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1 Introduccidon

1.1 Evolucién de estrellas de gran masa

La deposicién localizada de grandes cantidades de energia por parte de las
estrellas de gran masa produce notables cambios en el medio interestelar (MIE)
que las rodea. Al evolucionar, estas estrellas afectan el MIE, cambiando su
fase a través de la ionizacién y disociacién, debido a su alta tasa de emisién de
fotones UV, y luego inyectandole energia mecdnica, primero mediante vientos y
luego al explotar como supernovas, contribuyendo también al enriquecimiento
quimico del medio interestelar.

En esta Tesis se considerardn como “estrellas de gran masa” a aquéllas
que en Secuencia Principal tienen una masa comprendida entre 10Mg < M <
65M,, asi como sus descendientes ( supergigantes de todos los tipos espectrales
y estrellas WR).

Durante mucho tiempo se pensaba que la evolucion estelar de las estrellas de
alta masa podia ser explicada sélo con la opacidad debida a los electrones libres
y una sencilla ecuacién de estado, con lo cual la estrella dejaba la Secuencia
Principal (SP) y luego de pasar por la fase de supergigante, explotaba como
supernova de tipo II. En los tltimos anos, algunas conclusiones obtenidas de
las observaciones, llevaron a hacer algunas modificaciones al esquema evolutivo
anterior (Maeder, 1991).

Hoy dia se admite que:

e Las estrellas de gran masa pierden gran parte de la misma durante su
evolucién, a través de los vientos estelares. Dados los valores para las
tasas de pérdida de masa actuales, todas las estrellas de Poblacién I con
masas iniciales mayores a 25M, terminan sus vidas s6lo con 5 — 10M,.
Asi los vientos estelares cumplen un rol fundamental en la evolucion
estelar.

e Las estrellas Wolf-Rayet (WR), son consideradas como estrellas que se
han “evaporado” debido a sus vientos y han dejado su nicleo expuesto,
lo cual ofrece la posibilidad de ver en forma directa, los productos de la
nucleosintesis. Estas estrellas, escasas y de corta vida, son uno de los
mayores proveedores de masa y energia al MIE.

e Se han encontrado grandes diferencias entre el nimero relativo de es-
trellas O, supergigantes azules y rojas, y WR en galaxias con distinta
metalicidad (Z). Esto se deberfa principalmente al hecho de que la tasa
de pérdida de masa depende fuertemente de Z, entonces la evolucion de
estrellas de gran masa no seria la misma en galaxias de distinto Z.

e Una consecuencia directa de lo anterior es que las estrellas progenitoras
de las supernovas, y por ende las supernovas, son distintas en galaxias



con distinto Z. Esto sucede principalmente para supernovas tipo II y su-
pernovas tipo Ib que son las que de acuerdo a los modelos evolutivos
actuales podrian originarse de supergigantes rojas y WR respectivamen-
te.

e La produccion de elementos quimicos, depende fuertemente de la tasa
de pérdida de masa y de la metalicidad final. A altos valores de Z, los
fuertes vientos se llevan el He antes de que éste pueda ser convertido en
elementos pesados. A pequenos valores de, Z los vientos son débiles y la
mayor parte del He se convierte en elementos pesados.

Es sabido que los efectos de metalicidad ejercen influencia en la estructura
estelar a través de las opacidades debidas a los procesos ligado-libre y ligado-
ligado de los electrones. En el caso de estrellas de gran masa, este efecto
es insignificante en el interior, ya que la principal fuente de opacidad es la
dispersién de electrones. Sélo en las capas exteriores es donde los efectos de
metalicidad afectan a la opacidad.

Las estrellas (principalmente las de mayor masa) expulsan a lo largo de toda
su vida, buena parte de sus capas externas a través de los vientos estelares. La
tasa de pérdida de masa (M ) se define como el cambio de masa con el tiempo,
entonces:

. dM
M =4

Modelos de vientos para estrellas O (Abott, 1982a; Kudritzki et al, 1987;

Leitherer & Langer, 1991) sugieren una dependencia de M con Z :

M ~ Z° donde a = 1.0 — 0.5
En el caso de estrellas WR. , Langer (1989) sugiere que o = 2.

Las consecuencias de las distintas tasas de pérdida de masa en la evoluciéon
estelar fueron estudiadas por Chiosi & Maeder (1986). En este trabajo se
destacan los siguientes puntos:

e Para valores tipicos de M (M < 8 x 107 M, /afio), las consecuencias de
los vientos estelares en la secuencia principal (SP) es pequena; el tiempo
de vida en SP es: t(SP) ~ ¢gM/L donde q es la fraccién de masa del
nicleo de una estrella de masa M y luminosidad L. El resultado sobre
t(SP) es pequeno : sélo un incremento de 5 a 10 %.

e Durante la etapa de quema de He, los efectos son mayores. El tiempo
de vida en la fase de quema de He (t(He)) se divide entre la fase de
supergigante azul (BSG), supergigante roja (RSG) y WR.



t(He) = t(BSG) + t(RSG) + t(WR)

El balance entre estas tres fases depende fuertemente de M.

Los efectos antes mencionados, llevan a tres secuencias evolutivas diferen-
tes, de acuerdo a la masa inicial:

M>M = O—-0f—BSG— LBV ->WR~— SN (1)
My>M>M, = O— BSG—YSG — RSG— WRw~— SN (2)
My, >M = O — RSG(con o sin lazo de Cefeida) — SN (3)

Donde BSG, YSG, RSG significan supergigante azul, amarilla y roja res-
pectivamente, LVB variable luminosa azul y SN supernova.

Las masas limites dependen de M. Para los valores actuales, M; y M5 son
aproximadamente: M; = 50+ 10Mg y My = 35+ 5M,. Estos valores podrian
ser mayores para poblaciones con menor metalicidad.

Leitherer, Robert & Drissen (1992) identificaron las cuatro fases de pérdida
de masa mas importantes durante la evolucién:

e Fuse OB: Las propiedades del viento estelar estan determinadas por la
presion de radiacion. La pérdida de masa durante esta fase no provoca
grandes consecuencias en la evolucién, a menos que M > 50M. Junto
con la fase WR, esta fase es la que transmite mayor cantidad de energia
y momento al MIE.

e Fase LBV: Esta es muy corta (~ 10* afios). Las tasas de pérdida de masa
son muy altas (~ 107*M /afio) y las velocidades del viento de alrededor
de 200 km/seg. Desde el punto de vista del MIE, esta fase no es muy
importante debido a su corta duracion.

e Fase RSG: Estas estrellas tienen altas tasas de pérdida de masa (1076 M,
/ano), pero bajas velocidades del viento (10 km/seg) y por lo tanto la
energia mecanica inyectada al MIE es menor que en la fase OB. Aun asi,
esta fase es muy importante desde el punto de vista evolutivo.

e Fase WR: Son estrellas azules muy luminosas, con lineas anchas de emi-
sion de C, N y O en la zona del 6ptico y UV. Estas estrellas tienen tasas
de pérdida de masa muy altas (1075M /afio), asi como una elevada ve-
locidad de sus vientos (2000-3000 km/seg). Las estrellas WR tienen un
gran impacto sobre el MIE.



La evolucién de las abundancias quimicas superficiales en estrellas de gran
masa fue estudiada por varios autores (Noels & Gabriel, 1981; Maeder, 1983;
Prantzos et al., 1986); en forma sintética, se distinguen 5 estadios en la misma:

1. Abundancias iniciales (césmicas), C/N ~ 4, O/N =~ 10.
2. Enriquecimiento de N.

3. Equilibrio CNO con presencia de H, con C/N ~ 0.02 y O/N ~ 0.1. El
contenido de H en la superficie es bajo. Esta es la composicion tipica de
las estrellas LBV y WR de tipo WN tardios (WNL)

4. Equilibrio CNO con poco o nada de H. Esta composicién es tipica de
estrellas WR de tipo WN tempranas (WNE).

5. Productos de la combustion parcial de He: He, C, O, como se ven en
estrellas WR de tipo WC y WO.

En la figura 1 se muestra el cambio en las abundancias quimicas superfi-
ciales en funcién de las masas para distintos valores de metalicidad. (Maeder,
1991)
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Figura 1: En estos graficos se muestra el cambio en las abundancias superficiales (en
fracciones de masa) en términos de la masa remanente para un modelo de masa inicial
M = 85Mg con Z=0.04 (izquierda) y Z=0.002 (derecha) (Maeder, 1991)



De acuerdo a lo expuesto anteriormente, estd claro que la masa final en la
evolucién de una estrella (previa a la explosién de supernova) estd intimamente
ligada a la masa inicial, a la tasa de pérdida de masa y por ende a la metalicidad
Z. En la figura 2 se muestra la relacion entre la masa inicial y la masa final
para distintas metalicidades.
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Figura 2: Relacién entre las masas finales y las masas iniciales como funcién de la metali-
cidad (Maeder, 1991). Nétese la importancia de la tasa de pérdida de masa.




1.2 Estrellas Wolf-Rayet

De acuerdo a lo mencionado en la seccién anterior, las estrellas Wolf-Rayet
parecen ser el ultimo eslabon en la cadena evolutiva de la estrella, previo a
la, explosion como supernova. Estas estrellas, que se supone estan en la etapa
de quema de He, han perdido sus capas externas debido a sus fuertes vien-
tos y han dejado su nicleo expuesto, lo que permite ver los productos de la
nucleosintesis a través de las intensas lineas de emisién presentes en su espectro.

Las estrellas WR se dividen basicamente en 3 grupos: WN, WC y WO las
cuales presentan fuertes lineas de N, C y O respectivamente. Dentro de cada
grupo puede haber subgrupos.

La primera clasificacién espectral fue llevada a cabo por Beals (1938). Es-
ta se basaba en la comparacién de las intensidades de distintas lineas. Las
estrellas fueron separadas en dos secuencias paralelas: N y C. Sumadas a las
lineas de Hel y Hell (comiin en ambas secuencias), se observaban N[III] N[IV]
y N[V], mientras que para la secuencia del C se observaban principalmente
C[II], C[IIT] y C[IV].

Las secuencias del N y C fueron desdobladas en cuatro y tres subclases
respectivamente: WN5, WN6, WN7 y WNS8 para la de N mientras que para
la de C fueron WC6, WC7 y WCS8. El interés en comprender la evolucién
estelar y en explicar los diferentes anchos en las lineas de emision, llevaron
a reconsiderar la clasificacién hecha por Beals. Asi Hiltner & Schild (1966)
y Smith (1968), realizaron modificaciones a este sistema. El primer trabajo
introduce subclasificaciones de acuerdo al ancho de las lineas, mientras que en
el segundo se hace un andlisis més exhaustivo de las mismas, extendiendo los
tipos espectrales e introduciendo nuevas subclases. Ademds, considera en el
analisis a las estrellas binarias y plantea una posible clasificacién fotométrica
para las estrellas WR.

Es comun dividir el grupo WN en dos subgrupos: WNE para las WN2-4.5
y WNL para las WN6-9 con las WN5 que se encuentran entre las WNE y las
WNL. De la misma manera para el grupo WC: WCE para las WC4-6 Y WCL
para las WC8-9 y las WC7 para ambos grupos.

Los modelos de evolucién estelar sugieren una secuencia evolutiva dentro
de la fase WR de la siguiente manera:

WN—=WC— WO

De esta manera las estrellas WN, se consideran como las estrellas WR
menos evolucionadas.

La distribucién de las estrellas WR en la Via Lactea fue estudiada origi-
nalmente por Roberts (1962), Smith (1968, 1973), Moffat & Isserstedt (1980),
Gomez et al. (1981). Van der Hucht et al. (1981) publicaron el “Sixth Cata-
logue of WR Stars” en el que se calculan pardmetros como el indice de color
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corregido por enrojecimiento ((b—v)g), manitud visual absoluta (M, ), magni-
tud visual aparente corregida por enrojecimiento (vy), distancia (d), distancia
al plano galactico (z) etc, para las 159 estrellas WR galdcticas conocidas hasta
ese entonces. Mas tarde, Hidayat et al. (1982, 1984), hicieron una revisién de
este trabajo y realizaron un estudio completo de la distribucién de las estrellas
WR galécticas. En estos trabajos, la estructura espiral delineada por éstas
fue mas notoria que en trabajos anteriores para los que se contaba con menos
datos. A continuacién se muestra la distribucién de las estrellas WR en la
galaxia en funcién de sus coordenadas galacticas y distancias galactocéntricas
(figura 3) y de su distancia con respecto al plano galictico (figura 4).

La tultima compilacién de estrellas WR incluye 227 estrellas individuales
en nuestra galaxia (van der Hucht, 2001)
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Figura 3: Distribucién de las estrellas WR galécticas proyectadas en el plano de la gala-
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1.3 Vientos estelares y su interaccién con el medio in-
terestelar

Como ya se dijo, las estrellas de gran masa provocan notables cambios en el
MIE que las rodea, ionizandolo, poniéndolo en movimiento, y cambiando su
abundancia quimica.

Al formarse la estrella de gran masa, el MIE se ioniza en forma casi
instdntanea, debido a la copiosa cantidad de fotones ultravioleta (UV) emi-
tidos por la estrella. Considerando una distribuciéon homogénea de HI y una
emision isotrépica de fotones, alrededor de la estrella se forma una esfera de
gas ionizado con T ~ 10*K, la cual est4 separada del gas neutro por un frente
de ionizacién (FI) que se expande a una velocidad que depende de la cantidad
de fotones ionizantes que arriban al mismo por unidad de tiempo y area. El
FI alcanza un determinado radio que se define como radio de Strémgren (Rj),
en el que el nimero de ionizaciones por unidad de volumen y tiempo igualan
al niimero de recombinaciones por unidad de volumen y tiempo. Suponiendo
que el nimero de electrones y de protones es el mismo, este radio es igual a:

39, \?
s = <47rn§ﬂ>

donde S es el coeficiente de recombinacién hacia niveles excitados (no se
considera el nivel fundamental), S, es la tasa de emisién de fotones de la
estrella en el continuo de Lyman y ny la densidad ambiente inicial. Debido
a la diferencia de temperaturas y presiones, la regién ionizada se expande a
una velocidad que es supersénica respecto de la velocidad del sonido en el gas
neutro, generando de esta forma una onda de choque.

