, la cual depende de
detalles constructivos y es menor que el area fisica. Por otro lado, de acuerdo
a la definiciéon de temperatura de antena, la potencia recibida es igual a kT4.
Igualando (W = kT4), podemos obtener una relacién entre el flujo observado
v la temperatura de antena

So 2k
F=—=
TA Aeﬁ'

De esta manera obtenemos es una forma cuantitativa (F') de definir la sensi-
bilidad del instrumento.

Para mayores detalles sobre los distintos aspectos de un radiotelescopio de
disco simple, el lector es referido a los libros de Kraus (1966), Birney (1991)
y Smith (1995).

2.2 Descripcion basica de un interferometro

Como se menciond en la Seccién 2.1, cuando se desea incrementar el poder
resolvente a una frecuencia dada, hay que tratar de operar con una antena de
mayor diametro. De ésta manera también la sensibilidad del instrumento se
incrementa. Una alternativa consiste en usar sistemas de antenas multiples en
el que el poder resolvente puede ser muy elevado por efecto de interferencias
entre las senales que arriban a las distintas antenas.

En la figura 2.4 se esquematiza el sistema interferométrico mas elemental
constituido por dos antenas iguales, de diametro d, separadas por una dis-
tancia D, siendo D > d. Las lineas paralelas indican la direccién hacia una
radiofuente S, de la cual provienen una serie de frentes de onda. Claramente,
para la direccién indicada en la figura, cada frente de onda va a llegar antes a
la antena B que a la A. Si conocemos la distancia D y el angulo 6, podemos
calcular la diferencia de camino entre ambas antenas como Dsenf. Cuando
la diferencia de camino es igual a un nimero entero de longitudes de onda
( Dsenbpmax = 0, n = 0,1,2,...), entonces una onda va a interceptar la
antena A con la misma fase que la siguiente intercepta la antena B. Esta es la
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condicion para que haya interferencia constructiva. En cambio, si la diferencia
de camino es Dsenfyin, = £(2n + 1)A\/2 para n = 0,1, 2, ..., las dos antenas
recibirdn ondas con fases opuestas y el efecto serd que el receptor no detecta
senal alguna. Esta es la condicién para que haya interferencia destructiva.

S

Frente de onda

Figura 2.4: Esquema de un interferémetro

Si el angulo 0 es chico, o sea si la fuente se encuentra cerca del plano de
simetria del interferémetro, vale que sen 6 ~ 6 y los valores de 6 para los cuales
habrda un maximo, o un minimo, en el diagrama de interferencia seran

(2n+1) A
min — +F— =
o 2 D

nA
emax = iﬁ
Cuando n = 0, la primera expresién nos da los limites del 16bulo central del
diagrama de interferencia, 6, = +\/2D, y entre ambos limites habrd una
distancia angular:

donde D = p A (p no es necesariamente un nimero entero, es sélo una forma
conveniente de expresar D en unidades de longitudes de onda). La distan-
cia D también se denomina “linea de base” del interferémetro. El diagrama
de respuesta de un arreglo de dos antenas para un 6 chico se muestra en la
Figura 2.5a. A la vez, cada antena tiene su propio diagrama, con distintos
I6bulos secundarios, como se muestra en la Figura 2.5b. La distancia a los
I6bulos secundarios estd dada por ¢, donde d = g\ (¢ no es necesariamente
un entero) y ¢ < p. El diagrama de respuesta neto del sistema estd dado
por el producto que se muestra en la Figura 2.5¢ y consiste en una serie de
franjas espaciadas en 1/p, correspondientes a la resolucién de un par de ele-
mentos, con una amplitud que decrece en una escala 1/¢q correspondiente a la
resolucion de un elemento individual. El méaximo central se denomina el “haz
principal” del interferémetro, mientras que las otras franjas corresponden a
los 16bulos secundarios. Al diagrama de interferencia neto del interferémetro
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se lo conoce también como “funcidn visibilidad’. La resolucion angular del
interferémetro, también llamada haz sintetizado, es igual a 1.22\/D, siendo
D la mayor distancia espacial entre las antenas durante el tiempo de obser-
vacién. La sensibilidad del interferémetro es sélo dos veces (si consiste de
dos antenas) la de una antena simple de didmetro d. El campo de visién de
un interferémetro estd dado por la resolucién angular de las antenas que lo
componen (suponiendo que todas tienen el mismo didmetro). Para mayores
detalles se recomienda ver el libro de Kraus (1966).

@ (b) 5

1/p 6

Figura 2.5: (a) Diagrama de interferencia de un sistema de dos antenas
separadas por una distancia D = p A. (b) Diagrama de antena correspon-
diente a una antena simple de didmetro d = ¢ A. (c) Respuesta neta del
interferémetro (funcidn visibilidad), para el caso ¢ < p.

Podemos imaginar al diagrama de interferencia (o funcién visibilidad) fijo
en el cielo y que a medida que la Tierra rota la radiofuente va siendo observada
por las distintas partes del diagrama. Una fuente extendida va a cubrir mas
de una franja a la vez, lo cual distorsiona las franjas de interferencia. De esta
manera la funcién visibilidad como funcién del tiempo puede ser utilizada para
deducir el tamano y la estructura de una fuente (para més detalle ver Kraus

(1966).

El mismo principio puede extenderse a un interferémetro constituido por
miltiples antenas. Otra vez la respuesta del interferémetro puede pensarse
como un diagrama de interferencia fijo en el cielo a través del cual la fuente
va pasando, pero, debido a los distintos espaciados entre las antenas, ahora el
diagrama es mas complicado.
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La funcién visibilidad depende de los espaciados presentes en el conjunto
de antenas. Las lineas de base mas grandes dan informacién acerca de las
estructuras de pequena escala angular (ya que la resolucién mejora cuando la
distancia entre las antenas es mayor), mientras que las mas pequenas dan in-
formacion sobre estructuras angularmente mayores. Todos los espaciados son
muy importantes. Esto puede entenderse si imaginamos una fuente pasando
a través del diagrama de interferencia: si sélo el maximo central estuviera
presente, la fuente entera tendria que atravesar el haz para poder conocer su
tamano, pero debido a la presencia de los 16bulos secundarios, el tamano de
la fuente puede ser deducido por el niimero de 16bulos secundarios cubiertos
simultdaneamente por la fuente. Dado que cada espaciado contribuye con su
propio diagrama de lobulos secundarios, todos los espaciados presentes en el
arreglo contribuyen con informacion acerca de la estructura de la fuente.

Dado que la menor linea de base corresponde al didmetro de una antena
(va que es imposible solaparlas!), las estructuras angularmente grandes son
“invisibles” para un interferémetro. Es por este motivo que en muchos ca-
sos a la base de datos interferométricos se le anade la informacién obtenida
por una antena simple, de manera de obtener informacién sobre estructuras

angularmente mayores a las que el interferémetro es capaz de “ver”.

En un arreglo de dos dimensiones cada espaciado tiene una longitud y
una direccién y puede ser representado por un vector S. Dado que un mismo
espaciado puede ser producido por distintos pares de antenas, varios de estos
vectores son idénticos. La funcién visibilidad depende sélo de los diferentes
espaciados, si podemos reproducir la misma funcién con menos antenas que
las que tiene el arreglo completo, podemos obtener la misma informacién a
menor costo.

El vector S puede ser descripto por sus componentes horizontales en un
plano (u,v) que contiene a las antenas; por convencién u apunta hacia el este
y v hacia el norte y ambos se miden en unidades de longitudes de onda. La
funcién visibilidad es entonces una funcién de la forma V(u, v). Las posiciones
en el plano del cielo se indican por medio de (I, m), las cuales son cosenos
directores medidos respecto a los ejes u y v.

La distribucién de brillo de la fuente (I(l,m)) esta relacionada con la fun-
cién visibilidad por la siguiente ecuacién (e.g. Kraus 1966, Taylor et al. 1998)

I(l,m) = / / V(u,v) 2™ utem) gy gy

o0 oo

Es importante mencionar que esta ecuacion es solamente valida si toda la
radiacion proviene de una pequena zona de la esfera celeste. A partir de esta
ecuacién podemos ver que la distribucién de brillo de la fuente esta relacionada
con la funcién visibilidad mediante una transformada de Fourier.

La funcién visibilidad no se conoce en forma completa sino sélo para al-
gunos puntos del plano (u, v). Este muestreo discreto puede ser descripto por
la funcién S(u,v), la cual puede expresarse en términos de una funcién delta

) 9
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de Dirac bidimensional

S(u,v) = Z&(u — Uk, U — V)

k=1

donde M es el niimero de puntos del plano (u,v) que han sido muestreados
(M puede variar desde sélo unos pocos a varios cientos para un interferémetro
de dos componentes, y ser mayor a un millén en el caso de un interferémetro

como el VLA).

Es 1til introducir una funcién llamada “funcion visibilidad muestreada’
como

M
VS(U,U) = 26(u — Ug,V — vk) V/(ukvvk)
k=1

donde V' (uy,vy) es la funcién visibilidad observada. O sea que VS =S V',

De esta manera la “imagen sucia” Ip (se le llama asi porque contiene,
entre otras cosas, efectos instrumentales como los anillos de interferencia),
puede expresarse como

Ip(l,m) :/ / VI (u,v) 2™y dy

[e.e] o0

Entonces, llamando T'F' a la transformada de Fourier

P = TF(VS) = TF(SV)

y por el teorema general de la transformada de Fourier (la transformada de
Fourier de un producto de funciones es igual a las convolucién de la transfor-
mada de cada una) la ecuacién anterior puede escribirse como

IP =TF(S)«TF(V)

Para una fuente puntual de intensidad unitaria centrada en la posicion
(lo,mo), V'(u,v) =1,y TEF(V'") = §(l —ly, m —my). Entonces la respuesta del
interferémetro a una fuente puntual, llamada también “haz sintetizado” estd
dada por B=TF(S)*d =TF(S). En consecuencia

IP = B« TF(V')

lo que indica que la distribucion de brillo observada es la convolucién de la
distribucién de brillo real y el haz sintetizado.

Generalmente, antes de realizar la transformada de Fourier, se multiplica
la funcién visibilidad por una “funcion de pesos’, la cual le asigna diferentes
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pesos a los puntos muestreados. Considerando las diferentes distancias entre
las antenas, es claro que la cantidad de espaciados chicos es mayor y que por lo
tanto va a haber mayor cantidad de puntos observados en el centro del plano
u—uv. La ‘funcion de pesos’ se utiliza para uniformar el muestreo, asignandole a
cada punto del plano un peso inversamente proporcional al niimero de muestras
obtenidas en el mismo. Esto se denomina “uniform weighting’. Es claro que
esto genera una discontinuidad abrupta en el valor maximo de u. Para evitar
la misma se suele utilizar una funcién de peso adicional, la cual generalmente
es una gaussiana de manera que el niimero de muestras del punto u mas garnde
sea igual al 25% del niimero de muestras méaximo.

Una manera de llevar a cabo la transformada de Fourier es utilizando el
método conocido como FFT (Fast Fourier Transform). Este método requiere
que los datos sean interpolados en una grilla rectangular. Hay muchas man-
eras de realizar esta interpolacién (ver, por ejemplo Thompson & Bracewell
1974), siendo una de las mas utilizadas la de convolucionar la funcién visibil-
idad muestreada y pesada (V*) con una funcién adecuada (C) y muestrear
el resultado al centro de cada celda de la grilla. En general C se elige de
manera que sea nula fuera de un drea pequena A. (algunas de las funciones
mas comunes utilizadas son: “pillboz”, exponencial, sinc, el producto de una
exponencial y una sinc). Dado que V* es una combinacién lineal de M deltas
de Dirac, la convolucién C x V% evaluada en el punto de la grilla (u., v.) estd
dada por

Z Cluc — ug,ve — vg) V* (up, vg)

o
k=1

es importante notar que como A. es un area pequeiia, el nimero de términos

no nulos es muy inferior a M.

La operacion de muestrear los valores de C' « V¥ a cada punto de la grilla
puede representarse por la ecuacién

VE=R (CxV")

donde R es la funcién de re-muestreo (porque previamente la funcién visibili-
dad observada ha sido muestreada, V%) y estd dada en términos de la funcién
“sha” de Bracewell (la funcién “peine”, usualmente identificada como III)

R(u,v) = I11(u/Au,v/Av) = Z Z (j —u/Au,k —v/Av)

j=—00 k=—

donde Au y Aw corresponden al tamano de cada celda de la grilla.

Calculando la transformada de Fourier de V' se obtiene una imagen sucia,
Ip, la cual estd afectada por la presencia de los lébulos laterales generados
por la no cobertura total del plano © — v. La calidad del haz sintetizado esta
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dada, entre otras cosas, por las discontinuidades del plano v — v. Un primer
paso para obtener una buena aproximacién de la distribucién de brillo real I
fue desarrollado por Hégbom (1974). La idea central del método consiste en
descomponer la imagen Ip en una suma de § con ciertas intensidades. A cada
una de las ¢ se la llama componente del “cleaning”. Para ello se busca el valor
de intensidad méxima dentro de la imagen sucia, A(ly, mg), y se lo multiplica
por un factor v (0.1 < v < 0.2) para evitar inestabilidades numéricas. Luego
se le resta a la imagen el resultado de la convolucién de A v §(1—lp, m—myg) y
el haz sintetizado B. Este proceso se realiza reiteradas veces. Hay dos criterios
para que el mismo finalice: uno es fijar el niimero de componentes a substraer
v el segundo es fijar el valor de ruido deseado para la imagen que va quedando
al ir restando las componentes (llamada imagen residual). De esta manera a
partir de la imagen sucia se obtiene una imagen que contiene las componentes
del “cleaning” y una imagen residual. Para volver a obtener una imagen de
la distribucién del brillo con una minima presencia de efectos instrumentales,
se convoluciona la distribucién de § (componentes del “cleaning”) con un haz
“limpio”, el cual generalmente consiste en la parte central (haz principal) del
haz sintetizado.

Como ya ha sido mencionado, una buena cobertura del plano u — v es
esencial. Si la fuente no es variable en el tiempo, dicha cobertura puede ser
realizada en méas de una observacion. Se puede completar secuencialmente
la cobertura del plano u — v utilizando un arreglo de antenas moviles. En
cada configuracion de las antenas, y con ayuda de la rotacién de la tierra, se
van cubriendo distintas partes del plano u — v. Esta técnica se conoce como
sintesis de apertura. Comunmente las antenas mdviles son pequenos discos
parabodlicos montados en un sistema de vias. De esta manera es posible cubrir
un mayor numero de espaciados y producir una imagen muy detallada de la
fuente.

Dado que la funcién visibilidad involucra informacién tanto de la amplitud
como de la fase de la senal detectada por cada antena, en el caso de usar datos
interferométricos es necesario calibrar tanto en amplitud como en fase.

2.3 Discos simples utilizados en esta Tesis

2.3.1 Antena de 30m del Instituto Argentino de Radioastronomia

(http://www.iar.unlp.edu.ar)

El Instituto Argentino de Radioastronomia cuenta con dos antenas parabdlicas
de 30 metros de diametro cada una que poseen una montura ecuatorial. La
cobertura del cielo en declinacion es —90° < § < —9°.1 y es posible seguir a
una fuente dada durante cuatro horas en angulo horario —30° < t < +30°.

El Instituto cuenta con receptores para las siguientes lineas:

- La linea de 21 cm del HI (1420 MHz).
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- La molécula de OH (1612, 1665, 1667, 1720 MHz).
- La molécula de CH (3300 MHz).
- Lineas de recombinacién.

La resolucién angular es de 30" para v = 1420 MHz y de 13’ para v = 3300
MHz.

Figura 2.6: Antenas de 30m del IAR.

2.3.2 Antena de 100m de Effelsberg

(http://www.mpifr-bonn.mpg.de)

La antena de 100 metros de didmetro ubicada en Effelsberg, Alemania,
opera desde el ano 1972 y es hasta el dia de la fecha una de las antenas movi-
bles mas grande del mundo. El radiotelescopio tiene una montura azimutal.
El telescopio puede moverse en azimut y altura a una velocidad de aproxi-
madamente 30.4°/min y 15°/min, respectivamente.

Algunas resoluciones angulares tipicas para las distintas longitudes de onda
en las que puede trabajar son:

-A=21cm (1.4 GHz) : 9.4
-A=3cm (10 GHz) : 115
- A= 3.5 mm (86 GHz) : 10”

Debido a su gran &rea colectora, de aproximadamente 7850 m?, es posible
la deteccion de senales débiles.

2.4 Interferémetros utilizados en esta Tesis

2.4.1 Dominion Radio Astrophysical Observatory (DRAO)

(http://www.drao.nrc.ca)

EI DRAO es un observatorio ubicado en las afueras de Penticton, Columbia
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Figura 2.7: Antena de 100m de Effelsberg

Britanica, Canadd. Cuenta con un telescopio de sintesis de apertura (ST) y
una antena de disco simple de ~ 26 metros de didmetro.

El ST consiste de siete antenas de aproximadamente 9m de didmetro cada
una, dispuestas en una linea de base este-oeste de 604m de longitud (ver figura
2.8). Tres de las antenas son mdviles y la distancia entre las distintas estaciones
es de 4.3m. Esto permite tener 140 lineas de base diferentes , desde 12.9m
hasta 604.3m, en doce combinaciones de los espaciados entre las antenas. La
informacién sobre la estructura a gran escala, correspondiente a espaciados
menores a 12.9m, es obtenida, en el caso del continuo, de relevamientos de
baja resolucion ya existentes. La estructura extendida del HI se obtiene con
la antena de 26m del DRAO. El ST opera simultaneamente en las bandas de
continuo a 408 MHz (A ~ 74 cm) y 1420 MHz (A ~ 21 cm) y en la linea
espectral de 21 c¢m del hidrégeno neutro. Los principales pardmetros de las
observaciones de continuo obtenidas con el ST se muestran en la Tabla 2.1.

Tabla 2.1: Pardmetros de las observaciones del continuo del ST.

Parametro 408 MHz 1420 MHz
Polarizacién circular izq. Stokes I, Q, U, V
Ancho de banda 4 MHz 30 MHz
Temperatura de sistema 150 K 65 K

Campo de visién 8°.1 2°.6

Haz (EW xNS)(arcmin) 3.5 x 3.5 cosec (9) 1.0 x 1.0 cosec (9)
Nivel de ruido® (rms):

en temp. de brillo 0.67sin (6)K 49 sin (6) mK (Stokes T)
en densidad de flujo 3.3 mJy/haz 0.23 mJy/haz

¢ rms cuando la cobertura del plano u-v es completa.
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Figura 2.8: Telescopio de sintesis de apertura y antena de 26m del DRAO

Respecto a los pardmetros para las observaciones de la linea del HI, tanto
el campo de vision como el haz son los mismos que para el continuo a 1420
MHz. El espectréometro provee una imagen para cada una de las frecuencias
correspondientes a los 256 canales, con un ancho de banda total B, el cual
puede tomar valores que van desde 0.125 MHz hasta 4.0 MHz.

Para un B (MHz) dado, la velocidad del canal central estd en el rango
—1100 a +3000 kms~! y la cobertura en velocidad es de 211 B kms~!. La
separacién entre canales es de 0.824 B kms™! y la resolucién en velocidad de
1.32 B kms~'. El nivel teérico de ruido correspondiente a cada canal, en el
centro de la imagen, estd dado por AT = 3.4 B™1/2 gin (0) K.

La antena de 26m de diametro tiene una montura ecuatorial y puede ob-
servar todo el cielo visible desde Penticton. En ambas coordenadas la antena
puede moverse a una velocidad maxima de 15° por minuto.

La antena de 26m cuenta con receptores para observar la linea del HI, la
linea del OH y la linea del metanol. También puede observar a 0.4, 2.7, 4.9 y
8.4 GHz.

Los ancho de banda disponibles son: 4, 2, 1, 0.5, 0.25 y 0.125 MHz, con 256
canales para cada polarizacion. El espectrometro que se usa es casi idéntico
al usado por el ST.

En este momento, en el DRAO se estd llevando a cabo un relevamiento
del plano galdctico (denominado Canadian Galactic Plane Survey, CGPS,
Taylor et al. 2003). EI mismo estd siendo realizado por un consorcio de
astrénomos canadienses y de instituciones internacionales. Junto con las bases
de datos obtenidas por el DRAO, el CGPS cuenta también con observaciones
en distintas longitudes de onda, obtenidas en otros observatorios, las cuales
son regrilladas de manera de coincidir con las imdgenes del DRAO. Dentro
de las mismas, se encuentra el relevamiento de la molécula de monéxido de
carbono (CO) de la transicion J= 1 — 0 (115 GHz) llevado a cabo por el
Five College Radio Astronomical Observatory (FCRAQO, Heyer et al. 1998) y
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las imdgenes de alta resolucién obtenidas a partir de IRAS (HIRES, Fowler &
Aumann 1994).

La cobertura del relevamiento, en coordenadas galdcticas, es 74°.2 < [ <
147°.3 y —3°.5 < b < 5°.5. El DRAO provee datos sobre la distribucién del
HI, con una resolucién espacial de 1’ y una resolucién en velocidad de 1.2
kms™!, junto con imagenes del continuo a 408 y 1420 MHz, con resoluciones
de 3.5 y 1/, respectivamente.

2.4.2 Very Large Array (VLA)

(http://www.aoc.nrao.edu/vla/html/VLAhome.shtml)

El VLA estd ubicado en las Planicies de San Agustin, al oeste de Socor-
ro, New México, EEUU. Consiste en 27 antenas de 25 metros de didmetro
cada una, dispuestas en una gran Y (ver figura 2.9). Las antenas estdn elec-
tronicamente combinadas para dar una resolucién maxima equivalente a la
que corresponderia a una antena de 36 km de diametro, con una sensibilidad
de un disco de 130m de didmetro.

Figura 2.9: El Very Large Array

Hay cuatro diferentes configuraciones para el arreglo de las antenas:

e Configuracién A: con una méxima separacion entre antenas de 36 km.
e Configuracién B: con una méxima separacion entre antenas de 10 km.

e Configuracién C: con una maxima separacion entre antenas de 3.6 km.
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e Configuracion D: con una méaxima separacion entre antenas de 1 km.

El cambio de una configuraciéon a otra se lleva a cabo cada cuatro meses,
aproximadamente.

Cada antena se puede mover 40° por minuto en azimut y 20° por minuto
en elevacion. El dngulo de elevacion minimo es de 8° por encima del horizonte.

El VLA puede observar a diferentes frecuencias, como se muestra en la
Tabla 2.2.

Tabla 2.2: Receptores disponibles en el VLA.

Banda P Banda L. Banda C Banda X Banda U Banda K Banda Q
Frecuencia 0.30-0.34 1.34-1.73 4.5-5.0 8.0-8.8 14.4-15.4 22-24 40-50
(GHz)
A(cm) 90 20 6 3.6 2 1.3 0.7
Haz primario 150 30 9 5.4 3 2 1
()
Resoluciéon méxima 6.0 1.4 0.4 0.24 0.14 0.08 0.05
(Conf. A)(")
Temperatura 150-180 37-75 44 34 110 160-190 90-140

de sistema (K)

2.5 Relevamientos observacionales utilizados

Ademas de las observaciones obtenidas con los telescopios descriptos en las Sec-
ciones 2.3 y 2.4, hemos utilizado diferentes relevamientos de dominio piblico,
de los cuales sélo daremos una breve descripcion:

e Continuo de radio a 327 MHz (A ~ 92 cm):
llevado a cabo por el Westerbork Synthesis Radio Telescope (WSRT).
Cobertura: 42° <[ < 92°, |b| < 1°.6.
Resolucion: 1"x 1'escd.
Nivel de ruido: 10 mJy/haz.
Para mayor informacién ver: Taylor et al. (1996).

Los datos estan disponibles en: http://www.ras.ucalgary. ca/wsrt_survey.html.

e Continuo de radio a 1420 MHz (NRAO VLA Sky Survey, NVSS)(A ~ 21 cm):

llevado a cabo por el Very Large Array.

Cobertura: § > —40°.

Resolucién: 45”.

Para mayor informacién ver: Condon et al. (1998).

Los datos estén disponibles en: hitp://www.skyview.gsfc.nasa.gov/cqi-
bin/skvadvanced.pl.

e Continuo de radio a 2400 MHz (A ~ 12.5 cm):
llevado a cabo por el radio telescopio de 64 m de Parkes (Australia).
Cobertura: 238° <[ < 5% |b| < 5°
Resolucién: 107.23 x 10'.62.
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Para mayor informacién ver: Duncan et al. (1995).
Los datos estan disponibles en: http://www.uq.edu.au/~Troy.

Continuo de radio a 2695 MHz (A ~ 11 cm):

llevado a cabo por la antena de 100m de Effelsberg.

Cobertura: 358° <1 < 248°, |b| < 5°.

Sensibilidad: 50 mK (20 mJy/haz).

Para mayor informacién ver: Fiirst et al. (1990) y Reich et al. (1990).
Los datos estan disponibles en: http://www.mpifr-bonn.mpg.de/survey.html.

Continuo de radio a 4850 MHz (A ~ 6 cm):

es una combinacién de tres relevamientos:

Parkes-MIT-NRAO (PMN) de la zona sur y de la zona tropical y el
(86 + 87) Green Bank Survey.

Cobertura: § = —88° a —37°,6 = —29° a —9° y § = 0° a 75°.
Resolucién: 3.7 x 3.3, 50 7 (depende de la zona).

Para mayor informacién ver: Condon et al. (1991, 1993 y 1994).

Los datos estdn disponibles en: http://www.skyview.gsfc.nasa.gov/cgi-
bin/skvadvanced.pl.

Continuo de radio a 8.35 (A ~ 3.6 cm) y 14.35 GHz (A ~ 2.1 ¢cm):

llevado a cabo por el NRAO-NASA Green Bank Earth Station.
Cobertura: |b] < 5°, —15° <1 < 255°.

Resolucién: 9.7 £ 0.1 a 8.35 GHz y 6.6 £ 0'.2 a 14.35 GHz.

Nivel de ruido: 0.9 Jy a 8.35 GHz y 2.5 Jy a 14.35 GHz.

Para mayor informacién ver: Langston et al. (2000).

Los datos estan disponibles en: hitp://www.gb.nrao.edu/~ glangsto/GPA.

Optico (Hy):

Compuesto por el Virginia Tech Spectral line Survey (VTSS) en el hemis-

ferio norte y The Southern H-Alpha Sky Survey Atlas (SHASSA, llevado
a cabo en el Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO), Chile)
en el hemisferio sur.

Cobertura: Todo el cielo fue observado.

Resolucion: 6.

Para mayor informacién ver: Finkbeiner (2003) .

Los datos estan disponibles en: http://astro.princeton. edu/~dfink/halpha.