Es en este medio ionizado, donde los vientos estelares se manifiestan; estos
vientos ’barren’ el material ionizado circundante generando una estructura
conocida como burbuja interestelar (BI). El estudio de la estructura y dindmica
de las BI, proveen informacién sobre la interaccion de los vientos estelares con
el MIE y también sobre las condiciones iniciales de la regién en que la explosion
de supernova tendrd lugar.

Los primeros modelos teoricos realizados sobre la interacciéon del viento
estelar y el MIE fueron llevados a cabo por Avedisova (1972), Dyson (1973),
Castor et al. (1975) y Weaver et al. (1977). Estos modelos, a pesar de ser
simples, sirvieron de base para modelos mas realistas.

A continuacién se presenta una version del modelo de Castor et al. y
Weaver et al. y posteriormente algunas de las modificaciones introducidas al
mismo.

Este modelo estd basado en las siguientes suposiciones:

e La densidad del MIE es constante, con un valor p = umpgny donde u es
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el peso molecular medio, my es la masa del 4&tomo de hidrégeno y ng la
densidad ambiente inicial.

e La estrella se encuentra en reposo respecto del MIE.
e El viento estelar es isotropico.

e La luminosidad del viento (L, = 1/2 M v,2) es constante, siendo v,, la
velocidad del mismo.

e No existen campos magnéticos.

Haciendo estas suposiciones, el material circumestelar tiene una evolucion
en la que pueden distinguirse 4 fases:

1. Fase de expansion libre: Dura sélo unos pocos cientos de afios
hasta que la cantidad de MIE barrido logra frenar la expansién. En esta
etapa se forma una cavidad de sélo 0.1 — 1 pc.

2. Fase adiabatica: Esta fase es también muy corta (algunos miles
de anos). Durante la misma , el viento estelar interactiia con el MIE y
comienza a formar una estructura en la que se distinguen cuatro zonas
distintas (ver figura 5), a saber:

(d}
AMBIENT

AR GAS (<)
INTERSTELLAR SHOCKED

INTERSTELLAR GAS

{b)
SHGCKED
STELLAR WIND

Figura 5: Representacién esquemaética de las cuatro zonas distinguibles del MIE alrededor
de la estrella durante la fase adiabatica. Ver texto para la explicacién de cada una de las
zonas.
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a) Una minuscula zona central donde el viento se expande libremente y
a velocidades supersénicas (v,, ~ 2000 km/seg). La densidad del viento
varfa como 1/r2 y T ~ 10* K.

b) Una regién de viento estelar chocado y desacelerado, cuya tempera-
tura es de 10° — 107K, separada de la regién a) por un frente de choque
interno (Ry).

c) Céscara de MIE barrido, que puede estar completamente ionizada por
la estrella central o puede tener una capa externa de H neutro o molecu-
lar, si el frente de ionizacion queda atrapado en la misma.

La temperatura es de ~ 10*K 6 ~ 100K, dependiendo si el gas estd
ionizado o neutro respectivamente. Esta regién estd separada del viento
estelar chocado, por una discontinuidad de contacto (R.) y del medio
ambiente interestelar sin perturbar por un frente de choque (Ry).

d) MIE circundante sin perturbar.

La estructura de la BI durante esta etapa fue estudiada en detalle por
Avedisova (1972) y Falle (1975).

La BI se expande tan rapido que las pérdidas radiativas en el gas no
tienen tiempo de afectar ninguna parte del sistema, y la dindmica del
mismo puede ser descripta como la del un flujo adiabatico.

Despreciando los efectos de la gravedad y adoptando simetria esférica
para los flujos, se encontré que:

1
!
= (52
R. = 0.86R,
v(R.) = 0.86V; siendo Vs la velocidad de Ry

Para la regién b), la relacién R;/R. no se mantiene constante con el
tiempo:

11



Los célculos de Weaver et al. (1977), muestran que en esta etapa, de la
energia total liberada por el viento (L, t), el 40% es convertida en energia
cinética, mientras que el 60% restante, en energia térmica del gas.

. Fase de expansion radiativa o ’barredora de nieve’
(SHOWplOW): Como ya se menciond, esta fase comienza cuando las
pérdidas energéticas por radiacién comienzan a hacerse importantes. Es-
tas pérdidas causan el colapso de la region de gas interestelar chocado
(regién c)), que pasa a transformarse en una delgada cédscara isobdrica,
mientras que la regién de viento interestelar chocado (regién b)), todavia
conserva la energia.

El gradiente de temperatura generado entre la zona de viento caliente
y la céascara fria es tan grande, que comienza a producirse el transporte
convectivo de calor mediante electrones. Debido a esto, la superficie
interna de la cascara se evapora y el material fluye hacia la region caliente,
aumentando la masa de dicha regién. En la figura 6 puede verse la
variacién de la temperatura y la densidad del material circumestelar con
el el radio para t=10° afios, una luminosidad del viento L,, = 1.27 x 103¢
erg/seg y una densidad inicial ng = 1 cm™2 (Weaver et al., 1977).
T SHOCKED

1 I
WIND

-3}

logjg nlcm

™3

O

'
[p8]

o
ST
—WIND

/

f
I
_

ELLAR

—

Y

| I IS
|

/

SHELL

CONDUCTION
FRONT

—

h--"-\—u

T{R)

niR}

| |

10

20
RADIUS(PC)

Figura 6: Variacién de la temperatura y densidad con el radio para t = 10¢ afios,
L, =1.27 x 10% erg/seg y no = 1 cm~ (Weaver et al., 1977)
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En trabajos posteriores (McCray, 1983; Lamers & Casinelli, 1999), la
fase snowplow fue subdividida, de acuerdo a la cantidad de energia por
radiacién perdida por el material de la zona b) :

e Fuse de conservacidn de energia: el material de la zona b) se man-
tiene caliente y no sufre pérdidas significativas por radiacién. La
presién estd determinada por la energia cinética del material inci-
dente. Para esta fase encontramos que:

Lyt
I)int o pF

R3
L3
Rz?S(%) 7 (radio de la cdscara en pc)
L2
v=17 (ﬁ%) g ® (velocidad de la cdscara en km/seg)

siendo Lz la luminosidad en unidades de 103¢ erg/seg, y t¢ el tiempo
en unidades de 10° afios. La transicién entre esta fase y la fase de
conservacion de momento ocurre a un tiempo ¢t = t,,4 dado por:

troa = 15.5 x 106 (L&n2)®  (aiios)

e Fase de conservacidn de momento: El material de la zona b) se
enfria radiativamente, y por ende, esta zona se hace mas fina. El
viento impacta directamente sobre la cara interna de la cascara, de
este modo hay una transferencia directa del momento del viento
sobre la cascara, lo que provoca la expansion.

El radio y la velocidad de la cascara son ahora:

N

R=16 (Ls)®¢ (pe)

RV

i -1
v=7.9 (1}2—37160) Y g (km /seg)
siendo v3 la velocidad del viento en unidades de 10° km/seg.

La duracion de la fase snowplow dependera del tiempo que el viento
persista. Para una estrella de gran masa es ~ (3 — 10) x 10° afos.
Debido a su duracién esta etapa es la de mayor interés observacional.
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4. Desaparicion: La velocidad de la BI alcanza valores comparables a
las velocidad de turbulencia del MIE y la burbuja se confunde con el
mismo, perdiendo su identidad dinamica.

Es importante destacar que la evolucién de la burbuja estd definida por la
naturaleza del frente de choque interno (R;). Si éste es isotérmico, la expansién
es mantenida por la inyeccién de momento, si por el contrario, el frente es
adiabatico, es la presion térmica la que produce la expansion. La evolucién
previamente explicada, corresponde al segundo caso.

Trabajos realizados por Koo & McKee (1992), estudian la evolucién de los
dos tipos de burbujas en un medio ambiente uniforme. Se introduce también
el concepto de “viento rapido” y “viento lento”. Burbujas creadas por vien-
tos lentos serian radiativas (Avedisova, 1977; Steigman, Strittmatter & Wi-
lliams, 1975) mientras que las burbujas creadas por los vientos rapidos serian
adiabéticas (Castor et al. 1975, Weaver et al. 1977). En estos trabajos se
estudia también la posibilidad que las burbujas rompan el disco galactico, y la
evolucién de las mismas luego de la ruptura.

Como se vera mas adelante, la evidencia observacional acerca de la exis-
tencia de las BI puede encontrarse a varias longitudes de onda. En el rango
optico, se las puede observar como “nebulosas anillo”. Estas estructuras fue-
ron encontradas alrededor de muchas estrellas WR pero no tanto asi, alrededor
de estrellas OB o de otro tipo que también posean fuertes vientos capaces de
crear una Bl. Esto resultaba ser una incognita hasta el trabajo de Garcia Se-
gura & Mac Low (1995), en el que se desarrollaron soluciones analiticas y
semianaliticas para vientos estelares rapidos y variables en el tiempo que se
expanden dentro de un viento mas lento y denso, proveniente de la fase RSG.
En este modelo llamado “THE THREE WIND MODEL”, se incluyen tres ti-
pos de vientos: el primero (figura 7, arriba a la izquierda) es un viento rapido
y rarificado de la estrella en secuencia principal que barre el MIE, formando
una BI de secuencia principal. La estrella permanece en esta fase durante
algunos 10° afios. El segundo tipo comienza cuando la estrella evoluciona a
RSG; este viento es denso y lento y se expande en el interior rarificado de la
BI de secuencia principal (figura 7, arriba a la derecha). Esta fase dura sélo
algunos 10° anos. El tercer tipo (figura 7, abajo a la izquierda), es un viento
rapido de la fase WR. Este barre el viento lento de la fase anterior formando
la nebulosa anillo. Finalmente, el anillo nebular se disgrega y el viento rapido
se expande dentro de la burbuja generada en la fase de secuencia principal.

En este trabajo se considera también el apartamiento de la simetria esférica
debido a una posible anisotropia del viento estelar.
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R1, R1'=inner shock

white: fast wind R2, R2"= outer shock

gray: shocked wind
dark gray: swept-up gas

3. WR

Figura 7: Modelo de los tres vientos (Garcia-Segura & MacLow, 1995a).
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En una continuacién del modelo de los tres vientos (Garcia-Segura & Mac
Low 1995b), realizan un estudio de las BI con simulaciones hidrodindmicas,
dando particular énfasis a las inestabilidades dindmicas de la cascara y sus
posibles consecuencias.

Es importante destacar que las teorias hasta aqui presentadas consideran
el caso de estrellas simples, sin embargo las estrellas de gran masa aisladas
no son muy comunes. La mayoria pertenecen a cimulos o asociaciones, y es
entonces donde los efectos acumulativos deben ser tenidos en cuenta. En estos
casos, la teoria predice la formacion de “superburbujas” con radios que pueden
llegar hasta el kpc y muy bajas velocidades de expansiéon. Trabajos pioneros
en este campo, fueron realizados por Heiles (1979, 1984, 1987), en los que se
estudio y catalogo6 varias de estas estructuras.

Otros motivos por los que la simetria esférica podria perderse, podrian ser:

e La estrella puede pertenecer a un sistema binario con lo cual se produ-
cirian irregularidades en la densidad de la cédscara, principalmente en la
zona ecuatorial. Esta posibilidad fue estudiada por Livio & Soker (1988).

e La existencia de gradientes de densidad en el MIE. El primer trabajo
al respecto fue realizado por McKee et al. (1984). Los efectos que las
distintas distribuciones de densidad tienen sobre la evolucién de las BI
fueron estudiados por varios investigadores (Franco et al., 1990, Garcia-
Segura & Franco, 1996).

e Elevada velocidad espacial de la estrella. Este efecto fue tenido en cuenta
en el trabajo de Weaver et al. (1977)

e Rotacién estelar (Owocki et al., 1994)

e Presencia de campos magnéticos (Stone & Norman, 1992; Chevalier &
Luo, 1994; Rozyczca & Franco, 1996)
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1.4 Burbujas interestelares y su evidencia observacional

Segin lo mencionado anteriormente, el efecto de los vientos estelares sobre
el MIE deviene en la formacion de las BI. Estas son cavidades de muy baja
densidad y alta temperatura, rodeadas por una cdscara o envoltura de gas
interestelar barrido y gas estelar desacelerado; si el frente de ionizacién queda
atrapado en la misma, la cdscara externa puede contener una contraparte de
gas atomico o molecular.

Las BI pueden manifestarse en varias longitudes de onda del espectro elec-
tromagnético. En lo que sigue se resume en forma breve los principales estudios
en distintos rangos de frecuencia.

1.4.1 Observaciones en el 6ptico

La manifestacién mas importante en este rango son las ya mencionadas “nebu-
losas anillo”, que son nebulosas de emision ubicadas alrededor de las estrellas.
Las lineas de emisién mas comunes son Ho y O[IIT] (A = 5007 A). A modo
de ejemplo en las figuras 8 y 9 se pueden ver dos nebulosas anillo alrededor de
estrellas WR.

Desde que en 1965, Johnson & Hogg encontraron que S 308, NGC 2359
y NGC 6888 eran nebulosas de forma circular en cuyo centro se encontraba
una estrella WR, bisquedas posteriores de objetos de esta clase en nuestra
galaxia y en la Nube de Magallanes, llevaron a establecer a las “nebulosas
anillo alrededor de estrellas WR” como una nueva clase de objetos.

Los primeros intentos por explicar los posibles mecanismos de formacion de
estas estructuras, fueron llevados a cabo por Chu y colaboradores (Chu, 1981,
1982a y b,1983; Chu et al., 1982; Chu & Treffers, 1981a y b; Chu, Treffers
& Kwitter, 1983; Treffers & Chu, 1982a y b). Es asi que Chu clasificé a las
nebulosas anillo asociadas a estrellas WR en tres clases:

e Nebulosa tipo W, creadas por el viento estelar y constituidas en
mayor medida por el MIE barrido.

e Nebulosa tipo E, constituidas principalmente por material estelar.

e Nebulosa tipo R, son aquellas en las que la estrella WR central
es s6lo responsable de la ionizacién pero no de la forma. Su escala de
tiempo dindmico es mayor que la duracién de la fase WR.