Infrarojo (IRAS) en las bandas de A = 12, 25, 60 y 100 pm:

llevado a cabo por la NASA TPAC Jet Propulsion Laboratory.
Cobertura: Todo el cielo fue observado.

Resolucién: depende de la banda, ~ 2'.

Para mayor informacién ver: Wheelock et al. (1991).

Los datos estdn disponibles en: hitp://www.skyview.gsfc.nasa.gov/cgi-
bin/skvadvanced.pl.
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2.6 Otras bases de datos utilizadas

Durante este trabajo de Tesis, las siguientes paginas web también fueron de
gran utilidad:

e Para buscar informacion sobre relevamientos y catdlogos existentes:

http: / /www. skyview. gsfc.nasa.gov/cqi-bin/skvadvanced.pl.

e Para buscar bibliografia pertinente al tema:

http://adsabs.harvard.edu

e Para buscar informacion sobre un objeto en particular:

http://cdsweb.u-strasbg.fr/Simbad.html
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Capitulo 3

Parametros derivables de
observaciones a distintas
frecuencias

En este capitulo haremos una descripcién de como a partir de una base de
datos a una determinada frecuencia es posible obtener parametros fisicos que
caractericen, a esa frecuencia, la estructura observada. Presentaremos las
herramientas de calculo utilizadas a lo largo de este trabajo de Tesis.

3.1 Linea de 21 cm del hidrégeno neutro

La linea de 21 cm se origina debido a una transicién entre dos estados hiperfi-
nos del atomo de HI. Por tratarse de una linea espectral, la base de datos
generalmente consiste en un cubo de imagenes. En un cubo estandar en coor-
denadas galacticas cada imagen es un mapa coordenada-coordenada del cielo
a una velocidad dada (ver Figura 3.1). En estas condiciones el cubo es es-
pecificado como (I, b, v). Este cubo puede ser rotado, dando lugar a cubos
de la forma (v, I, b) 6 (v, b, I). O sea que lo que se analiza en un cubo es un
conjunto de imagenes.

Haciendo uso de la relacién velocidad — distancia obtenida a partir del mod-
elo de rotacién de la galaxia, es posible estimar la distancia de una estructura
de HI a partir de la velocidad a la cual se observa la misma (e.g. Brand et
al. 1987, Fich et al. 1989). La distancia obtenida de esta manera se denomi-
na “distancia cinemdtica’. Es importante mencionar que dicho modelo tiene
algunas limitaciones y que los errores involucrados en las distancias obtenidas
pueden ser grandes (~ 1 kpc). Uno de los inconvenientes se debe a que en
el primer (0° < [ < 90°) y cuarto (270° < [ < 360°) cuadrantes hay una
ambigiiedad en la distancia, o sea, para cada velocidad hay dos distancias
posibles. Otra fuente de error surge del hecho de que para determinadas di-
recciones (75° <1< 90°y 270° <[ < 295°) el gradiente de velocidad (dv/dr)
es chico y, en consecuencia, un pequeno error en la velocidad corresponde a
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Figura 3.1: Esquema de un cubo de datos.

un gran error en la distancia.

En un cubo estandar, cada imagen muestra la distribucién de la temper-
atura de brillo 73 del hidrégeno neutro a una velocidad dada. De esta manera,
examinando las diferentes imédgenes, es posible identificar zonas de menor o
mayor emisividad de HI. Al examinar un cubo, se observa que no sélo el MIE
estd muy lejos de ser homogéneo, sino que ademdas presenta una gran canti-
dad de estructuras que se manifiestan como minimos o méximos de emision.
Es por este motivo que muchas veces identificar una estructura de HI posi-
blemente relacionada con una estrella dada no es una tarea sencilla. A tal
efecto, definiremos cuatro criterios que debe satisfacer una estructura para
poder estar postblemente relacionada con un dado objeto estelar. Los mismos
som:

1. En una dada imagen (un plano del cubo), la estrella debe verse proyec-
tada dentro, o cerca, de un minimo relativo de la distribucién del HI.

2. El minimo mencionado en el item anterior, asi como cualquier estructura
que rodease al mismo (por ejemplo una cdscara), debe ser detectado en
un numero significativo de canales individuales consecutivos (distintos
planos del cubo) e independientes entre si.

3. La distancia cinemadtica de la estructura de HI debe ser compatible,
dentro de los errores, con alguna de las distancia catalogadas para la
estrella. A este criterio se le asigna un peso inferior cuando se conoce la
existencia de movimientos no circulares en la zona del cielo bajo estudio

(Brand & Blitz 1993).

4. En caso de detectarse alguna estructura en el continuo de radio y/o
el infrarrojo posiblemente relacionada con la estrella, la misma deberia
ser interior a la estructura de HI. Por el contrario, en caso de que
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la estructura de HI presente una contrapartida molecular, esta ltima
deberia ser exterior a la estructura de HI.

Cuando una estructura de HI satisface los criterios recién mencionados
supondremos que se trata de una estructura con sentido fisico que esta, muy
posiblemente, relacionada con la estrella y varios pardametros fisicos que la
caracterizan pueden ser derivados. Para obtener algunos de los mismos, se crea
una imagen promedio de las imagenes individuales en los que la estructura es
claramente visible. De esta manera se obtiene un promedio de la distribucién
de temperatura de brillo del HI en el rango de velocidad donde la burbuja esta
mejor definida. Como caso general, supondremos que la estructura observada
tiene la forma indicada en la Figura 3.2. Las dimensiones de la cavidad estén
definidas por su eje mayor (dys) v su eje menor (d,,). A partir de los mismos
se definen dos parametros, el cociente axial, que mide el cociente entre ejes,
Cax = dpr/dp, y €l pardmetro de desplazamiento, Cog = di—cs/dm, donde
d.«_cs es la distancia entre la estrella y el centro de simetria (CS) de la cavidad.
El CS es el punto en el que el eje mayor y el menor se cruzan. Debido a
efectos de proyeccion, tanto Cyy como Cug son limites inferiores. Es importante
mencionar que en el caso de tratarse de datos de baja resolucién angular (en
relacién con el tamano angular de la estructura observada) y recordando que la
estructura observada es la convolucién de la real con el diagrama de antena, las
dimensiones medidas se encuentran “distorsionadas”. Por tal motivo, en estos
casos, para obtener las dimensiones “verdaderas” de la estructura (oyerq), hay
que “deconvolucionar” las mismas. Esto ultimo se obtiene, en una primera
aproximacién, mediante al ecuacién agbs = U\2Ierd + a?nst, donde ogps es la
medida de la dimensién o observada y oinst €s la dimensién del haz.

Figura 3.2: Esquema de una cavidad de HlI

Dado un perfil de hidrégeno neutro observado en una direccién (I, b), se
puede definir la densidad de columna del HI en el rango de velocidades v y
V2 €OMO

V2 _ —T
Ny = C / Ty(v) (1 —e )dv
v1

T
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donde C' es una constante. Suponiendo que la emisién a A ~ 21 cm es
6pticamente delgada (7 < 1), entonces

v2
NH[ =C / Tb(v) dv
U1

Esta densidad de columna representa al niimero de atomos por unidad de area
con velocidad entre vy y vs.

Si multiplicamos Ny por el drea de la cavidad (Agy) y por la masa del dtomo
de HI (myg), podemos obtener la masa de HI

Mpyr=C Ny; Agr = C Ny Qur D> my

donde Qg es el dngulo sélido substendido por la cavidad y D la distancia a
la misma. De esta manera, conociendo la distancia a la estructura, a partir de
la densidad de columna podemos estimar la masa de HI. Para tener en cuenta
la presencia de otros elementos, la masa de HI debe ser multiplicada por un
factor apropiado, que en el caso de considerar abundancias solares es igual a
1.34.

Una vez que conocemos la masa, adoptando una distribucién espacial para
la estructura (por ejemplo una esfera), podemos estimar la densidad.

Cuando se trata de una burbuja interestelar, la masa que deseamos deter-
minar es la masa faltante en la cavidad (M) y la masa en exceso en la cdscara
(Mg5). Para obtener las mismas es necesario definir tres temperaturas que
caracterizan a la estructura de HI. Teniendo en cuenta que la accién del viento
estelar genera en el MIE cercano a la estrella una zona de baja emisividad de
HI (baja temperatura de brillo) rodeada por una cdscara de mayor emisividad
(mayor temperatura de brillo), estas temperaturas son (ver Figura 3.3):

e La temperatura promedio del fondo (73, ), la cual se define como la tem-
peratura que habia en esa zona antes de ser perturbada por la accion de
la estrella. Generalmente se define como la temperatura correspondiente
al primer contorno cerrado que delimita al minimo de HI.

e La temperatura promedio de la cavidad (Ttay). La misma se obtiene
promediando la temperatura de brillo dentro de la cavidad de HI.

e La temperatura promedio de la cdscara (T,s). La misma se obtiene
promediando la temperatura de brillo en la cascara de HI.

De esta manera, las masas M;}ﬂ] y M7 pueden obtenerse a partir de las
siguientes ecuaciones (Arnal et al. 1999)

MEY =13 x 1073 D? Av Qeay (Thg — Teay) (M)
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Mg =13 x 10 ° D? Av Qeas (Teas — Thg) (M)
donde Av es el intervalo de velocidad en kms™! en el que se observa la burbuja,
D la distancia de la misma en unidades de kpc y Qcay ¥ Qcas son los angulos
sélidos en unidades de arcmin? de la cavidad y la céscara respectivamente.
Las temperaturas estdn dadas en K y las masas asi obtenidas en unidades de
masas solares (Mg).

Burbuja

Figura 3.3: Temperaturas que caracterizan a una burbuja interestelar de
HI.

Si suponemos, por ejemplo, que la cavidad tiene simetria esférica con radio
r = (Q/7)"° D, podemos obtener un limite inferior para la densidad de HI
antes de que el mismo fuera ionizado y/o barrido (Pineault 1998)

nup = 5500 Migr(My) Q5" D (em™)

Otra posibilidad es considerar que la burbuja tiene una estructura eliptica,
cuyo eje mayor es igual a dj; y los otros dos a d,, (el eje de profundidad
se supone igual al eje menor observado). En este caso, la densidad puede
obtenerse a partir de la siguiente ecuacién (Arnal et al. 1999)

M (M)

=179.2
ngr =179 dnt @,

(em™)

donde d,,, y djs estan expresados en unidades de pc.

Posibles complicaciones:

e Debido a la posible presencia de emisién galadctica proveniente de es-
tructuras que se encuentran por delante o por detras de la estructura
de interés, es importante seleccionar cuidadosamente las imégenes uti-
lizadas para no incluir en la imagen promedio emisién no relacionada a
la fuente bajo estudio.

e En muchos casos la determinacién de la masa de la céscara no es sencilla
debido a que la misma, como consecuencia de la no uniformidad de la
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emision del fondo, puede no ser facilmente identificable. En estos casos
una posibilidad es convolucionar la imagen a una resolucién inferior y
substraer la misma de la imagen original. De esta manera las estructuras
a gran escala desaparecen, facilitando la identificacién de la cédscara. Es
importante mencionar que este procedimiento no siempre da un buen
resultado y debe, por lo tanto, ser aplicado cuidadosamente.

e Hay casos en los que la distancia cinematica derivada a partir de la
curva de rotacién tedrica de la Galaxia no coincide con ninguna de las
distancias catalogadas para la estrella. Una posible explicacién podria
ser la existencia de movimientos no circulares en esa zona del cielo. Esto
puede examinarse a partir de la curva de rotacién observacional obtenida

por Brand & Blitz (1993).

e En la mayoria de los casos la estrella no se observa en el centro de la
cavidad sino proyectada hacia algunos de sus bordes. Una posibilidad es
que la estrella posea un movimiento propio no despreciable. Para poder
relacionar la estrella con la estructura de HI es necesario que la direccién
del movimiento propio de la estrella sea tal que la misma haya estado en
el pasado mas préxima al centro de la cavidad.

3.2 Continuo de radio

En general, cuando una fuente es detectada en el continuo de radio, es posible
medir la densidad de flujo emitida por la misma a una determinada frecuen-
cia. Lo mé&s importante a tener en cuenta en esta medicién es la emisién
galactica de fondo, o sea, la emisién que no proviene de la fuente bajo estudio.
También es importante constatar que los datos utilizados permitan obtener la
densidad de flujo total de la fuente. En efecto, en el caso de observaciones
interferométricas, si la informacién brindada por los espaciados cortos no ha
sido agregada a los datos interferométricos (ver Capitulo 2), las regiones més
extendidas de la radiofuente no seran detectadas y de esta manera se obtendra
una densidad de flujo inferior a la verdadera.

Parametrizando la relacién entre la densidad de flujo y la frecuencia por

S, x v

donde S, es la densidad de flujo que emite la fuente a la frecuencia v, y a es
el indice espectral, cuando la fuente es observada en mas de una frecuencia es
posible determinar el indice espectral a partir de los flujos observados mediante

o log(S1/S2)
log(ul/ug)

donde S1 y S2 son los flujos medidos en las frecuencias vy y 19, respectivamente.
La obtencién del indice espectral a permite determinar el fenémeno fisico en el
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que se origina la emisién de continuo. En la figura 3.4 se muestra el espectro
tipico para una regién térmica (regién HII, & ~ —0.1) y para una regién
no térmica (por ejemplo un remanente de supernova, a ~ —0.5/ — 0.7). La
frecuencia de “turn over” (14,) es la frecuencia a la cual la fuente pasa de
ser Opticamente gruesa (7 > 1) a épticamente delgada (7 < 1), o sea donde
T=1.

log S
g a0 -01

a 0J-0.5/-0.7

Vio log v

Figura 3.4: Espectros caracteristicos de una radiofuente térmica y una no
térmica

Para analizar una determinada fuente lo mdas importante es conocer el
mecanismo fisico que origina su emisién, lo cual puede hacerse derivando el
indice espectral. Hay varias maneras de obtener el mismo, y las que se han
utilizado en esta Tesis son las siguientes:

1. A partir del espectro de la fuente.
Como se menciond anteriormente, midiendo la densidad de flujo de la
fuente a por lo menos dos frecuencias distintas es posible calcular el indice
espectral. La exactitud de este método depende del error en la medicién
de los flujos (ver “posibles complicaciones” al final de esta seccién) y de
la exactitud de la calibracion de las observaciones.

2. A partir del método conocido como TT-plot.

Este método consiste en graficar punto por punto la temperatura de
brillo de la fuente a una dada frecuencia versus la temperatura de brillo
de la misma fuente a otra frecuencia (ver Figura 3.5). El indice espectral
se deriva a partir de la pendiente de la linea que mejor ajusta los puntos
graficados. Este método tiene la ventaja de no depender del fondo,
siempre y cuando el mismo varie “lentamente” en la zona observada.
Al aplicar este método es importante que los puntos graficados sean
independientes, o sea que la cantidad de puntos no puede ser superior
a la cantidad de haces que entran en la radiofuente. Por este motivo,
este método sélo es aplicable cuando la relacién entre la resolucién del
instrumento y el tamano angular de la fuente permite graficar un niimero
significativo de puntos.

Es importante notar que en este caso el indice espectral se deriva a
partir de temperaturas y no de densidades de flujo. Teniendo en cuenta
la relacién entre temperatura y densidad de flujo dada por
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T327 (K)

T 1420 (K)

Figura 3.5: Ejemplo de un grafico tipo TT-plot

SVZQRCQQ%
v

donde k es la constante de Boltzman, ¢ la velocidad de la luz y Q el
angulo sélido de la fuente, ya que S, x v, es facil ver que

T x v* 2

de esta manera, a partir de la relacién entre las temperaturas de brillo
también es posible determinar el indice espectral de la fuente.

Durante el trabajo de Tesis, hemos utilizado el programa “specindex”,
el cual forma parte del “DRAQO Astronomical Application Software” y
calcula indices espectrales a partir del método TT-plot.

3. A partir de la correlacion existente entre la emision de radio y
el infrarrojo.
Para las regiones HII existe una fuerte relacion entre la temperatura de
brillo a 11 cm (73,11) y la intensidad a 60 pm (1) (Broadbent, Haslam &
Osborne 1989, Moon & Koo 1994). Broadbent et al. (1989) obtuvieron
la relacién

Th11 = (6.4 4 1.7) x 1073 Igg

donde Ty 11 estd en K y Igg en MJy/ster. A partir del gréfico Tp 11
vs Igp correspondiente a la fuente en estudio, seria posible inferir si se
trata de una regién HII o de un remanente de supernova. Es importante
notar que la emision galactica de fondo debe ser removida, en ambas
frecuencias, antes de aplicar esta técnica.

Es importante mencionar que en los tres métodos recién descriptos las
imagenes utilizadas deben tener la misma resolucién. Dado que esta general-
mente no es la misma, lo que se hace es previamente convolucionar los datos
a una 1nica resolucion angular.
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3.2.1 Fuentes térmicas: Regiones HII

En caso de tratarse de una fuente térmica, hay varios parametros que pueden
ser derivados de las observaciones de continuo. Mezger & Henderson (1967), a
partir del andlisis de regiones HII observadas como parte de un relevamiento
en A ~ 6 cm con el telescopio de 42m del NRAO, derivaron pardmetros tales
como la cantidad de masa ionizada, densidad electrénica y medida de emision
maxima.

La intensidad de la radiacién emitida por un punto (z, y) ubicado en la
superficie de una regién HII esta dada por la temperatura de brillo equivalente
en ese punto Tp(x,y). Esta dltima estd relacionada con la profundidad 6ptica
7 de la radiacion libre-libre y con la temperatura electrénica 1, por

Tb(xay) = T€(£E7y) (]— — eXp (_T(X7 Y))) ~ Te(X7 Y) T(Xu y) paraT < 1

La férmula exacta para la profundidad éptica de la radiacién libre-libre
estd dada por (e.g. Oster 1961)

E
pcem 6

T v
= 3.014x107% (=2)71° (o
7= 301107 () (GHZ

K )72 (In [4.955x 1072 (

)L (1)) ()

GHz
aunque una aproximacién de la forma

v 72.1( E

T,
=8.235 x 1072 (=2)7135 (—— e
Tapp X () (GHZ) Do CIIl_G)

K

fue derivada por Altenhoff et al. (1960). En ambas ecuaciones la densidad de
iones es igual a la de electrones (N, = N;) y Z = 1 (hidrégeno puro). La medida
de emisién E de una nube de densidad electrénica N.(cm™) y una dimension
L(pc) alo largo de la linea de la visual, es definida como E = fOL NZ2ds. Mezger
& Henderson (1967) definieron un factor a como el cociente entre el 7 y el T,y

14

GHz

T
T = 0.366 (5£)=015 (
Tapp K

o — )1 (In[4.955% 1072 (=) "'+ 1.5In (%))

GHz

Este factor, que mide la desviacion entre la formula exacta de 7 y la aproxima-
da, es inferior a 0.1 (Mezger & Henderson 1967). En consecuencia, consideran-
do los errores observacionales involucrados en los calculos de los parametros
fisicos, es posible en casi todos los casos considerar a ~ 1 y por lo tanto

T = Tapp-

Para simplificar el problema, de ahora en adelante vamos a suponer que la
temperatura electrénica T, es la misma en toda la region. Reemplazando la
ecuacion de 7,pp en la expresion de T3, obtenemos
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_ Te . _ Vo _
Ty = 8.235 x 107 a (35) 7% (e > /Nf(w,y,r) dr

donde r es una coordenada en direccién de la linea de la visual.

Dado que la temperatura de brillo de una regién HII depende de la densidad
electrénica (Ne) al cuadrado, cualquier determinacién de la masa ionizada y
de la densidad promedio del hidrégeno ionizado va a depender fuertemente del
modelo que se use para la distribucién de densidad volumétrica. Mezger &

Henderson (1967) adoptaron los siguientes modelos para describir una regién
HII:

1. Modelo I: densidad electrénica constante Ny dentro de una esfera de
didmetro aparente O y cero en todo otro lugar.

2. Modelo 1II: densidad electrénica constante Ny dentro de un cilindro de
diametro aparente 6., cuyo eje de simetria es paralelo al eje 7 y su largo
es igual a su didmetro. Cero en todo otro lugar.

3. Modelo I1I: una distribucién exponencial decreciente, cuya densidad maxima
es Ny y su ancho a potencia media 0¢.

Reemplazando las coordenadas lineales por angulos a través de las rela-
ciones

0= (> +4*)Y?/D ; ¢=r/D
donde D es la distancia a la fuente, la ecuacién para Tj puede escribirse como

T..
T, = 82.35 a (E) 035 (

v

—2.1 D 2
@) (H) /Ne (0,¢)deo

Reemplazando N, (6, ¢) de acuerdo a alguno de los tres modelos previa-
mente mencionados y utilizando las relaciones entre los didmetros aparentes
Oest v Ot v el didmetro gaussiano medido 6 dadas por (ver el trabajo de
Mezger & Henderson 1967 para mayor detalle)

Ot = 1471 0 O = 1.201 O

la densidad electrénica promedio de la regién HII puede expresarse como

No 1/2 2, Te voars ¥ voos LD \—o5 Svios P15
= 6.351x10 : ‘ : : :
(Cm_3) wa % (104K) (GHZ) (kpc) (Jy) ( / )

donde u; es un factor numérico (ver Tabla3.1) que depende del modelo elegi-
do para la distribucion de densidad de la region HIIL. Esta ecuacién permite
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calcular la densidad electrénica promedio de una region HII si su densidad de
flujo Sy, su tamanio angular aparente g, su temperatura electrénica 7T, y su
distancia D son conocidos.

La masa total de gas ionizado puede obtenerse entonces integrando la dis-
tribucién de densidad de los tres modelos y luego multiplicando por el cociente
entre la masa del d4tomo de hidrégeno my y la masa solar Mg, para obtener
la cantidad total de masa de hidrégeno ionizado en unidades de masas solares

M 1/2 Te o175 V. v005 (D a5 Svios fay1s
) = . 4 . . 7 \2.5 (HKVN0.5 (ZGN ]
(Gag) =™ 08864 ()™ () G () 57

donde uy es un factor numérico similar a u; (ver Tabla3.1). En estas ecua-
ciones el flujo estd dado en unidades de Jansky (1 Jy = 10726 Wm=2 Hz™!).

Tabla 3.1: Factores de conversién para calcular la masa ionizada, la den-
sidad electrdénica y la medida de emisién.

Ui u2 u3
Modelo 1 0.775 1.291 1.471
Modelo IT ~ 0.857 1.167 1.201
Modelo III  0.911 1.106 1.065

La maxima medida de emision en el centro de la fuente estd dada por

D 0
. 2 B 2 o G
&W/NWD/Nmﬁuw%HEﬁﬁﬁ(

S0 (peem ©)

donde ug es un factor numérico similar a u; (ver Tabla 3.1).

Hay casos en los que la fuente no tiene el maximo de emisién en el centro
(por ejemplo una fuente con forma de anillo), para esos casos la medida de
emisién maxima se puede calcular utilizando la siguiente ecuacién (la cual se
desprende ficilmente de las anteriores)

Ty(K)

3.2 x 107 (lgeK)—0.35 (ﬁ)—m

(pc cm™9)

max —

donde T}, es la temperatura de brillo de la zona maés intensa de la fuente.

Una vez conocida la medida de emision es posible determinar la frecuencia
de “turn over” reemplazando T,pp = 1 en la ecuacion de Tupp.

Otro pardmetro importante que puede ser derivado a partir de la densidad
de flujo de la fuente es la cantidad de fotones necesarios para mantener la
regién HII ionizada. Esta cantidad se encuentra dada por (ver por ejemplo
Chaisson 1976)
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T. v D S
NV = 0.76 1047 _Te =045/ ¥ 0.1/ 7 N2 MV
10" (i) G G (G

Comparando N, con la cantidad de fotones ionizantes que emite la estrella (ver
Tabla 1.1 del Capitulo 1) es posible determinar si la estrella tiene suficiente
cantidad de fotones como para mantener la regiéon HII ionizada. En este
calculo es muy importante tener en cuenta la geometria de la fuente, ya que
puede ocurrir que no todos los fotones emitidos por la estrella contribuyan a
la ionizacién de la regién HII (por ejemplo si la fuente tiene una geometria
espacial que no rodea completamente a la estrella).

Es importante mencionar que en todos los cdlculos hay que considerar el
factor de llenado, esto es, una vez elegido uno de los tres modelos para la
distribucién de densidad, hay que estimar la fraccién del volumen que esta
realmente ocupado por el gas ionizado. Para tener en cuenta el factor de
llenado f en las ecuaciones, hay que modificar la expresién del volumen, 0% —
fég, de esta manera las determinaciones de densidad, masa y medida de
emision obtenidas de las ecuaciones anteriores se modifican de la manera que
se indica a continuacién

No — fY2 Ny
M —s f\2 M

E-— fi3E

Posibles complicaciones:

e Una de las mayores complicaciones en la determinacion de los pardmetros
es la medicion de la densidad de flujo emitida por la fuente. Aun
suponiendo que la calibracion aplicada es la apropiada, hay posibles
problemas de confusién. A continuacién mencionaremos algunos de el-
los:

= La radiofuente puede no estar bien definida espacialmente, ya sea
debido al ruido inherente a los datos o a la resolucién del instrumento.

= La radiofuente puede estar proyectada sobre una zona de emisién
galdactica no uniforme, la cual es dificil de substraer. En estos casos,
una posibilidad es ajustar el fondo utilizando un plano alabeado. Para
hacer esto 1ltimo, hemos utilizado un programa llamado “fittwist”, el
cual forma parte del “DRAQ Astronomical Application Software”.

= La fuente bajo estudio puede verse superpuesta con una o méas radio-
fuentes, complicando no sélo la medicién de la densidad de flujo de la
misma sino también la determinacién de su indice espectral. En particu-
lar, si la fuente bajo estudio es extendida y se observan sobre ella fuentes



3.3 Infrarrojo 61

puntuales extragalacticas, si éstas iltimas no son tenidas en cuenta puede
obtenerse un indice espectral erréneo para la fuente.

e Como hemos mencionado anteriormente, para utilizar las ecuaciones de
Mezger & Henderson (1967), es necesario adoptar uno de los tres modelos
para la distribucién de densidad. Hay casos en los que la geometria de
la fuente no se ajusta a ninguno de estos modelos. Una posible solucién
es adoptar el modelo que mejor ajuste y utilizar el factor de llenado
que corresponda para tener en cuenta el apartamiento de la geometria
observada con respecto al modelo adoptado.

3.3 Infrarrojo

Usando el relevamiento llevado a cabo por el satélite IRAS (Wheelock et al.
1991), el cual opera en cuatro bandas pertenecientes a la zona infrarroja del
espectro, a saber: 12, 25, 60 y 100 pum, es posible medir en cada banda la
densidad de flujo emitida por una fuente dada. Al igual que en el caso del
continuo de radio, en esta medicion es muy importante tener en cuenta la
emision galactica de fondo.