Una de las dificultades de este sistema de clasificacion es determinar si el
material de la nebulosa tipo W es de origen estelar o interestelar.

Marston, Chu & Garcia-Segura (1994a), Marston et al. (1994b) y Marston
(1997), realizaron una bisqueda en los alrededores de estrellas WR galdcticas
y encontraron un total de 40 nebulosas anillo asociadas a las mismas. La
existencia de material circumestelar y particularmente de multiples anillos
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Figura 8: Imagen en H, de RCW58 tomada por Chu(1982). Esta nebulosa se encuentra
asociada con la estrella WR 40 (HD 96548).

RCW 104

18
Figura 9: Tmagen en H, de RCW104 tomada por Chu(1982). Esta nebulosa se encuentra

asociada a la estrella WR 75 (HD 147419).



concéntricos, indican la evolucién de las estrellas a través de tres fases, desde
estrellas O de gran masa hasta la fase WR (Garcia-Segura & McLow, 1995).
La existencia de nebulosas anillo de mayor extensién alrededor de estrellas
WC respecto de las WN, parece corroborar la teoria de la secuencia evolutiva
WN—WC.

Posteriormente, van der Hucht (2001) encontré que el nimero de nebulosas
anillo alrededor de estrellas WR llegaba casi a 60 (casi un 25% de las 227
estrellas WR, catalogadas), mientras que también se han encontrado algunas
alrededor de estrellas Of. En la mayoria de los casos, las nebulosas tienen
dimensiones inferiores a los 30 pc, sus velocidades de expansién varian entre 10
y 80 km/seg; las de mayor velocidad de expansién, son aquellas que muestran
una mayor proporcién de gas eyectado por la estrella (tipo E), que a su vez
son las de menor extension.

Pese a que en todos los casos de estrellas de gran masa, la temperatura
efectiva es suficiente para ionizar la cara interna de la burbuja, la mayoria
de las estrellas Of y WR no tienen asociada una nebulosa anillo. Esto puede
deberse a una densidad del MIE circundante relativamente baja, a la absorcién
interestelar o a inhomogeneidades del MIE.

1.4.2 Observaciones en el continuo de radio

La region HII generada alrededor de la estrella puede ser observada en el
continuo de radio como radiofuente térmica, debido a la emision libre-libre
generada por la dispersién de los electrones en el plasma.

A partir de estudios llevados a cabo en forma independiente por varios
investigadores se han detectado varias estructuras posiblemente relacionadas
con estrellas de gran masa.

La regién HII BG2107+49 fue observada en el continuo de radio a 21 y 74
cm (van der Werf & Higgs, 1990). Esta es una estructura que fue descripta
como una cabeza con una larga cola (ver figura 10). Cabe destacar que la
estrella responsable de esta estructura no fue individualizada.

Leitherer, Chapman & Koribalski (1997), realizaron un completo estudio en
el continuo de radio de estrellas WR a 8.64 y 4.8 GHz. Los resultados muestran
que aproximadamente el 40 % de las estrellas a las que se les midié el indice
espectral, tenian una componente no térmica. Los autores plantean como una
posible causa de esto, a una interaccion entre el viento térmico estelar con el
material de una cascara formada en alguna fase previa.

Cappa et al. (1999), realizaron observaciones en HI y continuo de radio en
1465 MHz, alrededor de la nebulosa anillo NGC 2359 que rodea a la estrella HD
56925 (WR 7). La nebulosa consiste en una céscara filamentosa y “streamers”
de gas ionizado. La parte sur de la nebulosa es la conocida regién HIT S 298. En
la figura 11a se muestra la imagen de la nebulosa obtenida en 1465 MHz y en
la figura 11b la superposicién de ésta con la imagen de H,. Como puede verse

19



Declination (1950.0)

Right ascension (1950.0)

Figura 10: Regiéon HII BG2107+49 (van der Werf & Higgs 1990)

existe una notable correlacion entre ambas imagenes. En este trabajo también
se detectd por medio de observaciones en la linea de 21 cm del HI la interaccion
entre la nebulosa y el medio interestelar circundante. Como veremos maés
adelante, ademéas de mostrar correlacién espacial entre hidrégeno ionizado y el
atomico, esta nebulosa presenta una excelente contrapartida molecular.

En otro trabajo realizado también por Cappa et al. (2002), se llevé a cabo
un estudio del continuo de radio e IR de las nebulosas anillo asociadas a las
estrellas WR 101 y WR 113. Existe una notable correlacion entre las imagenes
infrarrojas y de radio en estas nebulosas (ver figura 12)

Al presente, solo siete nebulosas de nuestra galaxia han sido observadas con
resolucién angular suficiente como para hacer un estudio detallado (Cappa et
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Figura 11: (a) NGC2359 en 1465 MHz; Figura 11 (b) superposicién de la imagen H, y el
continuo de radio.

al. 2003).

El gas ionizado de las regiones HII generadas por la estrella, puede ser
también identificado en lineas de recombinacién del hidrégeno y del helio.
Cichowolski et al. (2001), estudiaron el MIE en los alrededores de WR, 130
en HI, continuo de radio en 408 y 1420 MHz, y en la linea de recombinacion
H110c. En este trabajo se identific6 una estructura anular (G68.1+1.1) en
continuo de radio que presentaba ademaéas una excelente correlacién con HI e
IR (ver figura 13). La estrella presenta una posicién muy excéntrica dentro
de la cavidad, debido tal vez a su elevada velocidad espacial. Mediante la
aplicacion de un modelo de rotaciéon galactica, las lineas de H110« fueron
utilizadas para la determinacién de la distancia, con la cual se concluyé que
(G68.1+1.1 era la contrapartida en el continuo de radio de la regiéon HII Sh98.
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Figura 12: (a) Imagen HIRES (60um) de WR 101; Figura 12: (b) contornos de continuo
superpuesto con la imagen HIRES (Cappa et al. 2002)

1.4.3 Observaciones en la linea de 21cm del HI

Como se mencioné anteriormente, alrededor de la cavidad creada por el viento
estelar, puede haber también una céscara de hidrégeno neutro en emisién.

Las primeras BI en HI fueron detectadas por el grupo del IAR (Cappa &
Niemela, 1984; van der Bij & Arnal, 1986). En el primer trabajo se detecté
una cavidad de aproximadamente 100 pc de didmetro, alrededor de la estrella
binaria § Muscae (WR 48). En el segundo, la cavidad fue detectada alrededor
de una estrella O7 de secuencia principal (HD 91824) y sus dimensiones alcan-
zan los 50 pc de didmetro. Desde entonces este grupo ha contribuido al estudio
de estos objetos, particularmente en la linea de 21 ¢cm, con mas de cincuenta
trabajos publicados.

En los anos siguientes, numerosas cavidades y cdscaras de HI fueron encon-
tradas alrededor de estrellas WR galdcticas. Cappa et al. (1986), utilizando
la antena de 30m del IAR, analizaron la distribucion del HI en los alrededores
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Figura 13: Superposicién del continuo de radio a 1420 MHz (contornos) con la imagen de
HI (escala de grises) del MIE alrededor de WR130 (Cichowolski et al., 2001)

de WRI17 y observaron la presencia de una cavidad no esférica de aproxima-
damente 50 pc de radio probablemente relacionada con la estrella. La edad
dindmica de la estructura es de 3.5 x 10% anos, lo cual indicaba la participa-
cion de un estadio previo a la fase WR en la formacién de la misma. En una
continuacion a este trabajo, y usando también la antena del IAR, Cappa et al.
(1988) estudiaron el HI alrededor de WR 90, y descubrieron una notable BI
en expansion que era la contrapartida neutra de la nebulosa 6ptica RCW 114,
rodeada de una delgada céscara de HI; esta cavidad tiene un radio de 57 pc y al
igual que en el caso anterior su edad dindmica supera por mucho al tiempo de
vida de una estrella en la fase WR. Dado que en los casos mencionados hasta
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aqui las observaciones se realizaron con una resolucién angular entre 30 y 40’,
solo se pudo analizar las propiedades globales del HI asociado a las estrellas
observadas.

Observaciones de HI realizadas con mejor resolucion angular, permitieron
revelar la existencia de morfologias no predichas por los modelos teéricos. Dub-
ner et al.(1990), utilizando el telescopio del Dominion Astrophysical Observa-
tory (DRAO) (HPBW~ 1'(EO)x1.2'(NS)), analizaron el HI en los alrededores
de la estrella WN7, HD 197406. Sus observaciones mostraron la existencia de
una céscara de 36’ de didmetro (detectada también en el IR) y dentro de ésta
una pequeiia burbuja esférica de 6’ de didmetro concéntrica con la estrella; las
edades dindmicas para éstas son 3 x 10% y 6 x 10° afios, respectivamente. Arnal
& Mirabel (1991), realizaron un estudio del hidrégeno neutro alrededor de WR
125 utilizando observaciones de alta resolucién angular obtenidas con el radio-
telescopio de Arecibo (HPBW~ 3.3'); se observé la presencia de un pequeno
hueco en la distribucion de HI provocado tal vez por efectos de la ionizacion
de la estrella, la cual se encuentra inmersa en una gruesa ‘pared’ perteneciente
a una cascara de HI aiin mayor (60 pc de didmetro). Para explicar esto se
propuso que WR 125 y la estrella progenitora del pulsar P1919 + 20, habrian
formado parte de un sistema binario, siendo esta ultima la responsable de la
estructura mas grande mencionada anteriormente. Arnal (1992), estudié la
distribucién del HI en los alrededores de seis estrellas WR galdcticas (WR 3,
WR 4, WR 5, WR 23, WR 132 y WR 140) usando datos obtenidos con el
radiotelescopio de 100m del Max Planck fiir Radioastronomie (HPBW~ 9').
En todos los casos se observd la presencia de minimos relativos en la densidad
columnal de HI, los cuales son elongados y en la mayoria de los casos estan
rodeados en forma incompleta por HI en emision; las estrellas se encuentran
siempre en una posicion excéntrica con respecto al centroide de la burbuja.

Si bien muchas de la caracteristicas mencionadas anteriormente no con-
cuerdan con las predichas por los modelos teéricos, mas extranos aun son las
estructuras de “cdscaras con doble minimo”. La primera de éstas fue descu-
bierta por Arnal & Cappa (1996), quienes estudiaron el HI en la vecindad
de WR 6 usando datos de resolucién angular intermedia (9'). Observaron la
presencia de una gran cavidad ovoide, dentro de la cual , son claramente iden-
tificables dos minimos relativos en la distribucién de HI (ver figura 14). Se
concluyé también que existia una relacién fisica entre uno de estos minimos y
la nebulosa éptica S 308.

Morfologias similares (céscaras con doble minimo), fueron encontradas al-
rededor de WR 149 (Cappa et al., 1996) y WR 3 (Arnal & Roger, 1997). Arnal
(2001), mediante datos obtenidos con el interferémetro de DRAO, cuya resolu-
cién es de aprox 2' x 3, estudié el HI en los alrededores de WR 140, objeto que
habia sido estudiado anterioriormente con datos de menor resolucién angular
(HPBW~ 9') (Arnal, 1992). Los datos de esta resolucién permitieron detectar
la presencia de un minimo principal de aproximadamente 12 X 8 pc, cercano
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Figura 14: Imagenes de densidad columnal de HI en los alrededores de WR 6, integrados
en intervalos de 3 km/seg, en el rango de velocidades en el que se encuentra la cavidad. La
zona delimitada en la figura a) indica la posicién de la nebulosa éptica S 308, y el circulo
lleno la posicién de WR, 6 (Arnal & Cappa, 1996)

a la posicion de la estrella, y dentro de este dos minimos secundarios. En las
figuras 15 y 16 se comparan los mapas de HI en las vecindades de WR, 140,
obtenidas con distintas resoluciones angulares.
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Figura 15: Distribucién de HI alrededor de WR 140. Datos obtenidos con HPBW=9’
(Arnal, 1992)

DECLINATION (J2000)

22 20 18
RIGHT ASCENSION (J2000)

Figura 16: Distribucién de HI alrededor de WR. 140. Datos obtenidos con HPBW=2' x 3’
(Arnal, 2001)
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Mediante observaciones en la linea de 21 cm del HI, se han detectado tam-
bién cascaras de gas atémico en expansion en las vecindades de varias estrellas
de tipo espectral O. Cappa y Benaglia (1998), realizaron un estudio del gas
neutro en las vecindades de cuatro estrellas O del Hemisferio Sur: HD 112244,
HD 175754, HD 175876 y HD 155913; en todos los casos se encontraron bur-
bujas de HI asociadas a las estrellas. Las dimensiones de las mismas oscilan
entre 90 y 70 pc y sus velocidades de expansién son relativamente bajas (~ 10
km/seg). En este trabajo se sugirié también que HD 155913 pertenece a una
asociacion OB, la cual en su conjunto podria ser la responsable de la creacién
de la burbuja. La presencia de cavidades formada por vientos de estrellas O,
parece dar sustento a la teoria de que las cavidades alrededor de estrellas WR
se habrian empezado a formar en estadios previos de su evolucién.

Otro completo estudio del material interestelar (atémico e ionizado) fue
realizado por Gervais & St-Louis (1999), en los alrededores de WR 134. Estos
estudiaron la linea de 21cm del HI y el continuo de radio en 1420 y 408 MHz,
usando el telescopio del DRAQO. Se encontré una estructura anular de gas io-
nizado en 1420 MHz cuya morfologia coincide con la nebulosa éptica Anon
(MR100). Segtn los autores, este gas podria provenir de una fase mas tempra-
na de la estrella (LVB), luego haber sido expulsado por la WR y finalmente
ionizado por el intenso flujo UV de la misma (ver figura 17b). Las imdgenes
de HI revelaron la existencia de una cascara de ~ 21 pc de radio casi elipsoi-
dal rodeando a la estrella. La edad dindmica de la misma (1.3 x 10° afios)
sugiere la participacién de alguna fase de secuencia principal de la estrella en
su formacién. El hecho de que la estructura anular de gas ionizado visible en
el éptico y continuo de radio sea interior a la cavidad de HI (ver figura 17a),
sugiere una evolucién estelar en multiples fases. La velocidad supersénica de la
estrella respecto al MIE podria haber generado alguna compresiéon del mismo
en la zona SO, volviendo mas brillante la emisiéon H, hacia esa zona.