A partir de las densidades de flujo medidas en cada una de las cuatro
bandas, que denominaremos Si2, 525,560 ¥ S100, es posible derivar varios
parametros, tales como

e Indices de color

donde Cj ; es el indice de color asociado a las frecuencias iy 7. A partir
de los Cj; serfa posible determinar de que tipo de objeto proviene la
emisién dependiendo de su posicién en el diagrama color-color (van der
Veen & Habing 1988). Es importante mencionar que esta determinacion
no es univoca, ya que hay casos en los que para fuentes de distinto tipo,
las zonas en el diagrama color-color se superponen.

e La luminosidad infrarroja total

Lir(Lo) =158 F Di,.

donde F' es el flujo integrado en unidades de Jy, F' = 1.3 (S12 + Sa5) +
0.7 (S25+S60)+0.2 (Sgo+S100) v D es la distancia a la fuente en unidades
de kpe (Chan & Fich 1995).

e La temperatura y masa del polvo
Adoptando pardametros estdndares para los granos de polvo (Draine &
Lee 1984), la temperatura y masa del mismo pueden derivarse de la
siguiente forma (e.g., Draine 1990)



62 Parametros derivables de observaciones a distintas frecuencias

Ty(K) = (95.94/In B,,)

My(Mg) = my Seo Diye (B° —1)

donde B,, = 1.6673T™ S199/Sg0- El pardmetro n est4 relacionado con la
eficiencia de absorcién del polvo (, oc ", normalizado a 40 cm?g~! a
100pum) y generalmente se toma igual a 1.5, para lo cual m, = 0.30 x

1076,

Ya que al estudiar la emisién en el infrarrojo en los alrededores de estrellas
de gran masa lo que se desea analizar es la distribucién de las particulas de
polvo que han sido calentadas por la radiacién estelar, es conveniente obtener
una imagen de la distribucién de la temperatura del polvo (Ty). Esta imagen
generalmente se obtiene a partir de las imdgenes IRAS de 60 y 100 pm uti-
lizando la ecuacién para T; antes mencionada. Analizando la distribucién de la
temperatura del polvo es posible detectar la presencia de particulas cuya tem-
peratura sea superior a la temperatura media del polvo del medio interestelar
y poder analizar la causa de tal calentamiento.

3.4 Lineas de recombinacion

Las lineas de recombinacién del hidrégeno més conocidas son H,, y Hg (tran-
siciones del nivel cudntico principal n =3 — 2y n = 4 — 2, respectivamente)
y ambas se observan en longitudes de onda épticas. Las transiciones que ocur-
ren entre niveles con nimeros cudnticos principales superiores (n > 40) dan
lugar a lineas de recombinacion cuya frecuencia se encuentra en la banda de
radio. Estas emisiones se llaman lineas de recombinacién de radio (RRL).

Al igual que en el caso de la linea de 21 cm del HI, la base de datos de una
dada RRL generalmente consiste en un cubo de imdgenes de la forma (I, b, v)
(ver Figura 3.1).

Para, a partir del cubo de datos, obtener informacién sobre la fuente emiso-
ra de la RRL, es necesario generar un perfil de la linea. Esto es, para cada
velocidad (distintos planos del cubo) se deriva la temperatura promedio de
la fuente bajo estudio. De esta manera se obtiene un perfil como el que se
muestra en la Figura 3.6.

Mediante un ajuste gaussiano de los puntos observados (ver Figura 3.6),
se deduce la velocidad central de la linea, el cociente entre la temperatura de
brillo de la linea (77) y la del continuo (7) y el ancho de la linea a potencia
media AVg (FWHM). Para realizar dicho ajuste hicimos uso del paquete de
reduccién llamado GIPSY (Groningen Image Processing SYstem).

Las lineas de recombinacién son utilizadas usualmente como una her-
ramienta para determinar la temperatura electrénica (7t.) de regiones HII.
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Temperatura

o

Velocidad

Figura 3.6: Esquema de una linea de recombinacién de radio. Las cruces
corresponden a los datos observados y la linea sélida al ajuste de los mismos.

Suponiendo que las lineas son emitidas bajo condiciones de equilibrio ter-
modindmico local (LTE), se puede calcular la temperatura electrénica LTE,

T, a partir de cantidades deducidas de la observacién (Roelfsema & Goss
1992),

T, 1
T* _ 6943 1.1 Cc 0.87 K
e = (098 v e T v

donde YTt es la abundancia de Helio simplemente ionizado, AVg estd en
unidades de kms™', v es la frecuencia de la transicién en GHz y las tem-
peraturas 1; y I, estan expresadas en K.

Para obtener una estimacion de la temperatura electrénica verdadera, T}
puede ser corregida por efectos de no-LTE (Roelfsema & Goss 1992). Sin
embargo en la mayoria de las regiones HII la emision de las RRL se da en
condiciones que son muy cercanas al LT'E y por lo tanto la 1 provee una muy
buena aproximacién de la T., especialmente para frecuencias de transiciéon
elevadas (v > 1 GHz).

A partir de las RRL se puede determinar también la distancia a la fuente a
través de la velocidad central de la linea y el uso del modelo de rotacién de la
Galaxia (e.g. Brand et al. 1987, Fich et al. 1989). Es importante mencionar
que estas lineas generalmente son muy anchas y débiles, lo cual dificulta la
determinacion de la velocidad central de la misma.
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3.5 Consideraciones energéticas

Para poder inferir que una estructura de HI ha sido generada por la accion
del viento de una dada estrella, es necesario constatar que el viento estelar sea
suficiente como para haber podido crear la estructura observada.

Treffers & Chu (1982) definieron dos pardmetros adimensionales, € y 7. El
primero (€) representa el cociente entre la energia cinética de la cdscara de HI
y la energia mecanica total impartida por el viento estelar desde la formacion
de la céscara,

Ey, o Meas |7

cas

E, M, V2t

El segundo (7) es el cociente entre el momento lineal de la cdscara y el
momento total inyectado por el viento estelar

MC&S V;:as
My Vi t

En estas ecuaciones Mc,s v Veas son la masa (neutra + ionizada) y la velocidad
de expansién de la cdscara respectivamente, M,, es la tasa de pérdida de masa
y Vi la velocidad del viento. La edad de la cdscara (t) se obtiene a partir de
Veas, €l radio de la estructura y la forma en que la cdscara se desacelera. Si el
radio de la cavidad (R) es proporcional a la edad de la cdscara a la potencia
7, entonces

R
Veas

t =1

El valor de n depende del modelo: para una velocidad de expansién constante
n =1, en el caso de conservacién de energia n = 3/5 mientras que en el caso
de conservacién de momento n = 1/2 (Weaver et al. 1977).

Estos pardmetros miden la eficiencia de conversion de la energia y momento
del viento en movimientos en el MIE y pueden ser comparados con lo predicho
por los modelos tedricos. Segin el modelo desarrollado por Weaver et al.
(1977), aproximadamente un 60% de la energia del viento se transforma en
energfa interna del gas, un 20% en energia cinética de la cdscara y 20% es
radiada en el frente de onda externo (ver Cap. 1, Seccién 1.4.1). Si las
estructuras observadas son consideradas ejemplos de este modelo simple, el
pardametro e deberfa ser igual a 0.2 (esto quiere decir que en los casos en
los que € < 0.2 la estrella tiene energia suficiente como para poder crear la
burbuja interestelar observada). Generalmente este valor es mucho mayor que
el obtenido a partir de las observaciones: € ~ 0.001—0.1. Considerando algunos
errores tipicos: 20% en la distancia al objeto, oy, = 8 kms ™!, Tlog My = 0.2
y oy, = 300 kms™!, el error en € es del 100%. Ademds, hay otras posibles
fuentes de error en la obtencién de estos pardmetros: es posible que en la
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cascara haya gas demasiado frio como para emitir radiacion detectable en el
rango éptico o de radio y también hay que tener en cuenta la posibilidad de
que el viento estelar no haya sido igual de intenso durante todo el tiempo desde
la formacién de la céscara.
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Capitulo 4

El medio interestelar en los
alrededores de HD 130298

Con el objetivo de analizar el medio interestelar (MIE) en los alrededores de es-
trellas de gran masa, hemos utilizado el radiotelescopio del Instituto Argentino
de Radioastronomia (IAR) para obtener informacién sobre la distribucién del
HI en los alrededores de la estrella, HD 130298. En este Capitulo presentaremos
los resultados obtenidos para dicho objeto.

4.1 HD 130298

Este objeto es una estrella de tipo espectral O7V (Humphreys 1975) u O6 111
(Catalogo de Estrellas O Galdcticas, Garmany et al. 1982). Sus coordenadas,
asi como otros parametros que la caracterizan, se dan en la Tabla4.1.

Tabla 4.1: Parametros principales de la estrella HD 130298.

Parametro Valor
Coord. galacticas (I, b) 318°.77 4 2°.77
Coord. ecuatoriales (a, §)(J2000) 14P49™335.76 — 56°25'38".5
Magnitud visual aparente 9.29
Velocidad radial (kms™1) —74®
Movimiento propio (i, its)(mas/ano) 6.6 +1.5,0.7 & 1.4
Distancia (kpc) 3.5¢

¢ Evans 1967.
b Catélogo de Tycho-2.
¢ Catdlogo de Estrellas O GalActicas.

4.2 Observaciones

Las observaciones fueron llevadas a cabo en enero de 1999 utilizando una de las
antenas de 30m del Instituto Argentino de Radioastronomia (IAR). Se observé
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una zona del cielo de 7° x 7°, centrada en la posiciéon de la estrella, con un
espaciado entre puntos observados igual a un haz (HPBW = 30’). La temper-
atura total de sistema contra cielo frio fue de alrededor de 35 K. El analizador
espectral consistié en un autocorrelador de 1008 canales. El ancho de banda
utilizado fue de 5 MHz, dando una separacién entre canales de 1.05 kms™! y
una resolucién en velocidad de 1.27 kms™!. La cobertura total en velocidad
fue de aproximadamente 1056 kms™!, centrada en v = 0 kms™! (respecto al
Sistema Local de Referencia (LSR)). Después de realizado el proceso de reduc-
cién, el rango de velocidad efectivo cubierto fue de —450 a 400 kms™!, ya que
los canales proximos a los bordes de la banda de paso debieron ser descartados
debido a efectos producidos por el filtro utilizado para determinar la banda de
paso. El tiempo de integracion de cada posicién dentro de la grilla fue de un
minuto. El ruido (rms) obtenido fue del orden de 0.15 K. Para la calibracién
de la escala de la temperatura de brillo se utilizaron los puntos de calibracién
IAR 0 y IAR 9 (Morras & Cappa 1995). El modo de observacién utilizado
fue el de potencia total, utilizando como espectro de referencia el obtenido al
inicio, mitad y final de la sesién de observacion, corriendo la velocidad del cen-
tro de la banda de paso en 1000 kms™'. Durante cada turno de observacién
se obtuvieron tres espectros de referencia, los cuales fueron posteriormente
promediados con el fin de obtener una mejor relacién senal-ruido y de elimi-
nar posibles efectos de interferencias. El espectro de referencia resultante fue
substraido de cada uno de los perfiles de HI observados. Luego, la linea de
base instrumental fue removida ajustando un polinomio a las zonas del perfil
donde la linea de emision no estuviera presente. Con el objetivo de pasar de
temperatura de antena a temperatura de brillo, cada perfil fue multiplicado
por un valor constante, obtenido a partir de las observaciones de los puntos de
calibracion. La reduccién se llevé a cabo utilizando el programa DRAWSPEC
(Liszt 1987) y una versién especial del mismo desarrollada por el Dr. E. Bajaja
(1990). De esta manera se obtuvo un cubo (I, b, v) a partir del cual es posible
analizar la distribucion del HI en los alrededores de la estrella HD 130298.

4.3 Analisis de las observaciones

Después de haber inspeccionado cuidadosamente todo el rango de velocidad
observado, una estructura en la distribucién del HI llamé nuestra atencién en
el rango —32 a —23 kms~!. En la Figura 4.1 se muestran las imdgenes corre-
spondientes a dicho rango. A —31.4 y —30.3 kms™!, se observa la presencia
de un minimo en la distribucién del HI centrado en (I, b) = (319.°3,3.°2).
Aunque el mismo se encuentra ubicado hacia longitudes galdcticas mayores
respecto a HD 130298, una distorsién en los contornos es claramente visible
en las cercanias de la estrella. En las imagenes siguientes, esta distorsién se
incrementa. A —28.2 kms™! la presencia de un minimo centrado en (I, b) =
(319.°2,2.°8) es notoria, con la estrella proyectada hacia uno de los bordes del
mismo. Este minimo se encuentra bien definido hasta —26.2 kms™! y a partir
de ahi comienza a perder su identidad.

En la Figura 4.2 se muestra la distribucién de HI promediada en el rango
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de velocidad —30.3 a —25.1 kms~!. La presencia de un minimo de HI es
claramente visible. El mismo tiene una geometria casi esférica, con la estrella
proyectada hacia uno de sus bordes. El movimiento propio de la estrella
(indicado en la Figura 4.2) podria explicar la posicién excéntrica de la estrella
con respecto al minimo de HI.