La busqueda de burbujas de HI alrededor de estrellas masivas ha sido muy
fructifera, sobre todo en los dltimos afios (Arnalet al., 1999; Cazzolato & Pi-
neault, 2000; Cappa & Herbstmeier, 2000; Cichowolski et al., 2001; Cichowolski
& Arnal, 2004; Cichowolski et al., 2003; Cappa, Niemela & Mc Clure Griffits,
2003) y los resultados obtenidos en estas investigaciones parecen ratificar los
encontrados en trabajos anteriores.

En forma general puede decirse que desde el punto de vista observacional
las burbujas interestelares:

e Estan rodeadas en forma incompleta por una capa gruesa e inhomogénea
de HI en emisién.

e Poseen dimensiones lineales que varian entre 20 y 100 pc.
e Poseen velocidades de expansién del orden de 10 km/seg.

e Presentan apartamientos de la simetria esférica.
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Ademds, en general:

e La estrella responsable se encuentra en una posicion excéntrica respecto
del minimo o centro de simetria de la cavidad.

e En algunos pocos casos, se puede observar la presencia de minimos dobles
en el interior de la BI.

Figura 17: a) Superposicién de las imagenes de HI, OIIl y H,. Figura 16: b), imagen
6ptica de la nebulosa Anon (MR100) (arriba) y superposicién de la misma con el continuo
de radio en 1420 MHz (Gervais & St-Louis 1999)
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1.4.4 Observaciones en infrarrojo

La emisién en IR alrededor de las estrellas, se debe fundamentalmente a la
presencia de polvo que absorbe la radiaciéon UV y la reemite en la banda del
IR.

Marston (1991), discutié los posibles origenes de la capa de polvo que rodea
a las estrellas de gran masa:

e En las capas atmosféricas extendidas de las supergigantes rojas, sien-
do luego dispersado por los vientos lentos caracteristicos de esta fase
formando una cascaras que posteriormente serd barrida por los vientos

rapidos de la fase WR.

e El polvo pertenece al MIE aledano a la estrella y es barrido por el viento
estelar que lo confina a una cascara que se expande.

Marston (1996), llevé a cabo un andlisis de los datos observados por el
satélite IRAS en las bandas de 12, 25, 60 y 100 um en los alrededores de las
156 estrellas WR catalogadas hasta entonces (van der Hucht, 1981). Encontré
que 49 de éstas tenian una estructura en forma de cdscara con diametros > 20/
(los didmetros lineales van desde los 10 a los 338 pc). Para objetos con latitud
galdctica por debajo de los 2°, la tasa de deteccién de céscaras llega casi al 60%.
En 14 casos, se encontraron cascaras coincidentes con estructuras de HI en ex-
pansion estudiadas previamente. En este trabajo, en que se discute también
el origen de las céscaras, especialmente de las mas grandes, se propuso que las
mismas se habrian formado como consecuencia de los vientos de la estrella O
progenitora. También se analizé la posibilidad de que sean originadas en una
explosion de supernova, o que se hayan creado por la eyecciéon de masa de una
estrella companera compacta a través del Lobulo de Roche. La no deteccién
de de cascaras alrededor de estrellas WR con pilsar llevaron a descartar esta
ultima posibilidad.

Como se mencioné anteriormente, muchos trabajos, especialmente los ba-
sados en la linea del HI, prestan especial atencién a la posible existencia de
cascaras en el IR: Arnal et al. (1999), Marston et al. (1999), Cazzolato &
Pineault (2000), Cappa & Herbstmeier (2000), Arnal (2001), Cappa et al.
(2002), Cichowolski et al. (2001), Cichowolski et al. (2003). En muchos de
los casos, la correspondencia entre las cdscaras en IR con las de gas atémico e
incluso molecular en expansién, parece ser bastante buena.

1.4.5 Observaciones en lineas moleculares

Si la estrella se encuentra cerca de, o inmersa en una nube molecular, la cascara
de material en expansién podria generar una perturbacién en la distribucion
espacial y en el campo de velocidades del material molecular propiamente

29



dicho; es asi que las cdscaras en expansion también podrian ser observadas en
diversas lineas moleculares.

A diferencia del hidrégeno atémico, el hidrégeno molecular (H,) no ha sido
muy estudiado en los alrededores de las estrellas de gran masa. Las lineas
moleculares méas estudiadas, son las transisiones rotacionales J =1 — 0y
J = 2 — 1 de la molécula de CO que es una buena trazadora de la distri-

bucién del Hy. Otras moléculas estudiadas, aunque en un nimero menor de
objetos, son: NH;, HCN y CN.

Marston et al. (1999a), analizaron la distribucién de CO (J =1 — 0) en
los alrededores de WR 16 y vieron que éste se correspondia notablemente con
la nebulosa observada en H, y con una céscara de material difuso observada
en 60um (ver figura 18). La anormal abundancia de N en la cdscara y la masa
deducida para la misma, llevaron a los autores a suponer para ésta un origen
estelar, conclusién que difiere con el presente trabajo (ver Capitulos 4 y 5).
Similares caracteristicas se observaron en el material molecular alrededor de
WR 75 (Marston et al. 1999b). En ambos objetos, el CO parece estar concen-
trado en regiones donde las lineas de emisién en el 6ptico son débiles. Tanto
para WR 16 como para WR 75, los autores concluyen que el material molecu-
lar circundante proviene de los vientos lentos emitidos en una fase intermedia
(LBV/RSG) de la evolucién estelar previa a la fase WR. En la vecindad de
ambas estrellas existe una anticorrelacion entre la linea de H, y las imdgenes
IRAS de alta resolucién con los datos de CO, lo cual sugiere la presencia de
una regién de fotodisociaciéon (PDR).

Un estudio mas completo del material molecular, fue realizado en la nebu-
losa NGC 3199 (Marston 2001), en los alrededores de la estrella WR, 18. Las
lineas moleculares muestran una cédscara en lenta expansién (~ 4 km/seg). La
morfologia de la zona en emisién de CO (J = 1 — 0) , no parece coincidir
con el intenso borde de la nebulosa anillo (ver figura 19), incluso presentan
un minimo en la regién més brillante en H, de la misma, por lo que, al igual
que en el caso de WR 16 y WR 75, parece indicar la formacién de una PDR.
La masa del material molecular es de unas decenas de masas solares, la cual
seria una mezcla de material estelar e interestelar; en este trabajo se presenté
la primera deteccién de las lineas moleculares HCN, CN, HNC y HCO™, hacia
la posicion central de WR 18 lo cual sugiere la existencia de altas densidades
volumétricas (ngy > 10* cm™3).

Un objeto muy estudiado en los iltimos anos en diversos tipos de emisiones,
es la nebulosa 6ptica NGC 2359. En efecto, esta regién fue observada por
Cappa et al. (1999), en la linea de 21 cm y en el continuo de radio en 1465
MHz. Los datos muestran una excelente correlacion, lo cual indica una clara
interaccion entre el material ionizado y atémico.

Cappa, Rubio & Goss (2001), en una continuacién del trabajo mencio-
nado anteriormente, estudiaron el material molecular asociado a NGC 2359,
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Figura 18: Superposicién de la imagen de CO con H, (izquierda) y con la imagen TRAS
de 60um (derecha) para WR 16 (Marston, 1999)

mediante observaciones de CO J =1 —- 0y J = 2 — 1 de alta resolucién
angular. Se detectaron tres componentes a 37, 54 y 67 km/seg, de las cuales,
la segunda pareceria estar relacionada con la nebulosa. La mayor parte de
la estructura a 54 km/seg, se ubica en la zona sur de la nebulosa, mientras
que otra pequena parte se relaciona con la zona filamentosa de la burbuja,
hacia la zona oeste (ver figura 20). Las masas derivadas para la componente
molecular de la nebulosa parecen indicar un origen interestelar para la misma.
La comparacion entre las distribuciones de gas ionizado, el filamento de HI
detectado con el VLA a 54 kin/seg (Cappa et al., 1999) y el gas molecular a la
misma velocidad, muestran que el filamento de HI se encuentra localizado en
la interfaz entre el material ionizado y molecular (ver figura 20). Esto permiti6
concluir que el gas neutro de la nebulosa se origind muy probablemente por
efecto de la fotodisociacién del material molecular (PDR). Esta teoria parece
corroborarse con los altos valores detectados para la relacion entre las lineas
CO(2—-1)/CO(1 —0) y por la presencia de Hy excitado.

Siguiendo con el andlisis de NGC2359, Rizzo, Martin-Pintado & Mangum
(2001), analizaron la interaccién entre la estrella central HD 56925 (WRT) y la
nebulosa, estudiando la misma en las lineas J =1 —=0y J=2—>1del CO y
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Figura 19: Posicién de las observaciones de CO en relacién a la imagen de NGC 3199
obtenida del Digitalized Sky Survey (DSS) (izquierda), y los perfiles de las lineas en las

posiciones sefialadas (derecha) (Marston 2001)

analizando la emisién a gran escala del HI. Al igual que en el trabajo anterior,
encontraron que el gas molecular tiene tres componentes de velocidad; dos de
estas (a 37 y 67 km/seg) poseen perfiles delgados, mientras que la tercera (a
54 km/seg) posee perfiles notablemente mas anchos (la distribucién espacial
de estas componentes se muestra en la figura 21). Debido a su morfologia,
ancho de sus lineas y temperaturas, los autores concluyen también que esta

ultima seria la Unica componente relacionada con la nebulosa o6ptica.

Las

caracteristicas antes mencionadas, parecen indicar que la componente a 67
km/seg fue chocada y acelerada por una burbuja en expansién hasta llegar a
la velocidad de la componente a 54 km/seg. El origen del frente de choque
estaria relacionado con alguna fase previa a la WR (LBV o RSG). De las
relaciones C120/C*0 se deduce la presencia de una capa delgada y densa de
gas que representaria el material chocado mas recientemente en la zona sur de
la nebulosa (entre las componentes a 54 y 67 km/seg).

La quimica molecular es una importante herramienta a la hora de detectar
los frentes de choque como el mencionado anteriormente. Moléculas como el
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Figura 20: Superposicién de la imagen integrada de HI entre 51.4 —57.9 km/seg (contorno
blanco) con la emisién integrada de CO (J = 2 — 1) de la componente molecular a 54
km/seg (contorno negro) y la imagen H, de la nebulosa (tonos de gris) de Cappa et al.
(2001)

NHj, son facilmente disociables por la radiacion UV, pero también pueden ser
liberadas de los granos de polvo frios por el pasaje de ondas de choque de mo-
derada velocidad. Por este motivo, Rizzo, Martin-Pintado & Henkel (2001),
realizaron un estudio de NGC 2359 en las lineas metaestables (1,1) y (2,2) de
dicha molécula. El ancho de las lineas asi como sus velocidades radiales indi-
can que la emisién de las mismas proviene del gas que esta interactuando con
la WR. La presencia de frentes de choque en esta region, podria explicar las
abundancias observadas de NHj. Si bien la presencia de esta molécula permite
suponer una interaccién entre el gas y la estrella WR a través de frentes de
choque, observaciones de CO de alta resolucién angular serian cruciales para
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Figura 21: Emisién de CO en el campo de NGC 2359 obtenidas por Rizzo et al. (2001)
superpuestas con la imagen del DSS. Los mapas de la izquierda corresponden a la transicién
J =1 — 0 mientras que los de la derecha a la J = 2 — 1. Las componentes con perfiles
delgados estan indicados como “Ambient 17 y “Ambient 2”, mientras que la de perfiles
anchos como “Broad”.
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detectar la presencia de las densas capas de gas molecular que se formarian por
accion de los mismos. En una continuacion de los trabajos anteriores, Rizzo,
Martin-Pintado & Desmurs (2003), realizaron observaciones de la nebulosa en
las lineas de C'20 y C'0 con resolucién angular ~ 12" y encontraron que la
masa, densidad y cinemdtica en la zona sur de la nebulosa (donde se cree que
actuan los frentes de choque), se encontraba estratificada, debido tal vez a la
presencia de miltiples capas de material chocado a lo largo de diversas etapas
mas tempranas de la evolucién estelar (LBV o WR temprana).
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2 Tratamiento de los datos

2.1 Las moléculas de Hy y CO

Es sabido desde hace tiempo, que el elemento méas abundante en el Universo es
el HI (90 % aprox.). La estabilidad del hidrégeno (al igual que la de cualquier
otro elemento), depende de las condiciones a las que se encuentra expuesto;
es asi que éste puede encontrarse en forma ionizada, atomica o molecular, de
acuerdo a las condiciones de temperatura y radiacion dominantes. Como se
mencion6 en el capitulo anterior, el hidrégeno ionizado puede ser detectado
por su emisién de energia en el continuo (radiacién free-free o de Brehmstra-
lung), mientras que el hidrégeno atémico, por su emisién en la linea de 21
cm (producida por una inversién de espines entre el electrén y el nicleo en el
estado fundamental) ambas en la banda de las radiofrecuencias.

La energia de una molécula (absorbida o emitida), puede deberse a tres
procesos:

Transiciones electronicas: involucran energias de unos pocos electron-
volts (ev) y se observan principalmente en la banda Gptica.
Transiciones vibracionales: involucran energias de aprox. ~ 0.01 ev, y
se observan principalmente en la banda IR.

Transiciones rotacionales: involucran energias de aprox. ~ 0.001 ev, y
se observan en la banda de radio.

En una nube molecular las temperaturas promedio son muy bajas (tipicamente
~ 10K) y es asi que dentro de éstas predominan las transiciones rotacionales.
Cabe destacar que para que éstas se produzcan, tiene que haber en la molécula
un ‘'momento dipolar eléctrico permanente’, es decir desplazamiento entre el
centro de cargas y el centro de masas, condicién que el Hy claramente no
cumple. Es por este motivo que la molécula Hy no se observa directamente,
sino en forma indirecta a través de su accion sobre otras moléculas, como
el CO. El Hy emite lineas vibracionales claramente detectables, pero estas
se producen por la accién del campo de radiacién de estrellas de gran masa
cercanas al borde de la nube molecular en las zonas conocidas como PDRs (ver
Hollemback & Tielens, 1997).

La colisién entre la molécula Hy y el CO, provoca un cambio en los estados
rotacionales de esta ultima permitiendo la detecciéon de sus lineas. De esta
manera, la molécula de CO se convierte en una excelente trazadora de la dis-
tribucion de Hy. Es por este motivo que la distribucién de gas molecular en el
MIE suele estudiarse mediante las lineas de CO en las transiciones rotacionales
J=1—-0(wv~115GHz)yJ=2—1 (v~ 230 GHz).
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2.2 Observaciones utilizadas

Las observaciones utilizadas en este trabajo fueron obtenidas con el radiote-
lescopio japonés NANTEN de 4 m de didmetro, que la Universidad de Nagoya
(Japén) tenia instalado en el Observatorio de Las Campanas (Chile). Para una
descripcién detallada del instrumento ver Ogawa et al. (1990). Los espectros
fueron tomados en la transicién rotacional J =1 — 0 (A ~ 2.6 mm) del CO.
A esa frecuencia la resolucién angular del instrumento (HPBW) es de 2.7 y su
resolucién en velocidad es de 0.055 km/seg, que con un total de 2048 canales
permitié una cobertura en velocidad de 113 km/seg.

Para cada uno de los objetos estudiados en esta Tesis de Licenciatura, se
observé una zona cuadrada de 86'.40 de lado centrada en la estrella con un
espaciado de 5.4 entre los puntos observados. A los efectos de obtener una
mejor cobertura espacial, una zona cuadrada interna (también centrada en la
estrella a ser estudiada) que tiene 32'.4 de lado fue observada cada haz (2'.7).
Estas observaciones permitieron obtener para cada objeto dos cubos de datos:
el primero de ellos pondra en evidencia la estructura molecular a 'gran escala’,
mientras que el segundo permitira estudiar con mayor definiciéon angular las
estructuras mds cercanas a la estrella.

2.3 Reducciéon preliminar de los datos

Las observaciones utilizadas en este trabajo, fueron tomadas en el mes de ma-
yo de 2001. Para una calibracién preliminar de los datos se usé el método
denominado “Chopper - Wheel” (Kutner & Ulich, 1981). La calibracién de
la escala de temperatura de los perfiles fue llevada a cabo mediante la obser-
vacién frecuente de las fuentes Orion A (calibradora principal) y p Oph-East
(calibradora secundaria). Los espectros tomados para las estrellas WR 14 (409
espectros), WR 16 (409 espectros) y WR 103 (541 espectros), fueron procesa-
dos utilizando el paquete de procesamiento de datos CLASS (Continuum and
Line Analysis Single-dish Software).

Es usual que a cada perfil se le substraiga la linea de base, que representa
la respuesta en frecuencia del radiémetro. Con este proceso se eliminan de las
observaciones los efectos instrumentales. Este proceso debié hacerse en forma
individual sobre cada espectro. Posteriormente, las observaciones de 5.4 y 2.7
de espaciado fueron separadas para obtener sendos cubos de datos con la tarea
CUBE.

El cubo de datos consiste en un archivo de datos, que contiene el arreglo
de perfiles observados dispuestos de acuerdo a un conjunto de tres ejes coor-
denados. En un cubo de datos estdndar, dos de los ejes corresponden a algun
sistema de coordenadas astrondmicas y el tercero a frecuencia o velocidad ra-
dial. En estas condiciones, el cubo es especificado como (1,b,v) donde 1y b son
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latitud y longitud galdcticas respectivamente y v es velocidad radial respecto
del LSR. Este cubo puede ser rotado, dando lugar a cubos de la forma (v,1,b) o
(v,b,]). En la figura 22 se muestra un esquema de un cubo de de datos (1,b,v).

’ o

1

Figura 22: Esquema simplificado de un cubo de datos (1,b,v) y de uno de los planos del
mismo.

Con la tarea CUBE se crearon cubos de datos de 17 x 17 x 2048 canales
(para los datos con 5.4 de espaciado) y de 13 x 13 x 2048 canales (para los
datos de 2'.7 de espaciado)

2.4 Analisis del cubo de datos y deteccién preliminar
de las estructuras moleculares relacionadas con las
estrellas WR

El andlisis del cubo de datos, se realizé con el paquete de procesamiento de
imédgenes AIPS (Astronomical Imaging Processing System). A los efectos de
reducir el volumen de datos a ser procesados, se busco trabajar sélo con aque-
llas imédgenes del cubo de datos que mostraban la presencia de senal de CO
(Ocanar)- Para identificar esas imdgenes se utilizé la tarea ISPEC, con el fin
de obtener en forma general la distribucién del CO y un rango preliminar de
velocidades entre los que se encuentra la misma. Luego se usé la tarea SUBIM
para extraer del cubo de datos dichas imagenes y poder asi mas tarde trabajar
con éstas. La tarea TVSTAT fue utilizada para calcular el ruido cuadratico
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medio individual (RM S;,4) en aquellas imédgenes que se encontraban libres de
senal. Luego se utiliz6 la tarea LGEOM, con el fin de incrementar el niimero de
pixels en las imagenes pero respetando la informacién original de las mismas;
asi pasamos a tener dos cubos de 170 X 170 X degnar ¥ 130 X 130 X deqnar, que
son los datos con los que finalmente se trabajé.

Para la identificacién de las estructuras moleculares asociadas a las estre-
llas se utiliz6 la tarea GREYS; con esta tarea, la distribucién de emisién de
CO se despliega como una graduacién cromdtica en tonos de grises o lineas
de contornos para algin nivel de intensidad, las cuales facilitan la deteccién
de las estructuras buscadas; esta graduacién de grises o lineas de contorno
pueden representar temperaturas (K/km/seg) o bien densidades de colum-
na (molec/cm~2/km/seg), dimensiones que pueden considerarse directamente
proporcionales (ver seccién 2.5) y que son facilmente transformables entre si
mediante la tarea COMB.

Como se mencioné con anterioridad, las BI podrian detectarse como un
minimo (en la distribucién de gas ionizado, atémico o molecular), rodeado por
una capa en emisién y eventualmente en expansion. Con estas consideraciones,
se analizaron las imagenes de CO con el programa AIPS, buscando dichos
minimos de acuerdo a los siguientes criterios:

1. El minimo mencionado anteriormente, asi como cualquier estructura que
lo rodee (en forma total o parcial), debe ser detectado en un nimero
significativo de imagenes consecutivas, es decir, en un rango minimo de
velocidades.

2. La estrella debe estar ubicada dentro o cerca del minimo de la distribu-
cion de CO.

3. En el caso de existir alguna contrapartida de gas atémico, ionizado o
emision IR, la estructura molecular debe ser exterior a éstas.

4. Haciendo uso de la relacion velocidad-distancia obtenida a partir del mo-
delo de rotacién galdctica (Brand & Blitz, 1993), es posible determinar
la distancia de una estructura molecular. Esta distancia (llamada dis-
tancia cinematica), deberia coincidir dentro de los errores, con alguna de
las distancias catalogadas para la estrella WR.

Para la identificacién de las estructuras, se procedié a hacer una integra-
cién de los mapas en distintos intervalos de velocidad. Como esta integracién
no puede hacerse directamente sobre el cubo de datos, los mapas debieron ex-
traerse previamente con la tarea SUBIM. La integracion propiamente dicha, se
realiz6 con la tarea SUMIM. Como consecuencia de este promedio se mejora la
relacién senial /ruido (S/N), a cambio de perder resolucién en velocidad; de esta

39



manera se acentud la presencia de determinadas componentes que aparecen en
un rango amplio de velocidades y por otro lado, pierden intensidad aquellas
que lo hacen en un rango més pequeno (fluctuaciones del MIE). En primer lu-
gar, se realizaron imdgenes integradas en intervalos de 1 km/seg (18 imagenes
aproximadamente); el ruido cuadritico medio de estas imagenes integradas,
segun la teoria de errores estd dado por:

RMSmd

RMSintegrado = \/E

Esta teoria indica también, que un valor de temperatura ’creible’, es aquel
en el cual la relacién (S/N)> 3, es asi que el valor de temperatura del contorno
mas bajo, tomado sobre los mapas integrados, fue 3o.

Luego de analizar estas imagenes, y con el fin de mejorar la resolucién
en velocidad y visualizar mejor donde empiezan y terminan las estructuras
posiblemente vinculadas con las estrellas, se hicieron imagenes integrados cada
0.5 km/seg (9 canales aprox.). Finalmente se confecciond una tltima imagen,
integrando en el rango de velocidad total en el que de acuerdo a nuestros
criterios se encontraba la estructura molecular posiblemente vinculada a la
estrella.

Como se verd mas adelante, estas estructuras fueron estudiadas y compa-
radas con imagenes de la regién a otras longitudes de onda.

2.5 Calculo de los principales parametros asociados a
las nubes moleculares

Dada la morfologia irregular de las estructuras (ver Capitulo 3), en los pardmetros
geométricos calculados interviene un cierto factor de subjetividad; para obtener
el radio de las cédscaras se utilizé la tarea IRING del paquete AIPS. Esta tarea
realiza integraciones en anillos concéntricos alrededor de un centro a eleccién
(en este caso es el centro geométrico que se determina con anterioridad), de
esta manera se obtuvo un grafico de T (temperatura promedio) vs. distancia
angular, lo que permitié (suponiendo una distribucién gaussiana de tempera-
turas) el calculo de los radios externos e internos de las céscaras, proyectados
en el plano del cielo. Luego, adoptando las distancias a las estructuras se cal-
cularon los radios lineales.

Para la determinacion de las masas, se us6 la relaciéon entre la densi-
dad de columna del Hy y el ancho equivalente de la linea de CO (W(CO)),
(N(Hg)/W(CO)), que es frecuentemente usada para determinar la distribucién
de Hy en la galaxia. Probablemente esta relacién no sea la misma para todas
las nubes moleculares individuales, pero aun asi, resulta muy ttil para la de-
terminacién de la masa de H,. Este valor fue determinado por varios autores:
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Gordon & Burton (1976); Solomon & Sanders (1980); Black & Wilner (1984);
Sanders et al. (1984). En este trabajo se utilizard el valor obtenido por Bloe-
men et al. (1986). Utilizando observaciones de rayos (> 70eV’), estos autores
encontraron que:

N(Hy)/W(CO) = (2.8 £0.4) x 10*°  molec cm™2 K~! km™!seg

Este valor representa un promedio global en toda la galaxia y no estd afec-
tado por las distintas condiciones de excitacién, abundancias y profundidades
opticas locales. Cabe considerar que este valor es un limite superior, debido a
la posible existencia de fuentes puntuales de rayos v que no han sido tenido
en cuenta para los calculos. Considerando errores sistematicos en la obtencion
de los datos, el error podria verse incrementado en un factor 2.

De esta manera:

v

N(H,y) = 2.8 x 10% / ’ Tco(v) dv molec em 2K~ km™'seg

U1

donde la integral del segundo miembro, representa el area debajo del perfil
entre los valores de velocidad v, y v, entre los que se encuentra la estructura.
Para calcularlo numéricamente la integral se reemplaza por:

N(Hy) =28 x 10®° Tep A w molec cm~2 K= km~!seg

donde T el valor promedio de temperatura de la regién y Av la extensién
en velocidad de la estructura. El valor Tyo es calculado sobre la imagen
promediada en el rango total de velocidad utilizando la tarea TVSTAT del
paquete AIPS y considerando temperaturas mayores a 30. Entonces la masa
de H, sera:

M [MG] = Ny, [molec em™2] Aco [em?] my, [gr] x (2 x 1033gr) ™'
donde Aco = Qco X d?

siendo d la distancia y {2¢co el dngulo sélido de la estructura de CO, el cual
se calcula a partir de la cantidad de pixels ocupados por ésta (TVSTAT) y el
tamano angular de los mismos. Para el cdlculo de la densidad debe suponerse
alguna forma geométrica para la nube.

Es importante tener en cuenta los errores en el cdlculo de la masa. Estos se
producen debido a la incertidumbre en algunos de los parametros utilizados.
En este caso las principales fuentes de error son:

e La relacién entre N(Hy) y W(CO), cuyo error fue cuantificado por Bloe-
men et al. (1986) (ver arriba).
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e La incerteza en las distancias fotométricas estelares utilizadas, algunas
de las cuales pueden llegar al 40% (ver Capitulo 3)

Como puede verse en la féormula anterior, la dependencia con la distancia
es d? por lo que, el error introducido por el N(Hs,) se hace despreciable. Ha-
ciendo una simple propagacién de errores, puede verse que un error del 50%
en la distancia introduce un error del 100% en el calculo de las masas, por lo
que las masas calculadas pueden diferir notablemente del valor medio. Estas
diferencias se trasladan también a las densidades.

Siendo v; y vs las velocidades maximas y minimas respecto del LSR entre las
que se encuentra la estructura de CO, la extensién en velocidad Av = vy — vy,
corresponde al rango de velocidad en el que la cavidad estd definida; la velo-
cidad de expansién se calculé simplemente como Awv/2. Cabe notar que este
célculo es muy simplificado y es realizado para facilitar una comparacién con
las velocidades de expansion, que se calculan de manera analoga, con contra-
partidas de gas atomico. La velocidad sistematica , por otro lado, corresponde
a aquella en la que la cavidad se nota més claramente y existe un mayor gra-
diente de temperatura; ésta es aproximadamente v; + Av/2.

Es importante notar que el corto intervalo de velocidades detectado en las
estructuras, hace que las velocidades de expansion sean notablemente bajas
(< 2 km/seg), las cuales son muy similares a las velocidades de turbulencia
locales del MIE. Esto implica que se debié ser muy cauteloso a la hora de
interpretar fisicamente los resultados.