Los distintos modelos de rotacién galactica (e.g. Ostriker & Caldwell 1983;
Blitz 1979) para | ~ 318° y considerando una velocidad sistémica de —28
kms™! predicen una distancia cercana y una lejana de 1.9 4 0.6 kpc y 10.9 +
0.6 kpc, respectivamente. Si consideramos una distancia de 10.9 kpc, una
magnitud aparente de 9.29™ (ver Tabla 4.1) y una absorcién en el visual de
2.5™ (Neckel & Klare 1980) obtenemos para la estrella una magnitud absoluta
de —8.4™, lo cual es totalmente incompatible con el tipo espectral de la misma.

Por otro lado, a partir del campo de velocidades observado por Brand
& Blitz (1993), para la velocidad vgs = —28 kms™!, se obtiene una distancia
de 3 &1 kpc, En base a estos valores y teniendo en cuenta que la ultima es
derivada a partir de un campo de velocidades observado, nosotros adoptamos
para la estructura una distancia de 3 kpc.

Un 1ltimo paso para poder relacionar el minimo de HI observado con
HD 130298, es analizar la presencia de otras estrellas de gran masa que po-
drian ser responsables de la estructura encontrada. Por medio de la base
de datos de SIMBAD, encontramos dos estrellas tempranas localizadas en la
zona: HD 130811 (B2I1/111) y GSC 08688-01939 (O...). La posicién de las
mismas se indica mediante triangulos en la Figura 4.2. Teniendo en cuen-
ta que GSC 08688-01939 tiene una magnitud aparente catalogada de 11.0™ y
adoptando para la misma una absorcién de 2.5 (Neckel & Klare 1980) y una
distancia similar a la de la estructura de HI (3 kpc), obtenemos que a la misma
le corresponde una magnitud absoluta de —3.™9. Utilizando la calibracién de
Schmidt-Kaler y suponiendo que la estrella pertenece a la secuencia principal,
esto implica que la estrella sea posiblemente una BOV. Es importante men-
cionar que de acuerdo a los esquemas evolutivos obtenidos por Massey (1997),
HD 130811 habria tenido un tipo espectral cercano a 09.5 en la fase de secuen-
cia principal. De este modo, recordando que HD 130298 esta catalogada como
O7V (u O61II), y que una estrella con cualquiera de estos tipos espectrales
posee un viento estelar mucho mas intenso que una estrella de tipo espectral
B temprana (como ha sido ilustrado en el Capitulo 1), podemos concluir que
HD 130298 es la principal candidata a ser el objeto que originé la estructura
de HI observada.

Dado que los requisitos necesarios para poder asociar una dada estruc-
tura de HI con una estrella de gran masa (ver Seccién 3.1 del Capitulo 3) se
satisfacen, podemos concluir que la estructura de HI encontrada estd, muy
posiblemente, asociada a la estrella HD 130298.

Utilizando las herramientas también descriptas en la Seccion 3.1 del Capitulo
3, hemos obtenido los pardmetros que caracterizan a la estructura de HI ob-
servada. Los mismos se suministran en la Tabla 4.2. Es importante notar
que los parametros obtenidos son similares a los de otras estructuras encon-
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Figura 4.1: Distribucién del HI en los alrededores de HD 130298 en el
rango de velocidad —31.4 a —=23.0 kms~!. Los contornos corresponden a
niveles de igual temperatura de brillo y estdn dibujados de 26 a 42 cada
4 Ky de 50 a 70 cada 5 K. La resolucién espacial es 0.°5. La posicion
de HD 130298 esta indicada por una estrella de cinco puntas. En la parte
superior de cada imagen se indica la velocidad correspondiente a la misma.
En esta figura, y en todas las posteriores, los tonos de grises mads oscuros
corresponden a zonas de mayor emisividad.
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tradas alrededor de estrellas O observadas con el mismo instrumento (Cappa
& Benaglia 1998; Benaglia & Cappa 1999).
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Figura 4.2: Promedio de la distribucién del HI en los alrededores de
HD 130298 en el rango de velocidad —=30.3 a —25.1 kms~!. Los contornos
corresponden a niveles de igual temperatura de brillo y estan dibujados de
30 a 48 cada 3 Ky de 55 a 70 cada 5 K. La resolucién espacial es 30'.
La posicion de HD 130298 estd indicada por una estrella de cinco puntas.
Los tridngulos indican la posicién de otras estrellas de gran masa vistas
en proyeccion en la zona. La flecha de linea llena indica la direccién del
movimiento propio de la estrella, mientras que las de linea rayada corre-
sponden al mdximo y minimo dngulo (respecto al eje de las abcisas) para
la misma teniendo en cuanta los errores del movimiento propio.

Tabla 4.2: Pardmetros de la estructura de HI.

Parametro Valor
Velocidad sistémica (kms™1) —28
Extension en velocidad (kms™1) 9
Distancia adoptada (kpc) 3
Eje mayor (grados) 1.25
Eje menor (grados) 0.75
Eje mayor® (pc) 60
Eje menor” (pc) 30
Cax 2
Cog 0.6
Masa faltante (M) (M) 500
Densidad de HI faltante® (ngr) (cm3) 0.7

® Obtenida suponiendo una estructura elipsoidal.

b Desconvolucionado.
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4.4 Observaciones a otras frecuencias

Con el objetivo de analizar el MIE en los alrededores de HD 130298 en la mayor
cantidad de frecuencias posible, hemos hecho uso de los distintos relevamientos
accesibles por medio de Internet.

5
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320 318 316

Galactic Longitude

Figura 4.3: Emision de la linea de H, en las cercanias de HD 130298,
cuya posicidn estd indicada por una cruz. La flecha indica la direccién del
movimiento propio de la estrella. La resolucién espacial es 6'.

A partir del relevamiento llevado a cabo en la linea de H, (“A Full-Sky H-
alpha Template for Microwave Foreground Prediction”, Douglas P. Finkbeiner
2003), obtuvimos la imagen que se muestra en la Figura 4.3. La resolucién
espacial es de 6'. La presencia de una estructura en las cercanias de la estrella
es claramente visible. Teniendo en cuenta la direccién del movimiento propio
podemos ver que dicha estructura es mas intensa en la zona hacia donde la
estrella se esta moviendo. Es importante mencionar que una comparacion
morfolégica detallada entre esta estructura y la observada en HI no es posible
debido a la diferencia en la resolucién de ambas imagenes. Sin embargo, es
importante notar que a partir de los datos de HI es posible detectar estructuras
en la distribucién del HI, lo que facilita un posterior andlisis utilizando un
instrumento que permita obtener una mejor resolucién espacial. En este caso
particular, considerando la presencia de la estructura en H,, serfa importante
poder llevar a cabo un andlisis de la distribucion del HI con una resolucién
angular similar.

Analizando las imagenes del relevamiento del continuo de radio a 2.4 GHz
(Duncan et al. 1995) obtuvimos la imagen que se muestra en la Figura 4.4.
La resolucién espacial es del orden de 10’. En dicha figura se observa, ademas
de varias fuentes puntuales, una estructura extendida rodeando a la estrel-
la hacia longitudes y latitudes galdcticas inferiores. A pesar de las limita-
ciones inherentes a la resoluciéon del instrumento utilizado, es posible notar
que la estructura tiene una leve curvatura hacia la posicién de la estrella. Es-
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Figura 4.4: Emisién en el continuo de radio a 2.4 GHz en las cercanias
de HD 130298, cuya posicién estad indicada por una cruz. La resolucién
espacial es ~ 10’. Los contornos corresponden a los niveles de 0.15, 0.20
y 0.25 Jy/haz

ta geometria es esperable cuando la fuente esta siendo ionizada por fotones
energéticos provenientes de una estrella de gran masa.

En la Figura 4.5 se muestran los mismos contornos que en la Fig. 4.4
superpuestos sobre la emisién de H, (cuya imagen ha sido previamente con-
volucionada a un haz de 10'). Claramente, la correlacién morfolégica entre
ambas frecuencias es muy buena. También se observa que las fuentes pun-
tuales visibles en radio no tienen una contrapartida en H,. Si bien debido a
la diferencia entre las resoluciones angulares no es posible comparar la estruc-
tura observada en el continuo con la detectada en la distribucion del HI, en la
Figura 4.6 se muestra el contorno del continuo correspondiente a 0.2 Jy/haz
superpuesto sobre la distribucién de HI mostrada en la Fig. 4.2, con el tnico
objetivo de poder visualizar a grandes rasgos la correlacion espacial entre am-
bas estructuras. A pesar de la diferencia en la resolucién, podriamos decir que
la estructura de continuo pareciera tener una buena correlacién espacial con
parte de la cavidad de HI.

A partir de un analisis del relevamiento a 2.4 GHz esta estructura fue
identificada como G319.3+3.9 y, en base a la falta de emisién en el infrarrojo,
la misma fue considerada como un posible remanente de supernova (Duncan
et al. 1995). Sin embargo, considerando su morfologia (levemente curvada
hacia la posicién de la estrella) y posible correlacién con la estructura de HI,
la posibilidad de que se trate de una region HII no puede ser descartada. Para
poder llevar a cabo un andlisis de su origen térmico es necesario tener datos
del continuo de radio a otra frecuencia y poder asi estimar el indice espectral
de la misma (ver Seccién 3.2 del Capitulo 3).
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Figura 4.5: Emisién de H,, (tonos de grises) con los contornos del continuo
de radio mostrados en la Fig. 4.4 superpuestos. La posicién de HD 130298
estd indicada por una cruz. La resolucién espacial es 10’.

Considerando que posiblemente se trate de una regién HII, es importante
analizar si HD 130298 emite la cantidad de fotones necesarios como para poder
mantener ionizada la estructura observada. La densidad de flujo a 2.4 GHz
emitida por la fuente es del orden de 0.3 Jy. A partir de la ecuacién de Chaisson
(1976) (ver Seccién 3.2.1 del Capitulo 3), adoptando una temperatura elec-
trénica de 10* K y una distancia de 3 kpc obtenemos que se necesitan alrededor
de 2.2 x 10%" fotones/s para mantener la estructura ionizada. Considerando el
tipo espectral de la estrella (O7V u OG6III), esto representa a lo sumo sélo el
2% de los fotones emitidos por la misma. Esto indicaria que HD 130298 emite
suficientes fotones energéticos y que el angulo sélido substendido por la fuente
serfa muy pequeno (del orden de 0.25 ster).

Una de las caracteristicas principales de las estructuras generadas en el
MIE debido a la accién del viento estelar de estrellas que se mueven a una
elevada velocidad espacial (denominadas “run away stars’) es la presencia de
exceso de emisién en 60 pm. Teniendo en cuenta esto, Van Buren et al. (1995)
llevaron a cabo un relevamiento de estructuras de tipo “bow shocks” alrededor
de estrellas con elevada velocidad espacial, utilizando los datos de IRAS. A
partir del analisis de imagenes de exceso de emisién en 60 pm, pudieron identi-
ficar 58 estructuras candidatas a ser “bow-shocks’, siendo la estructura obser-
vada alrededor de HD 130298 una de ellas. Las densidades de flujo obtenidas
son: 7.1 £1.0,8.6 £ 1.0 y 4.7+ 10 Jy para las bandas de 25, 60 y 100 pum,
respectivamente. En la Figura 4.7 se muestran las imagenes obtenidas por el
satélite IRAS en las bandas de 60 y 100 um. En las mismas se observa emision
infrarroja en las cercanias de la estrella.

A partir de la la velocidad radial y movimiento propio dados en la Tabla
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Figura 4.6: Distribucidn del HI (tonos de grises) con el contorno del con-
tinuo de radio correspondiente a 0.2 Jy/haz superpuesto. La posicién de
HD 130298 estd indicada por una cruz.

4.1 y adoptando para la estrella una distancia (d) de 3 kpe, haciendo uso de la
ecuacién para la velocidad tangencial dada por vy (kms™)= 4.74 u(” /ano) d(pc)
obtenemos para HD 130298 una velocidad espacial del orden de 94 +38 kms™!.

En base al exceso de emisién observado a 60 pm y a la alta velocidad espa-
cial de la estrella podriamos concluir que es muy posible que HD 130298 pueda
ser considerada como una “run aeway star’. Esto también seria consistente con
la mayor emisividad observada en la direccién del movimiento estelar tanto en
el continuo de radio como en la linea H,. De ser este el caso, en la distribu-
cién del HI deberfamos observar una estructura tipo “bow-shock” (Brighenti
& D’Ercole 1995). Lamentablemente, para poder llevar a cabo un anélisis de-
tallado de la distribucién del HI, se necesitan datos con un resolucién angular
superior (HPBW < 3') a los presentados en este trabajo (HPBW = 30').

4.5 Conclusiones

A partir del analisis de datos de HI obtenidos con la antena de 30m del IAR,
hemos analizado el MIE en los alrededores de la estrella HD 130298. Una
cavidad en la distribucion del HI es observada en el rango de velocidad —30
a —25 kms™!. La misma tiene una geometria casi esférica y la estrella se
encuentra proyectada sobre uno de sus bordes.

Analizando los relevamientos de uso publico detectamos, en los alrededores

de la estrella, una estructura visible tanto en la linea de H, como en el continuo
de radio a 2.4 HGz.

Por otro lado, a partir de datos IRAS y de la alta velocidad espacial de la
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Figura 4.7: Imagenes de 60 y 100 um en los alrededores de HD 130298.
La posicion de la estrella estd indicada por una estrella de cinco puntas. La
resolucién es del orden de 2’. Los contornos en 60 pm ocurren desde 19 a
31 MJy/sr cada 3 MJy/sr, mientras que en 100y ocurren desde 105 a 140
MJy/sr cada 7 MJy/sr.

estrella, podemos concluir que posiblemente estemos frente a una estrella de
tipo “run away’.