Para las estructuras en expansién, se determinaron también las edades
dindmicas, para lo cual se consideraron los modelo clasicos vistos para las BI:
t ~ 0.55 R/Vezp (en unidades de 10° afios).

2.6 Bases de datos utilizadadas

Ademas de las observaciones de CO ya descriptas, se utilizaron diferentes re-
levamientos a distintas A, de acceso publico en la red, como son:

e Continuo de radio en 1420 MHz.(NVSS), llevado a cabo con el VLA.
Resolucién: 45”. Disponibles en: http : //www.skyview.gs fc.nasa.gov

e Continuo de radio a 2400 MHz, llevado a cabo con el radiotelescopio de
Parkes (Australia). Resolucién: 10’.23 x 10'.62.

Disponibles en: http : //www.ug.edu.au/~roy
e Optico Ha. SHASSA. Resolucion: 6°.

Disponibles en: http; //www.skyview.gsfc.nasa.gov
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e Infrarrojo (IRAS) para A = 12, 25, 60 y 100 um. Resolucién: ~ 2'.
Pertenecientes al archivo de datos infrarrojos de la NASA (IRSA). Dis-
ponibles en: http : //irsa.ipac.caltech.edu

e Biblioteca digital del Sistema de Datos Astrofisicos de la NASA (ADS).
Disponibles en: http : //adsabs.harvard.edu

e Centro de datos de Estrasburgo (CDS). Disponibles en: http : //cdsweb.u—
strasbg.fr
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3 Objetos a estudiar

En esta Tesis de Licenciatura se estudiara la distribucién del material molecular
en los alrededores de tres estrellas WR, galdcticas y se intentard comparar
los resultados con los predichos por los modelos. La observacion del material
molecular alrededor de estrellas WR es importante para comprender la relacién
entre el MIE y las estrellas de gran masa. Es por esta razon, sumada a la
relativa escasez de trabajos realizados en este tema, que se hace imprescindible
incrementar la muestra de este tipo de observaciones. En este trabajo se
propone investigar la distribucién de gas molecular en los alrededores de las
estrellas WR 14, WR 16 y WR 103. Estas estrellas fueron elegidas de acuerdo
a los siguientes criterios:

e Las estrellas a considerar no debian forman parte de cimulos o asocia-
ciones y deberian encontrarse relativamente aisladas (alejadas de otras
estrellas de gran masa).

e A los efectos de minimizar los posibles efectos de confusién, se seleccio-
naron las estrellas con una latitud galdctica | b |> 1°.5

e Incrementar la muestra de observaciones moleculares alrededor de es-
trellas WR, por lo tanto no debian existir observaciones moleculares ni
trabajos previos referidos al MIE donde estén los objetos (WR 14 y WR
103)

e En la eleccién de WR 16, influyé también la existencia de observaciones
de mayor resolucién que los datos de NANTEN pero en un campo muy
reducido en la linea de CO (Marston et al. 1999a). Este es un buen
ejemplo que ilustra las posibles complicaciones a enfrentar cuando no se
dispone de una adecuada (por cobertura espacial) base de datos.

Los principales pardmetros catalogados de las estrellas bajo estudio (van
der Hucht, 2001) son:

WR l b 72000 872000 Clase dist™ M, A,
(o) (o) | (hh mm ss) (o) espectral (kpc) (mag) (mag)
WR 14 | 267.55 | -1.64 | 08 54 59.17 | -47 35 32.7 | WC7+? | 2.00+0.4 -3.98 1.90+0.13
WR 16 | 281.08 | -2.55 | 09 54 52.91 | -57 43 38.3 WN8h 2.37+0.9 | -5.48+0.8 | 1.93+0.13
WR 103 | 358.49 | -4.89 | 18 01 43.14 | -32 42 55.2 | WC9d+7? | 2.214+0.5 | -4.62+0.4 | 1.73+0.29

(*) Promedios de los valores individuales obtenidos por diversos autores

(1) El error indicado en las distancias fotométricas corresponde al producido por las incertezas en M,

v A, (van der Hutch, 2001)
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4 Resultados y analisis de las observaciones

4.1 WR 14

4.1.1 Trabajos anteriores realizados en la zona

Marston, Yocum, Garcia-Segura & Chu (1994) (MYGC de acd en més), rea-
lizaron un relevamiento de H, (6563 A) y O[III] (5007 A) en la direccién de
50 estrellas WR del hemisferio sur utilizando un telescopio Curtis Schmidt de
0.6m con un campo total de visién de 31’. De las 50 estrellas estudiadas, sélo
11 revelan la existencia de nebulosas anulares a su alrededor. WR 14 fue una
de éstas. En la figura 23 se muestra la imagen en H, tomada por MYGC para
esta estrella. Los autores indican la existencia de un anillo grande y difuso,
asociado a la estrella. Senalan también la presencia de regiones de polvo al E
y NO, sugiriendo la presencia de interacciones entre los vientos estelares y el
MIE local. Senalan también débiles arcos de nebulosidad al SE y NO de WR
14. El anillo tiene un didmetro aproximado de 33'.5 y seria de tipo R segin el
sistema de clasificacién de Chu (1991).

Figura 23: Imagen H, de WR 14 (Marston et al. 1994). El Norte est4 arriba y el Este a
la izquierda.
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Marston (1996) realiz6 un relevamiento IR (60 y 100 um) sobre 156 estrellas
WR galécticas, encontrando un total de 49 probables céscaras con didmetros
> 20". En el caso de WR 14 encontré una ’posible’ cdscara en 60 um, de 30’
de diametro, formada por material probablemente eyectado por la estrella. Si
bien el criterio de deteccién y la estructura encontrada no quedan muy claros,
en la seccién 4.1.3 se muestra una probable cdscara en la misma banda del es-
pectro encontrada en nuestro trabajo y que podria corresponder a la senalada
por este autor.

Una de las observaciones con las que tal vez sea mds interesante comparar
la distribucién de Hs, que es la que se deriva de las observaciones de CO, son
las de HI. Dubner, Giacani, Cappa & Reynoso (1992) observaron el HI en la
direccién de la nebulosa de Gum, en un area de 25° x 15°, centrada en [ = 262°
y b= —2.5° usando la antena de 30m del IAR (HPBW=30’), a fin de encontrar
evidencias de expansion en el gas neutro alrededor de dicha nebulosa. Dentro
del campo observado, se encontraban las estrellas ( Pup, WR 11 (v?Vel), WR
12, WR 13, WR 14 y WR 15.

En dicho trabajo se indic6 que existian numerosos minimos de emisividad
de HI rodeados por cascaras en emision a diferentes velocidades, posiblemente
relacionadas con WR 12, WR 13 y WR 14. En la figura 24 se muestra la
distribucién de la 7, a 10 km/seg en la vecindad de WR 14. La imagen
muestra la presencia de una cavidad irregular con dos cavidades secundarias
centradas en (1,b) =(266°.5, —3°) y (265°, —4°.5), identificadas por los autores
como "1’ y 2’ respectivamente. Dichas cavidades se encuentran separadas por
una 'pared’ de HI localizada en (266°, —3°.5). De acuerdo con los autores, esta
estructura es vista en el rango de velocidades de +8 a +16 km/seg, aunque
la, emision proveniente de la nebulosa de Gum puede provocar confusién a
bajas velocidades, lo que hizo dificil establecer los limites de velocidad. Las
velocidades de expansion y sistémicas adoptadas por los autores fueron 5 y
10 km/seg, respectivamente. La tltima permitié determinar una distancia
cinematica dg, ~ 1.9 + 0.3 kpc. A esa distancia las cavidades '1’ y ’2’ tienen
un radio lineal de 33 4+ 10 pc y 45 4+ 10 pc, respectivamente. La masa de la
envoltura es de aproximadamente 3.4 x 10° Mg,

Basados en la morfologia observada y en las edades determinadas para las
cavidades "1’ y '2’ (1.5 x 10”7 y 2 x 107 afios, respectivamente), los autores pro-
ponen que en un primer estadio, un evento explosivo (quizds una SN) barrié el
gas hacia el Norte, desencadenando la formacion de las estrellas en los ciimulos
ubicados en el borde de la estructura (ver figura 24). Luego, los vientos de WR
14 contribuyeron a mantener la morfologia de la cavidad '1’. En la préxima
secciébn haremos una comparacién entre las observaciones de la linea de HI
realizadas por Dubner et al. y las de la linea de CO realizadas en nuestro
trabajo.

46



268°

Figura 24: Distribucién de HI en la direccién de la nebulosa de Gum. La ubicacién de
WR 14 estd indicada por el circulo lleno.

4.1.2 Estructuras de CO posiblemente relacionadas con la estrella

Siguiendo las técnicas y criterios explicados anteriormente, se buscaron las
estructuras moleculares que pudieran estar fisica y dindmicamente asociadas
con las estrellas WR elegidas.

Para el caso de WR 14, anadlisis preliminares de la emisién de CO indicaron
una presencia de material molecular en el rango de velocidades de -6 a 20
km/seg (ver figura 25). A lo largo de esta Tesis, todas las velocidades se
encuentran definidas respecto del Sistema Local de Referencia (Local Standard
of Rest o LSR). En la figura 25 se muestra el perfil de la emisién de CO
centrado en la posicién de la estrella y que abarca el campo total observado
(86".40 x 86'.40). El mismo estd dado en Temperatura de antena (7,) vs
velocidad, y se le ha restado la linea de base (paquete CLASS).
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Figura 25: Perfil de CO en las proximidades de WR 14. En la figura puede verse una
notable componente molecular a partir de los -6 km/seg que se extiende hasta los 20 km/seg.

Se analizé todo el rango de velocidades de -6 a 20 km/seg mediante mapas
integrados con intervalos de 1 y 0.5 km/seg (18 y 9 imagenes respectivamente);
los mismos mostraron una componente molecular muy posiblemente relacio-
nada con la estrella, en el rango de velocidades de 2 a 5 km/seg. En la figura
26 pueden verse las imdgenes integradas cada 0.5 km/seg en Temperatura de
antena. En la figura 27 se muestra la imagen integrada de densidad columnal
(Npg,) en el dltimo rango de velocidad mencionado y puede observarse que esta
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componente es de forma muy irregular y parece estar formada por tres estruc-
turas: dos cavidades cerradas (indicadas en la figura como A y B) cuyos centros
se encuentran en (1,b)=(267°.91,—1°.45) y (267°.25, —1°.58) respectivamente
y una tercera parcialmente cerrada (indicada como C) cuya extensién excede
el area relevada, por lo que no es simple determinar un centro para la misma;
en este trabajo se tomard el punto de coordenadas (1,b)=(267°.77, —1°.77) co-
mo una posible posicion inicial de la estrella WR 14, donde podria ésta haber
originado dicha cavidad (ver adelante). Existe una cuarta cavidad ubicada en
(1,b)=(267°.34, —1°)(cavidad D). Debido al acotado intervalo de velocidades en
el que estas estructuras fueron encontradas, consideraremos para las mismas
idénticos valores para sus velocidades de expansion y sistémica y extensién
en velocidad (Tabla 2). Con el fin de verificar que el intervalo de velocida-
des indicado anteriormente fue elegido correctamente, se obtuvieron imagenes
integradas en los intervalos -2 a 1 km/seg y 6 a 9 km/seg (ver figura 28a y
28b). En la figura 28a puede verse que existen algunas componentes molecu-
lares rodeando a la estrella, pero claramente se ha perdido la morfologia de las
cavidades encontradas en las imagenes anteriores. En la figura 28b la emisién
molecular es muy irregular sobre todo el campo.

De acuerdo al catalogo de Tycho, los valores del movimiento propio para
WR 14 son (en milisegundos de arco por afo): p, = —2.7£1.6 y us = 6.6£1.7.
Siguiendo el procedimiento desarrollado por Moffat et al. (1998), obtuvimos
los valores del movimiento propio referidos al sistema de coordenadas galacticas
mediante las siguientes transformaciones:

Wi = [ COS Y s sen 1
Wb = Mo SEN Y ps cos P

donde ¢ es el dngulo paraldctico, el cual satisface:

-cos b cos ¥y = cos dg sen § cos (ag — a) — sen g
cos b sen ¥y = cos dg sen (ag — «)
con ag = 192°.85948 v 0 = 27°.12825.

De esta manera se obtuvieron los siguientes valores extremos para el movi-
miento propio estelar de acuerdo a su error: (u, pp)1 = (—7.1,4.5), (1, pp)2 =
(—4.4,2.3), (tu, )3 = (—9-1,2), (w, to)a = (—6.5,—0.2). Teniendo en cuenta
estos valores, en la figura 27 se graficaron las direcciones extremas del movi-
miento propio con flechas que se originan desde la posicion de WR, 14. Como
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puede verse de las mismas, la cavidad B fue la primera en descartarse como
posiblemente vinculada a WR 14. Por el mismo motivo se descarté luego la
cavidad D (centrada en (1,b)=(267°.34, —1°))

Considerando que el movimiento propio y velocidades tangenciales son:

p=pg +ui  (7/aio)
V= 4.74ud (km/seg)

donde d es la distancia en pc y teniendo en cuenta la propagacién de errores
(sin considerar error en la distancia), obtuvimos que la velocidad tangencial de
WR 14 es V; = 67 + 15 km/seg. La distancia lineal proyectada entre WR 14 y
el centro de la cavidad A es d4 = 14.2, mientras que la distancia entre WR 14
y la posicién (1,b)=(267°.77, —1°.77) es dc = 8.7 pc. Si consideramos la menor
de las velocidades tangenciales y que las diferencias a lo largo de la linea de la
visual de los centroides de las cavidades y WR 14 es pequena, la estrella habria
tardado en moverse desde los mismos hasta su posicién actual 3 x 10° afios
(desde A) y 1.6 x 105 afios (desde C). Estos lapsos son mucho menores que el
tiempo de vida medio de una estrella en la fase WR (algunas veces 10° afos),
es decir que WR 14 podria haber formado las cavidades A o C en los puntos
anteriormente mencionados y haberse desplazado hacia su posicién actual. Por
lo tanto. basandonos en las observaciones de CO sélo se puede concluir que
las cavidades A y C son posibles candidatos para estar relacionadas con WR 14.