En base a todo lo observado, un estudio mas detallado de la distribucion
del HI (mejor resolucién angular) es fundamental para tratar de identificar una
estructura de tipo “bow-shock” y para poder llevar a cabo una comparacién
morfoldogica con la estructura observada en la linea H,, y el continuo de radio.
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Capitulo 5

Un analisis del MIE en los
alrededores de WR 126,
WR 154 y WR 155

Resumen

En este Capitulo presentamos los resultados obtenidos a partir del andlisis
de la distribucion del HI en los alrededores de tres estrellas Wolf-Rayet galacticas:
WR 126, WR 154 y WR 155. Los datos fueron obtenidos utilizando la antena
de 100m de Effelsberg (Alemania). En los alrededores de cada una de las
estrellas hemos detectado la presencia de una zona de baja emisividad de HI.
Estos minimos de HI son interpretados como la contrapartida observacional de
las burbujas interestelares creadas por el viento estelar de la estrella WR y de
su progenitora. Las cavidades de HI observadas son estructuras elongadas, con
un cociente axial que va desde 1.3 (WR 155) hasta 3 (WR 126). La estrella WR
se observa siempre en una posicién excéntrica respecto al centro geométrico de
la cavidad o del minimo absoluto dentro de la misma. Estos desplazamientos
van desde el 50 al 80 % del eje menor del minimo. Las cavidades se observan
a lo largo de un rango de velocidad del orden de 8-9 kms™!. El eje mayor de
las estructuras observadas va desde 13 (WR 155) a 27 pc (WR 126), mientras
que la cantidad de masa faltante es del orden de 45-50 M (WR126), 60 Mg
(WR155) y 85 Mg (WR 154).

Este trabajo sera presentado a continuacién en la forma en la que ha sido
aceptado para su publicacién (A&A, 2003).

Mi participacion en este trabajo consistié en reducir los datos radias-
tronémicos y llevar a cabo el andlisis de los mismos en conjuncién con otras
bases de datos. También he participado activamente en la discusién con los
otros investigadores involucrados. A su vez he tenido a mi cargo la redaccion
del trabajo para su posterior publicacion.






Capitulo 6

El medio interestelar en los
alrededores de HD 10125

Resumen

En este Capitulo presentaremos los resultados obtenidos a partir del anélisis
del medio interestelar en los alrededores de HD 10125. Para llevar a cabo di-
cho analisis hemos utilizando observaciones de la linea del HI y del continuo
de radio a 408 y 1420 MHz, obtenidas del relevamiento llevado a cabo en el
Dominion Radio Astrophysical Observatory (DRAO). Otros relevamientos del
continuo de radio y del infrarojo fueron también utilizados. Encontramos un
minimo en la distribucién del HI, que se puede relacionar con la estrella si se
tiene en cuenta el movimiento propio de la misma. En todas las observaciones
del continuo de radio se detecta una estructura en forma de arco. A partir de
la medicién de los flujos se obtiene un indice espectral (S, ~ v*) a = 0.0+0.1,
indicando un origen térmico para la estructura. De los datos de infrarojo en-
contramos que la temperatura del polvo es mayor en la zona donde la emisiéon
de continuo esta presente.

Concluimos que todas las estructuras encontradas (HI, continuo de radio e
IR) estédn fisicamente relacionadas entre si. La estrella tiene suficientes fotones
energéticos como para ionizar el gas circundante y calentar el polvo y, mediante
su viento, barrer el HI y el HII generando las estructuras observadas.

Este trabajo serd presentado a continuacién en la forma en la que ha sido
publicado (MNRAS, 343, 47, 2003).

Mi participacién en este trabajo consistié en reducir los datos radias-
tronémicos y llevar a cabo el andlisis de los mismos en conjuncién con otras
bases de datos. También he participado activamente en la discusién con los
otros investigadores involucrados. A su vez he tenido a mi cargo la redaccién
del trabajo para su posterior publicacion.






Capitulo 7

Analisis del entorno de
WR 130 utilizando datos del
DRAO y el VLA

Resumen

En este capitulo presentaremos los resultados obtenidos a partir del anélisis
del MIE en los alrededores de la estrella Wolf-Rayet WR 130. Para llevar a
cabo dicho analisis hemos utilizado datos de la linea de 21 ¢m del HI y del
continuo de radio a 408 y 1420 MHz obtenidos con el Telescopio de Sintesis
de Apertura del DRAO. A su vez, hemos realizado observaciones de la linea
de recombinacién H110« y de la del HI con el interferémetro del VLA, en las
configuraciones DnC y D. Relevamientos del continuo de radio asi también
como del infrarrojo fueron utilizados. Cerca de la posicion de WR 130 se
encuentra la regién HIT Sh 98 (cuyo tamafio angular es del orden de 15') y dos
estrellas de tipo espectral OB. Tanto en las imagenes del continuo de radio
como del infrarrojo se observa una estructura extendida con forma de anillo
(G68.1 +1.1), con un tamano angular de ~ 20’. Proyectadas sobre el mismo,
se detectan cuatro radiofuentes puntuales, una de las cuales es una regién HII
de ~ 3’ (G68.14 +0.92), mientras que las otras son, probablemente, fuentes
extragalacticas. El indice espectral (S, oc v®) de G68.1 +1.1 es o = 0.0 £0.1.
La natualeza térmica de G68.1 +1.1 es confirmada a partir del anélisis de la
correlacién entre la temperatura de brillo a 21 cm y el brillo a 60 pm. Los datos
de HI obtenidos con el DRAO muestran una burbuja en la distribucién del HI
en el rango de velocidad de —12 a 1 kms~!. La caracteristica mds sobresaliente
de dicha estructura es su excelente correlaciéon con el anillo observado en el
continuo de radio. La posicién de WR 130 no coincide con el centro del anillo,
sino que se ubica en uno de sus bordes mas densos. Esta excentricidad en la
posicién puede ser explicada mediante la combinacion de una alta velocidad
espacial para la estrella y efectos de proyeccién. La posible contribucién de
las estrellas OB presentes en la zona es también considerada. A partir de
las observaciones de la linea H110«, junto con otras lineas de recombinacién
observadas en la zona, estimamos una distancia de 12 kpc para la region HII



Analisis del entorno de WR 130 utilizando datos del DRAO y el
102 VLA

compacta G68.14 +0.92 y 5 kpc para G68.1 +1.1. Concluimos que G68.1 +1.1
es la contrapartida en radio de la region HII éptica Sh 98, mientras que G68.14
40.92 es una fuente mucho mas distante. La cantidad de masa ionizada es de
alrededor de 3000 M y la densidad electrénica de ~ 3 cm™3, asumiendo una
distribucién homogénea. La cantidad de masa de HI faltante en la cavidad es
del orden de 500 M, y la cantidad de masa en exceso en la cdscara del orden
de 1500 M.

Este trabajo sera presentado a continuacién en la forma en la que ha sido
publicado (AJ, 122, 1938, 2001).

Mi participacién en este trabajo consistié en reducir los datos radias-
tronémicos y llevar a cabo el andlisis de los mismos en conjuncién con otras
bases de datos. También he participado activamente en la discusiéon con los
otros investigadores involucrados. A su vez he tenido a mi cargo la redaccion
del trabajo para su posterior publicacion.



Capitulo 8

Discusion general y
Conclusiones

En este capitulo presentaremos una discusion general de los resultados obtenidos
en esta Tesis. Compararemos los mismos con los obtenidos por otros investi-
gadores y con lo predicho por los modelos tedricos.

8.1 Resumen de los resultados obtenidos

Como ha sido mencionado anteriormente, para cada objeto hemos analizado
la mayor cantidad posible de datos a diferentes frecuencias. En la Tabla 8.1
se detalla el instrumento, y la resolucién espacial del mismo, utilizado para
analizar la distribucién del HI en cada caso. En la Tabla 8.2 se detallan
las bandas del espectro electromagnético donde se observa alguna estructura
posiblemente relacionada con la estrella.

Tabla 8.1: Instrumentos utilizados para la observacién del HI.

Estrella, Telescopio HPBW
HD 130298 IAR 30/
WR 126 Effelsberg 9
WR 154 Effelsberg 9
WR 155 Effelsberg 9
HD 10125 DRAO 1/

WR 130 DRAOy VLA 1'x 2

Como se desprende de la Tabla 8.2 en todos los casos se ha detectado
la presencia de un minimo en la distribucién del HI, mientras que una con-
trapartida al mismo en el continuo de radio o infrarrojo se observd sélo en
algunos objetos. A los efectos de completitud, en la Tabla 8.3 se detallan
los principales pardmetros que caracterizan a las estructuras observadas. Los
mismos fueron derivados en los Capitulos 4 (HD 130298), 5 (WR 126, WR 154
y WR155), 6 (HD 10125) y 7 (WR 130).
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Tabla 8.2: Estructuras observadas en las distintas frecuencias.

Estrella HI Continuo Infrarrojo
HD 130298 Si Si Si
WR 126 Si No No
WR 154 Si No No
WR 155 Si No No
HD 10125 Si Si Si
WR 130 Si Si Si

Tabla 8.3: Principales pardmetros de las estructuras observadas.

HD 130298 WR126 WR154 WR155 HD10125 WR130

HI:

Eje mayor (pc) 60 18/27 15 13 24 24
Eje menor (pc) 30 9 10 10 20 22
Coax 2 2/3 1.5 1.3 1.2 1.1
Cot 0.6 0.5/0.8 0.7 0.5 0.4 0.4
M (M) 500 45/50 85 60 150 500
MEE( Mg - - - - 140 1450
ngr (em™3) 0.7 2.5/2.0 4.5 4.0 3.0 4
Av (kms 1) 9 8 9 9 9 10
Continuo:

Mpyrr(Mg) - - - - 85 3000
ne (cm™3) - - - - 8 3
N, (10%7s71) 2.2 - - - 2.0 33
Infrarrojo:

T, (K) - - - - 26 34
My(My) - - - - 3.5 7
Lir(103Le) - - - - 6 51

Una caracteristica importante que hemos encontrado es que si bien pudi-
mos observar las cavidades de HI, la deteccion de cascaras de HI rodeando
a las mismas es mucho mdas complicada. Si bien se observa alrededor de las
cavidades la presencia de maximos de emision - ya sea rodeando a la cavidad
en forma completa o parcial- en la mayoria de los casos no es posible discernir
el limite entre el material posiblemente barrido por la estrella y el material
preexistente en la zona. En la Figura 8.1 se ejemplifica esta dificultad. En la
parte superior de la figura se muestra un perfil teérico, donde el minimo esta
rodeado por una céscara de mayor intensidad. A continuacién se muestran los
cortes realizados en direccion este-oeste (E-O) y norte-sur (N-S) para tres de
las estrellas analizadas (para obtener los mismos se utilizaron las figuras 4.2, 6
y 8 de los capitulos 4, 5 y 6, respectivamente). En todos los casos la diferencia
con el perfil tedrico es notoria. Las figuras reflejan claramente la presencia de
estructuras en el MIE -por ejemplo gradientes en la distribucién del HI- que
existian con anterioridad a que las estrellas hagan sentir sus efectos.
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Figura 8.1: Perfiles de temperatura para distintas estructuras de HI. En
la parte superior de cada una se indica el nombre de la estrella asociada,
la direccidn del corte y la resolucién espacial del instrumento utilizado. La
flecha horizontal indica la posicién del minimo de HI.

Es importante destacar la influencia que la resolucién del instrumento tiene
sobre la identificacién de las estructuras. En el caso de HD 10125 (HPBW
= 3') el perfil muestra mds detalles y permite de alguna manera identificar
la posible posicién de la cdscara. También, a diferencia con los otros casos
presentados, se observa la presencia de estructura en el interior del minimo
de HI. Para poder visualizar este efecto en mayor detalle, en la Figura 8.2 se
muestra la distribucién del HI en los alrededores de la estrella WR 130 con
distintas resoluciones espaciales. La imagen original (ver Capitulo 7) ha sido
convolucionada a un haz de 9’ (simulando la resolucién de Effelsberg), 15
(simulando la resolucién de Parkes) y 30" (simulando la resolucién del IAR).
Si bien con un haz de 9’ la estructura es perfectamente identificable, la pérdida
de informacién sobre la estructura de menor tamano angular es notoria. Con
un haz de 15’ la estructura sélo se evidencia por la distorsién de los contornos



122 Discusion general y Conclusiones

cercanos a la posicion de la estrella. Ni siquiera esta distorsién es detectada
con un haz de 30’. Esto pone de manifiesto que la deteccién de estructuras con
un haz de 30" es posible sélo para objetos cercanos. De lo contrario, el andlisis
de este tipo de datos es 1til para detectar la posible presencia de estructuras,
facilitando un posterior analisis de datos de mejor resolucién angular.
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Figura 8.2: Distribucién del HI alrededor de WR 130, cuya posicién esta
indicada con una cruz. Cada imagen tiene una resolucién angular diferente,
la cual se especifica en la parte superior derecha de cada una. En las dos
imagenes superiores, los contornos son dibujados de 5 a 30 K cada 5 K,
mientras que en las dos imagenes inferiores son dibujados de 6 a 30 K cada
3 K.

El efecto que la resolucién angular del instrumento utilizado tiene sobre la
estructura observada se refleja también en los tamanos de las cavidades detec-
tadas. Logicamente, cuanto mayor es el haz del telescopio, mayor tiende a ser
el tamanio de las estructuras encontradas y menor el contraste entre la cascara
y el medio no perturbado. A partir de lo obtenido en este trabajo de Tesis y lo
observado previamente con distintos instrumentos, hemos obtenido el grafico
que se muestra en la Figura 8.3. En la misma se grafica el radio de la cavidad
de HI observada (en los casos en que la estructura tenga un eje mayor (a) y un
eje menor (b), se grafica el radio equivalente: 1 (a b)1/2) versus la resolucién
angular del instrumento utilizado. Cada circulo representa una estrella. Los
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datos se agrupan en tres grupos: los correspondientes a una resolucién de 3’
(DRAO), de 9 (Effelsberg) y de 30" (IAR). Podemos ver, a grandes rasgos,
que el radio promedio de las cavidades de HI observadas con la antena de 30m
del Instituto Argentino de Radioastronomia es del orden de 60 pc (Cappa de
Nicolau & Niemela 1984, Cappa de Nicolau et al. 1986, Cappa de Nicolau
et al. 1988, Niemela & Cappa de Nicolau 1991, Cappa & Benaglia 1998, Be-
naglia & Cappa 1999) mientras que el obtenido utilizando la antena de 100m
de Effelsberg es del orden de 16 pc (Arnal 1992, Cappa et al. 1996a, Arnal &
Cappa 1996, Arnal et al. 1999, Cappa & Herbstmeier 2000) y el correspondi-
ente al interferémetro del DRAO es de 10 pc (Dubner et al. 1990, Cappa et al.
1996b, Arnal & Roger 1997, Gervais & St-Louis 1999, Cazzolato & Pineault
2000, Arnal 2001, Cappa et al. 2002, St-Louis 2002). Es importante men-
cionar que debido a que valores representados fueron obtenidos por diferentes
investigadores, los mismos pueden haber sido obtenidos utilizando diferentes
criterios de medicién y correccion por efectos instrumentales. De todos modos,
la influencia de la resolucién del instrumento utilizado es evidente.
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Figura 8.3: Esquema de los tamaiios de las cavidades de HI observadas.
Cada circulo representa una estrella, siendo los negros las estudiadas en
esta Tesis.

Por otro lado, analizando los pardmetros que caracterizan a las estructuras
de HI observadas, vemos que las mismas difieren mucho de lo predicho por los
modelos tedricos basicos. Dos de las diferencias mas notorias son la posiciéon
excéntrica de la estrella respecto al minimo absoluto de HI (o al centro de
simetria de la cavidad), cuantificada por el coeficiente de desplazamiento (Cog)
y la desviacién de la simetria esférica, cuantificada por el cociente axial (Cyy).
A partir de los resultados obtenidos para los distintos objetos analizados por
varios investigadores, podemos inferir los siguientes valores medios: Chx =
1.91%:2 v Cog = 0.51’8:%. Los mismos son similares a los obtenidos por Cappa
& Herbstmeier (2000). Esto indica que en promedio las estructuras observadas
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poseen un apartamiento de la simetria esférica tal que, uno de sus ejes es casi
el doble que el otro y que las estrellas estdn, en promedio, desplazadas del
centro de simetria de la cavidad en una distancia similar a la mitad del eje
menor de la estructura.

Teniendo en cuenta que el MIE estd muy lejos de ser homogéneo, y que
las estrellas poseen movimiento propio, estos hechos observacionales no de-
berian sorprendernos, sino que en realidad son los esperables. De hecho, en
muchos de los casos analizados en este trabajo, la posicién de la estrella puede
explicarse teniendo en cuenta la direccion del movimiento propio de la mis-
ma. Es importante mencionar, sin embargo, que esta inferencia tiene que ser
tomada con cuidado. Esto se debe a que por un lado los errores involucrados
en los movimientos propios a veces son considerables, y por otro lado porque
en la mayoria de los casos los calculos estiman que la estrella se tiene que
haber estado moviendo un tiempo inferior a su tiempo de vida. FEsto in-
dicaria que mediante algin mecanismo la estrella adquirié cierta velocidad en
un determinado momento. Hay varios mecanismos mediante los cuales podria
explicarse este proceso. Una posibilidad es que la estrella pertenezca a un sis-
tema binario (o miltiple) y que la estrella de mayor masa -que evoluciona més
rapido- explote como supernova, impartiendo de este modo cierta velocidad a
sus companeras. Otra posibilidad es que la estrella haya formado parte de un
cumulo y que debido a interacciones dinamicas haya sido expulsada del mis-
mo. Una tercera posibilidad es que la estrella pertenezca a un sistema binario
(o triple) y que el mismo sufra una disrupcién jerarquica, impartiendo a uno
de sus miembros una velocidad espacial del orden de las observadas (Kiselva
1996). Cabe mencionar que otra posibilidad para explicar las estructuras ob-
servadas seria considerar que la estrella tuvo la misma velocidad durante todo
su tiempo de vida pero que la estructura generada va perdiendo su identidad
a medida que la estrella se distancia de la misma, siendo sélo observable una
estructura en la zona del cielo donde la estrella se encuentra en el momento
de la observacién.

8.2 Paradoja del continuo e infrarrojo

Como se mencioné anteriormente, independientemente de la resolucion del in-
strumento utilizado, en todos los casos analizados se detecté la presencia de
una cavidad en la distribucion del HI muy posiblemente asociada al objeto
bajo estudio. En la Seccion 1.6 del Capitulo 1 se mencionaron las distintas
maneras en que una burbuja interestelar podria ser detectada observacional-
mente. Una de ellas es la presencia de emisién en el continuo de radio en los
alrededores de la estrella. Dado que las estrellas de gran masa emiten una gran
cantidad de fotones energéticos, es de esperar que alrededor de las mismas se
forme una regién HII. Sin embargo sélo en algunos casos analizados (tanto en
este trabajo de Tesis como en otros trabajos del mismo tipo llevados a cabo
por distintos investigadores) se detecté emision en el continuo de radio posi-
blemente relacionada con la estrella (ver Tabla 8.2 y la Tabla 13 del catdlogo
de van der Hucht (2001)). Incluso alrededor de algunos objetos (HD 10125,
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HD 130298) se detect6 emisién en el continuo de radio que no rodea a la estrel-
la por completo sino en forma parcial. La ausencia de esta emisién es un hecho
observacional que atin nadie ha tratado en detalle. Si partimos de la base que
las estrellas emiten gran cantidad de fotones energéticos, el HI existente en
los alrededores de la misma tendria que estar ionizado. La no deteccién del
mismo puede en principio tener varias explicaciones. Un analisis detallado de
este hecho excede los objetivos de esta Tesis, a continuacién sélo delinearemos
algunas ideas.

e Una posibilidad es que en los alrededores de la estrella no haya suficiente
material para ionizar, aunque a partir de una inspeccién de las estruc-
turas de HI observadas podriamos inferir que este posiblemente no sea
el caso.

e Otra posibilidad es que el gas ionizado esté, pero que por algiin motivo
no esta siendo detectado.

— Si por ejemplo la cdscara de gas barrida por el viento estelar es muy
densa, el frente de ionizacién podria quedar atrapado generando sdlo una
cascara muy fina de gas ionizado, la cual, por efectos de dilucién en el
haz, podria no ser detectada con los telescopios actuales.

— Si la regién fuera 6pticamente gruesa la radiacién en el continuo de
radio podria no ser detectada.

Como ha sido mencionado en el Capitulo 1 otra consecuencia de la alta
emisiéon de fotones energéticos es el calentamiento del polvo que las rodea.
Esto se pone de manifiesto a través de la deteccion de emision en el infrarrojo.
Sin embargo, las observaciones muestran algo similar a lo ocurrido en el caso
del continuo de radio. Sélo en algunos casos analizados se detecté emisién en
el infrarrojo en las cercanias de la estrella. Los motivos de este hecho tam-
poco han sido tratados en profundidad. Una posibilidad es que no haya una
cantidad considerable de polvo en los alrededores de la estrella. Sin ambargo,
teniendo en cuenta la relacién gas-polvo y que las estrellas de gran masa son
relativamente jévenes y que por lo tanto deberian estar atin en las cercanias
de la nube a partir de la cual se formaron, esto no pareceria ser muy probable.
De todos modos, una posibilidad es que los granos de polvo presentes en la
zona hayan sido destruidos en las fases estelares previas.

Una explicacion alternativa es que el polvo esté a temperaturas muy el-
evadas (~ 700 — 800 K). Esto explicarfa que no lo veamos a 60 y 100 um,
aunque no esta de acuerdo con el hecho observacional que estas estructuras
tampoco son detectadas a 12 y 25 pm dentro de IRAS. Tendrian que serlo
si la temperatura fuese mayor. Para analizar mejor esta hipétesis habria que
analizar las imédgenes del relevamiento del plano galdctico obtenidas por el
Midcourse Space Experiment (MSX) en el rango de longitudes de onda de 8.3
a 21.3 pm (Price et al. 2001).

Otro hecho observacional que llamé nuestra atencién es que en los casos en
los que se detect6 la presencia de una estructura en el continuo de radio muy
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posiblemente relacionada por la estrella bajo estudio, la cantidad de fotones
necesarios para mantener la misma en estado ionizado es muy inferior al flujo
de fotones emitidos por la estrella. Es importante mencionar, sin embargo,
que para llevar a cabo dicho cédlculo es necesario suponer una geometria para
la fuente de continuo. Esto se debe a que hay que tener en cuenta el dngulo
sélido substendido por la misma para poder inferir qué porcentaje de fotones
emitidos por la estrella impactan sobre la fuente. Los resultados obtenidos
indicarian que las fuentes de continuo observadas son muy pequenas y pone
de manifiesto, una vez mas, que un gran nimero de fotones no estd siendo
detectado.

8.3 Conclusiones

A lo largo de este trabajo hemos analizado el MIE en los alrededores de distin-
tas estrellas de gran masa (estrellas de tipo espectral O) y de sus descendientes
(estrellas WR) utilizando observaciones obtenidas con distintos radiotelesco-
pios. En particular, para analizar la distribucién del HI hemos utilizado datos
de disco simple (HD 130298, WR 126, WR 154 y WR 155) e interferométricos
(HD 10125 y WR 130). De esta manera, hemos incrementado la muestra ob-
servacional (considerando solamente las observaciones llevadas a cabo con in-
strumentos cuya resolucién angular es mayor o igual a 9’ (correspondiente a
la antena de Effelsberg)) en un 20 % respecto a las estructuras previamente
conocidas. Es claro que la resolucién espacial de las distintas bases de datos
difieren entre si. Si bien esto no permite llevar a cabo un estudio comparati-
vo de las estructuras encontradas, hay varias caracteristicas comunes que son
observadas en todos los casos.

Teniendo en cuenta que en los Capitulos 4, 5, 6 y 7 se han presentado
las conclusiones particulares para cada objeto analizado, a continuacién se
resumen algunos de los resultados mas importantes obtenidos en esta Tesis:

e Una conclusion fundamental es que en todos los objetos analizados
hemos detectado la presencia de una cavidad en la distribucién del HI.
La misma, tal como predicen los modelos tedricos, debe observarse como
consecuencia de la accién del viento estelar de las estrellas de gran masa.
O sea que podemos concluir que las estrellas de gran masa perturban
el MIE que las rodea.

e La estructuras de HI mencionadas en el item anterior son similares a las
observadas anteriormente alrededor de otras estrellas.
Como ha sido mencionado en las secciones anteriores, la diferencia en la
resolucién angular utilizada en cada caso se ve reflejada en el tamano y
contraste de las estructuras observadas. Por otro lado, las discrepancias
encontradas con las burbujas interestelares predichas por los modelos
tedricos bésicos son esperables teniendo en cuenta la existencia de es-
tructura preeexistente en el MIE y el movimiento propio de las estrellas.

e Sélo en los alrededores de HD 10125 y WR 130 hemos detectado emision
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en el continuo de radio y en el infrarrojo posiblemente relacionado con
cada una de las estrellas.

e En los alrededores de HD 130298 se observa una estructura en H, y en
el continuo de radio que podria estar relacionada con la estrella. Debido
a la falta de datos no es posible analizar su naturaleza térmica y por lo
tanto no podemos descartar la posibilidad de que se trate de un rema-
nente de supernova. Para poder analizar el origen de la misma -derivar
el indice espectral-, y poder analizar en més detalle la distribucién del HI
es necesario disponer de datos de continuo a distintas frecuencias y datos
de la linea del HI de mejor resoluciéon angular. De esta manera también
podria realizarse una comparacion morfolégica entre la distribucion del
HI y la estructura observada en H, y el continuo de radio.

8.4 Perspectivas futuras

A partir de lo obtenido en este trabajo de Tesis, es nuestra idea seguir traba-
jando con el objetivo de incrementar nuestro conocimiento sobre la interaccion
de estrellas de gran masa y el medio que las rodea. Para ello es importante
incrementar el nimero de casos analizados utilizando una resolucién espacial
similar con el objetivo de poder llevar a cabo un estudio comparativo de las
estructuras encontradas. El relevamiento que se estd llevando a cabo en el
Dominion Radio Astrophysical Observatory (DRAO) es ideal para este tipo
de estudio.

Otro objetivo serd analizar en profundidad la anteriormente llamada “Parado-
ja del continuo e infrarrojo”, para lo cual serd necesario disponer de una amplia
base de datos a distintas frecuencias, con buena resolucién angular y elevada
sensibilidad. Si bien hemos tratado de delinear algunas ideas para la falta
de emisién en el continuo de radio y en el infrarrojo, una discusién detallada
sobre la misma es, sin duda, uno de los puntos en los cuales pensamos seguir
trabajando en el futuro cercano.
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