En la figura 29a y 29b se comparan el mapa de HI obtenido por Dubner
et al. y del CO obtenido en nuestro trabajo. El rectangulo en la figura 29a
representa la zona estudiada por nosotros (figura 29b). Como puede verse,
el campo observado en nuestro trabajo es mucho menor que el observado por
Dubner et al. Ademas, las enormes diferencias de resoluciéon angular entre las
observaciones de HI (HPBW=30") y de CO (HPBW=2'.7) hacen dificil buscar
correspondencias morfolégicas entre ambas distribuciones; por este motivo la
figura 29b muestra la distribucién de CO integrada en el rango de velocidad de
2 a 5 km/seg convolucionada con un haz de 15’ (tarea 'CONVL’ del paquete
AIPS). Como puede verse existe una buena correspondencia en la zona que se
encuentra hacia abajo y a la derecha de la estrella, donde puende identificarse
un minimo en la emisién de CO y de HI; de la misma manera hacia abajo y
a la izquierda existe una estructura que es claramente visible también en HI;
por encima de la estrella (entre 1=268°.1 y 1=267°.25 aproximadamente) puede
apreciarse una estructura visible en CO pero que no parece estar presente en
la emisiéon de HI. Cabe destacar la pequena depresion en la distribucion de
HI en la parte superior izquierda de la zona remarcada en la figura 29a; si
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bien la evidencia observacional no es muy fuerte, ésta podria representar la
contraparte en HI de la BI.

Si consideramos la hipétesis planteada por Dubner et al., WR 14 seria
responsable de mantener la morfologia de la cavidad identificada como ’1’;
de esta manera la cavidad C podria ser (al menos en parte) la contrapartida
molecular de la misma, convirtiéndose ésta en la cavidad asociada a WR 14.
Por otro lado, destacamos también la pequena depresién en la emision de HI
en la parte superior izquierda de la figura 29a muy cercana a la posicién de
WR 14. En el caso de que ésta sea la responsable de su formacion, la cavidad
A podria ser la contrapartida molecular de la misma, y ser ésta la que se
encuentre asociada a la estrella.

51



b) 2.5 a3 km/seg

0100 -0100
10 10
2 2
[ =
5 = T w
0 0
F E
g a0 g a0
<
3 g
50 50
-0200 0200
10 10
2 2 -
26810 00 26750 10 00 26650 26810 00 26750 40 30 10 00 26650

40 30 20
GALACTIC LONG.

c) 3a3.5km/seg

30

4an

GALACTIC LAT.
GALACTIC LAT.

50

-0z 00

20

268 10 0D 267 50

40 30 20
GALACTIC LONG.

€) 4 a4.5 km/seg f) 4.5

-0100 [ — -0100

10~ — 10

s B : g 20

g - — 5 30
9 4 o
E o E

§  af e g w
k] 3

so|- : : i e 50

-nzon : : SR 0200

o Sk / R S 10

- AT - 20

d) 3.5 a4 km/seg

20
GALACTIC LONG.

s \
1 I L l 1 1 | l

2688 10 00 267 50 40 30 20
GALACTIC LONG.

ab km/seg

10 00 266 50

|
268 10 00 267 50 10 00 28E 50

40 30 20
GALACTIC LONG.

Figura 26: Imdigenes de la distribucién de CO en
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WR 14, en intervalos de 0.5 km/seg
(Figuras a) a la f)). Las lineas de contornos indican 0.5, 1.5, 3, 5, 7, 10 y 12 K/km/seg, las
cuales representan 3, 9, 18, 30, 42, 60 y 71o. La posicién de la estrella estd indicada por una
cruz. Los rangos de velocidades se encuentran en la parte superior izquierda de cada figura.
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Figura 27: Imagen integrada de densidad de columna en el intervalo de velo-
cidades de 2 a 5 km/seg en los alrededores de WR 14. Las lineas de contorno
indicadas van de 4 a 44 x 10?° mol/cm? con un paso de 4 x 10?° mol/cm?. La
posicién de la estrella estd indicada con la cruz. (ver texto para el significado
de las letras y de las flechas)
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Figura 28: a) Imagen integrada en el rango de velocidad -2 a 1 km/seg. Figura 28: b)
Imagen integrada en el rango de velocidad 6 a 9 km/seg. Las lineas de contornos representan
los mismos niveles de temperaturas (cantidad de veces o) que en las figuras 24. La posicién
de la estrella estd indicada con la cruz.
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Figura 29: a) Imagen de HI de Dubner y col.(1992) para v=10 km/seg. La ubicacién de
WR 14 estd indicada con el circulo lleno mientras que la localizacién de los cimulos Pi6,
Wat6 y Pi8 estan indicados por los simbolos de estrellas cerca de la posicién (I = 265°,b =
—2°.5). Figura 29: b) Imagen integrado de CO en Temperatura de antena de nuestro
trabajo convolucionada con un haz de 15°. (la zona remarcada en la figura a representa la
zona estudiada en la figura b)
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4.1.3 Bases de datos a otras frecuencias

Como se mencioné en el Capitulo 1, se pueden encontrar evidencias de bur-
bujas interestelares en otros rangos de longitudes de onda. Con ese fin se
analizaron datos de acceso publico y relevamientos disponibles en la red.

Como puede verse de numerosos trabajos realizados en los tltimos afos,
las estructuras de tipo anulares de material ionizado alrededor de estrellas WR
no parecen tener siempre una alta tasa de detecciéon. Para detectar este tipo
de estructuras, se realizo una busqueda sistematica, que consistié en el andlisis
de las imédgenes de H, (SHASSA), 6ptico (DSS azul y rojo), continuo de radio
(2.4 y 1.4GHz). En ninguno de los casos se encontré alguna estructura que
se asemejara en forma satisfactoria a una cascara de material ionizado que
rodeara total o parcialmente a la estrella.

La busqueda de cascaras de polvo alrededor de la estrella, consistié en el
andlisis de las imégenes de alta resolucién (HIRES) tomadas por el satélite
IRAS en 12, 25, 60 y 100 pum. Las imagenes observadas en 12 y 25 um
no parecen mostrar ninguna cascara en emision que rodee la posicién de la
estrella, mientras que en 60 y 100 pm parece existir una estructura incompleta
de forma irregular (ver figura 30) que rodea parcialmente la posicién de la
estrella. Cabe mencionar que la misma no tiene mucha correspondencia con la
distribucién de CO observada en nuestro trabajo. La cruz marca la posicién
de WR 14. La elipse marca la posicién de la probable céscara de polvo en
emision.
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Figura 30: Imagen IRAS de 60 um. La elipse indica la ubicacién de la posible cscara de
emisién infrarroja. La cruz indica la posicién de WR, 14.
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4.1.4 Conclusiones

Por lo visto hasta aqui, podemos decir que las cavidades A y C observadas en
la distribucién de CO son posibles candidatos a estar asociados con WR 14,
es decir que esta estrella podria haber formado cualquiera de estas cavidades
en alguna etapa previa de su evolucién. Lamentablemente las observaciones y
datos obtenidos no parecen ser concluyentes como para confirmar esto y mucho
menos, elegir entre una de las mismas. Si la cavidad de HI detectada por
Dubner et al. (1992) es la contrapartida en el gas atémico de la BI creada por
WR 14, la cavidad C podria ser la contrapartida de la misma en gas molecular
a pesar de que su posible lugar de origen no sea el centro geométrico de la
cavidad; esto no seria de extranar ya que como puede verse de la bibliografia,
existen numerosas cavidades (principalmente en HI y lineas 6pticas) donde las
probables estrellas progenitoras se encuentran dentro de la cavidad pero en
posiciones notablemente excéntricas. Por otro lado, si la pequena depresién
observada en la zona superior izquierda de la estrella es la que esta asociada
con la misma, su contrapartida molecular seria la cavidad A.

La existencia de una posible cascara incompleta e irregular en emision IR
alrededor de WR 14, parece indicar una interaccion entre los fotones de la
estrella y el polvo interestelar circundante.
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4.2 WR 16

4.2.1 Trabajos anteriores realizados en la zona

Similar al caso de WR 14, MYGC encontraron una nebulosa anular alrededor
de WR 16 (ver figura 31) de tipo W en el sistema de clasificacién de Chu
(1991). Como puede apreciarse, esta estructura se encuentra mejor definida
hacia el NO de la estrella. Su forma es casi eliptica, con su eje mayor de casi 8
centrado en la posicion de la estrella. De acuerdo a MYGC existe un segundo
anillo a una distancia de 8'.6 de la estrella en la misma direccién (NO) del arco
méas prominente del anillo interno, y una segunda regién a aproximadamente
el mismo radio pero ubicada al N y NE de la estrella. Una tercera regién de
emision H,, también al NE, yace a una distancia de 14’.1 de la estrella. Esta
estructura de muiltiples anillos aporta evidencias en favor de la presencia de
distintas etapas en la evolucion de la estrella, cada una de las cuales produce
vientos de distintas cracteristicas (Garcia-Segura & Mac Low, 1995).

Tal como se mencioné en el Capitulo 1, Marston et al. (1999), realizaron
un estudio del material ionizado y molecular alrededor de esta estrella. Las
observaciones moleculares fueron realizadas con el telescopio de 15 m del SEST
ubicado en el ESO (Chile). Como analizador espectral se usé un espectrémetro
de alta resolucién que permitié una cobertura de 400 km/seg para la linea de
C2?0 J =1 — 0 (115.271 GHz). Con una resolucién espacial de 45", observé
una regién de 20’ x 14’ a intervalos de 45”. Espectros épticos fueron tomados
en los anillos interior y exterior a fin de obtener las abundancias quimicas en
cada uno de ellos.

Los analisis espectrales de la nebulosa éptica mostraron que el anillo interno
estd compuesto por material altamente enriquecido en nitrégeno, mientras que
en el anillo externo, el enriquecimiento es menor. Esto llevé a los autores a
proponer para el anillo interno un origen estelar.

La estructura molecular detectada por los autores alrededor de WR 16
posee una velocidad sistémica de ~ —5 km/seg. La imagen de la emisién mo-
lecular integrada obtenida por Marston puede verse en la figura 31 superpuesta
con la imagen en H, obtenida por MYGC. En ésta, se ve que la emision mo-
lecular hacia el NO, donde la emisién de H, posee un maximo, es débil. De
acuerdo a Marston et al. (1999), esto podria deberse a que la regién sufrié
sufrié un alto grado de disociacién.
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Figura 31: Imagen de la distribucién de CO integrada obtenida por Marston et al. (1999)
superpuesta con la imagen en H, tomada por MYGC
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Marston et al. proponen que el material molecular alrededor de WR 16
puede tener dos origenes, a saber:

1. Provenir del MIE ’barrido’ por los fuertes vientos estelares de la WR o
su progenitora.

2. Estar compuesto de material eyectado por la WR en alguna fase previa

(RSG)

En este trabajo, Marston et al. se inclinan por la segunda alternativa. Los
motivos argumentados por los autores son:

e Diferencias de composiciéon quimica entre las cdscaras dpticas internas y
externas. La cdscara interna (y quimicamente més enriquecida) seria la
eyectada mas recientemente por la estrella.

e La masa molecular derivada por los autores (5— 78 M) para esta estruc-
tura es compatible con un origen estelar.

En el préximo capitulo se analizaran en detalle los posibles origenes del ma-
terial molecular alrededor de WR. 16 observado en nuestro trabajo y nuestras
conclusiones seran comparadas con las de Marston.

4.2.2 Estructuras de CO posiblemente relacionadas con la estrella

Para WR 16, el rango de velocidades en el que se observa en la emision de
CO es de -15 a 5 km/seg. En la figura 32 puede verse el perfil global de CO
obtenido para la zona en estudio. El mismo corresponde al promedio tomado
sobre un drea de 86'.40 x 86.40 centrado en (1,b)=(281°.08, —2°.55).

De acuerdo a lo mencionado en el Capitulo 2, se construyeron imagenes pro-
medio a partir de las imdgenes individuales que se encontraban comprendidas
en el rango de velocidad mencionado anteriormente. Las imagenes integradas
en el rando de 0.5 km/seg parecian indicar que la estructura de gas molecular
posiblemente relacionada con WR, 16 se encontraria en el rango de velocidad-
des -7 a -4 km/seg (ver figura 33). Al igual que en el caso de WR 14, esta
estructura se asemeja a una cavidad semicerrada con una distribuciéon de ma-
terial molecular muy irregular a su alrededor. La estrella se encuentra cerca
de uno de sus bordes aunque en este caso no estd proyectada contra la cascara
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Figura 32: Perfil de CO promedio préximo a WR 16. Puede distinguirse una marcada
emisién entre -15 a 5 km/seg.

En las figuras 34a y 34b se muestran las imdagenes integradas en densidad
de columna en el rango de velocidad -7 a -4 km/seg. La forma de cavidad de
la estructura estd mejor resuelta en la imagen promedio obtenida a partir de
las observaciones con mejor muestreo espacial (figura 34b). Esta componente
molecular parece estar formada por dos estructuras, indicadas en la figura 34a
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como 'A’y ’B’. La componente 'B’, se encuentra claramente definida en el rango
de velocidades antes mencionado, mientras que la componente A’ abarca un
rango aun mas extenso. Los datos disponibles no permitieron afirmar si esta
ultima estd fisicamente ligada a la estrella.

De la misma manera que para WR 14, se calcularon las posibles direccio-
nes del movimiento estelar. A partir de los datos obtenidos del catalogo Tycho
para WR 16 (o, = —13.4 + 1.6 milisegundos de arco/ano y us = 4.1 + 2.1
milisegundos de arco/afio), y con el procedimiento explicado anteriormente, se
obtuvieron los siguientes valores extremos (de acuerdo al error) para los mo-
vimientos propios en coordenadas galdcticas (en milisegundos de arco/ano):
(,ul,,ub)l = (—131, —25), (,U,l,,ub)z = (—104, —57), (,U,l,,ub)g = (—155, —45)
v (tu, pp)a = (=13, =7.7). Las direcciones maximas de movimiento estan indi-
cadas por las flechas en la figura 34b. Puede verse que el movimiento propio
apunta en la direcciéon en la que la cavidad se encuentra abierta. El valor
calculado para la velocidad tangencial es bastante alto (V; = 157419 km/seg)
lo cual significa que en el tiempo en el que una BI tarda en crearse (segin
los modelos) la estrella se habria desplazado demasiado de su posicién origi-
nal. Esto nos llev) a pensar (suponiendo que la velocidad de la estrella en la
linea de la visual es pequena) que si esta cavidad fue originada por WR 16,
la misma podria haberse formado hace relativamente poco tiempo ya que su
posicion es bastante cercana a la estrella. Sin embargo como veremos en la
seccién 4.4, la edad dinamica calculada para esta cascara, alcanza valores que
son relativamente altos para esta clase de estructura. También es posible que
existiera alguna distribucién irregular del material molecular al momento de
la formacién estelar.

Como en el caso anterior, se construyeron imagenes integradas en rangos
de velocidades adyacentes a aquel en el que se detecté la presencia de gas mo-
lecular posiblemente vinculado a WR 16. Los rangos de las mismas son -10 a
-8 km/seg y -3 a -1 km/seg. En el primer caso se puede ver una clara ausencia
de emision por parte de la estructura molecular antes descripta, mientras que
en el segundo caso existe una pequena contribucién de la componente identi-
ficada como A’ (ver figuras 35a y 35b).
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Figura 33: Imgenes de la distribucién de CO en WR 16, en intervalos de 0.5 km/seg
(Figuras a) a la f)). Las lineas de contornos indican 0.5, 1.5, 3, 5, 7, 10 y 12 K/km/seg,
las cuales representan 3, 9, 18, 30, 42, 60 y 71o respectivamente. La posicién de la estrella
estd indicada por una cruz. Los rangos de velocidades se encuentran en la parte superior

izquierda de cada figura. 64
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Figura 34: a) Imagen integrada de densidad de columna en los alrededores de WR. 16.
Las lineas de contorno indicadas van de 4 a 44 x 10%° mol/cm? con un paso de 4 x 10%°
mol/cm?. La posicién de la estrella estd indicada con la cruz. Figura 34: b) Imagen
integrada de densidad de columna tomada con las observaciones de mejor muestreo espacial.
Las flechas indican las posibles direcciones de movimiento estelar (ver texto).
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Figura 35: a) Imagen integrada en el rango de velocidad -10 a -8 km/seg. Figura 35:
b) Imagen integrada en el rango de velocidad -3 a -1 km/seg. Las lineas de contornos
representan los mismos niveles de temperaturas (cantidad de veces o) que en la figura 33.
La posicién de la estrella estd indicada con la cruz.

Prestaremos atencién ahora a la masa de material molecular de la estruc-
tura encontrada. Como se mencion6 en el capitulo anterior, Marston et al.
(1999) observaron una regién de 20" x 14’ centrada en la posicién de la estrella;
debido al pequeno campo observado, los autores pudieron estudiar con gran
detalle s6lo el material molecular cercano a la estrella, lo que devino en un
calculo por defecto de la masa total de la estructura. Es decir que Marston
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solo observé una pequena parte de una estructura mayor, lo que lo llevé a
conclusiones erréneas. En nuestro trabajo la region observada fue aproxima-
damente cuatro veces superior, lo que nos permitié analizar en mejor forma la
emisién global en el drea (ver figura 36). Como veremos en la seccién 4.4, la
masa calculada del material molecular asociada a WR 16 es de ~ 45000/, con
lo cual resulta imposible suponer para ésta un origen estelar. Esta compara-
cion es un buen ejemplo de lo erréneo que puede resultar hacer observaciones
con una gran resoluciéon angular a expensas de perder campo de observacion,
cuando se intenta estudiar BI en la Via Lactea.

En la figura 36 se hace una comparacién entre la regién observada por
Marston, y la regién observada en nuestro trabajo. De esta comparacién puede
apreciarse la importancia que adquiere en esta clase de estudios la observacion
de una zona extensa alrededor del objeto a ser estudiado.

GALACTIC LAT.

03 00 . 280!
GALACTIC LONG.

Figura 36: Comparacién entre la zona observada en nuestro trabajo (arriba a la izquierda)
con la zona observada por Marston et al., (1999) (abajo a la derecha)
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4.2.3 Bases de datos a otras frecuencias

Aligual que para WR 14, no se pudo encontrar en las bases de datos analizadas,
evidencia alguna del material ionizado alrededor de la estrella. En contraste,
las imdgenes en IR de alta resolucién tomadas por IRAS, ponen en evidencia
una posible interaccién entre los vientos de la estrella y el polvo circundante,
debido a la presencia de una conspicua y simétrica cascara observada en 60 ym
alrededor de WR 16. La cascara IR correlaciona muy bien con la emisién en
H, (ver figuras 31 y 37). Ademds, hay buena correspondencia morfolégica en-
tre la cdscara IR y el borde interno de la estructura de CO. El espesor de este
anillo indica que la mayoria de los fotones UV que calientan el polvo no pene-
tran demasiado en el gas molecular ya que este resulta épticamente grueso a
la radiacién UV. Es muy probable que una cantidad mayor de polvo ’frio’ esté
distribuido dentro del gas molecular, lo que lleva a emisiones con A > 60um.
Esta cédscara fue descubierta por Marston et al. (1999)
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Figura 37: a) Distribucion de la emisién de CO en Temperatura de antena obtenida en
nuestro trabajo. Las lineas de contornos indican 0.2, 0.65, 1.25, 2.1, 3, 4.2, y 5 K/km/seg las
cuales representan 3, 9, 18, 30, 42, 60 y 710, respectivamente. Figura 37: b) Superposicién
de la imagen de CO (lineas de contornos) con la imagen IRAS de 60 um (tonos de grises)
donde se puede ver la cdscara de polvo que rodea a la estrella. La posicion de WR 16 estd
indicada con la cruz.
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4.2.4 Conclusiones

Nuestras observaciones muestran la existencia de una cascara de material mo-
lecular rodeando parcialmente a la estrella WR 16; la ubicacion y proximidad
de esta ultima con respecto a la estrella parecen indicar una asociacion fisica
entre ellas. De ser asi, nuestro analisis del movimiento propio y velocidad
tangencial de la estrella sugieren que la estructura molecular formada alrede-
dor de WR 16 seria relativamente joven, en contraste con la edad dindmica
encontrada para la misma (8 x 10® afios).

En este caso también, encontramos una clara interaccién entre la radiacion
proveniente de la estrella y el polvo interestelar circundante, debido a la pre-
sencia de una conspicua cascara en emisién IR, cuya morfologia se corresponde
bastante bien con la distribucién de CO observada.
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4.3 WR 103

4.3.1 Trabajos anteriores realizados en la zona

Williams, van der Hucht & The (1987), realizaron fotometria IR sobre 41
estrellas WR, de las cuales 21 (WR. 103 entre ellas) presentaban emisién debido
al polvo circumestelar. Este efecto fue atribuido por los autores a la presencia
de cascaras de polvo las cuales fueron modeladas suponiendo simetria esférica
y una dependencia de la densidad con la distancia a la estrella de la forma r~2.
En la Tabla 1 se muestran algunos de los parametros derivados por los autores

para la supuesta cascara de polvo alrededor de WR 103.

Fcas Rz’nt Tz’nt Pint Mpolvo Mpol'uo
(107"Wm™) (R.) (K) (107*'gem™) (107°Mo) (107"Moyr™)

2.1 220 1520 4.0 1.7 5.2

Tabla 1: Principales pardmetros derivados por Williams et al. (1987) para la céscara
alrededor de WR 103.

En esta Tabla se listan: el flujo bolométrico de la cdscara (Frqs), el radio
interno de la misma en unidades del radio estelar (R;,;), la temperarura (Tj,;)
y densidad (p;,;) del borde interior de la cdscara , la masa de polvo de la misma
(Mpowo) ¥ la tasa de acrecién de polvo sobre el borde interno (Mpolw).

Las densidades del viento a distancias cercanas a los radios internos de pol-
vo encontradas por estos autores, aseguran un eficiente acoplamiento entre el
viento y el polvo. Esto permitiria que el polvo circumestelar pueda ser trans-
portado por el viento para ser luego acumulado sobre la superficie interna de

la cascara.

Venn et al. (1998), investigaron los ocasionales eclipses con posteriores
enrojecimientos observados en WR 121, WR 103 y WR 113. Dichos autores
concluyeron que los eclipses mencionados se producen por la presencia ocasio-
nal de condensaciones de nubes de polvo a lo largo de la linea de la visual a
distancias de entre 10 y 100 radios estelares. Estos investigadores concluyeron
también que el tamaiio de los granos de polvo y la tasa de condensaciéon de los
mismos se incrementa a medida que disminuye la distancia a la estrella.
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4.3.2 Estructuras de CO posiblemente relacionadas con la estrella

De la misma manera que en los casos anteriores, se realizé sobre el cubo de
datos de WR 103 un examen preliminar del CO. El mismo indicé que el rango
de velocidades donde la emision de CO es detectable es aproximadamente de 0
a 10 km/seg. En la figura 38 se muestra un perfil de CO centrado en la posicién
de la estrella (1,b)=(358°.4,—4°.8), y que cubre el drea total de observacién
(86.40 x 86'.40). El perfil estd dado en Temperatura de antena vs. velocidad

Taf : : : |

/| A

—

' WWWWWWWWW

—
-50 0
Velocity (km/s)

Figura 38: Perfil de CO promedio préximo a WR 103. Puede distinguirse una marcada
emisién entre 0 y 10 km/seg.
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En este caso, los andlisis realizados sobre las imdgenes promedio cada 1y
0.5 km/seg en el rango total de velocidad mencionado anteriormente, muestran
que al igual que en el caso de WR 16, WR 103 también parece estar rodeada
en forma incompleta por dos estructuras moleculares. Las velocidades radiales
de las mismas estarian entre 4 y 8 km/seg (ver figura 39). Estas estructuras se
identifican en la imagen promedio en densidad columnal como ‘A’ y ‘B’ (ver
figura 40). Las masas de estas componentes se calcularon por separado y sus
valores se encuentran en la Tabla 2. Si bien la estrella se encuentra cerca de
un minimo en la distribucién de CO, su posiciéon exacta parece estar sobre el
borde interno de la estructura ’A’.

También se confeccionaron imégenes integradas fuera del rango de velo-
cidades en el que podria encontrarse la estructura posiblemente vinculada a
la estrella WR, con el fin de corroborar la exacta acotacién del mismo. Los
intervalos de velocidad elegidos fueron 1 a 3 km/seg y 9 a 11 km/seg. Estas
imédgenes pueden verse en las figuras 41a y 41b. En las dos imdgenes puede
apreciarse que la estructura de céscara ya no es evidente, pero existen algunas
pequenas contribuciones de la misma. En la primera puede verse debajo de la
estrella una pequena estructura que tal vez sea el resultado de la contribucion
de la componente identificada anteriormente como 'B’, mientras que en la se-
gunda no se detecta ninguna emision importante que pueda estar asociada a
la cascara.

A partir de los movimientos propios de la estrella obtenidos del catalogo
Tycho (pe = —0.1 + 2.3, pus = —3.3 + 1.9), se obtuvieron los siguientes va-
lores méaximos (de acuerdo al error) en coordenadas galdcticas: (u, tp)1 =
(=0.1,=2.6), (i, pp)2 = (—3.4, —4.4), (pu, )3 = (—2.4,1.4), (u, )s =(-5.6,
-0.5), todos ellos en unidades de mas/ano. Las direcciones extremas de WR
103 pueden verse en la figura 40 como flechas que se originan en la posicién de
la estrella. La direccién de movimiento estelar esta de acuerdo con la morfo-
logia de la estructura A. Considerando una distancia a la estrella de 2.2 kpc, se
obtuvo una velocidad tangencial V; = 34 4 20 km/seg con lo cual la velocidad
espacial podria ser suficientemente elevada como para originar una estructura
en forma de arco (“bow shock”).
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(Figuras a a la h). La posicién de la estrella estd indicada por una cruz. Las lineas de
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Figura 40: Imagen integrada de densidad de columna en los alrededores de WR 103.
Las lineas de contorno indicadas van de 4 a 44 x 10%° mol/cm? con un paso de 4 x 10%°
mol/cm?. La posicién de la estrella est4 indicada con la cruz. Las flechas indican las posibles
direcciones del movimiento estelar de acuerdo al error.
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representan los mismos niveles de temperaturas (cantidad de veces o) que en la figura 39.
La posicién de WR 103 estd indicada con la cruz.

75



4.3.3 Bases de datos a otras frecuencias

Al igual que en WR 14 y WR 16, las evidencias de formaciéon de nebulosas
anillo en el rango 6ptico tuvieron resultados negativos. Sin embargo, pudimos
verificar la presencia de material ionizado en la zona. El mismo podria estar
vinculado a WR 103.

En la figura 42a, se muestra una comparacion entre la imagen de H, (SHAS-
SA) y la distribucién de CO obtenida en nuestro trabajo. Existe una nota-
ble correspondencia morfolégica entre los bordes exteriores de la componente
optica y los bordes interiores de la componente molecular lo que hace suponer
que el material ionizado pudo formarse por efecto de la fotodisociacién pro-
ducida por la intensa emisién de fotones UV provenientes de WR, 103. Si este
fuera el caso, es decir si el material ionizado observado estuviera efectivamente
asociado a WR 103, deberia ser distinguible sobre el mismo algiin efecto de
los intensos vientos provenientes de la estrella excitatriz. Sin embargo la dis-
tribucién de la emisiéon de H, a lo largo de un segmento que corta el centro de
la misma (figura 42b) muestra que ésta no posee una clara evidencia en favor
de la presencia de un minimo en la emision de H, en las cercanias de WR
103. Algunas de las causas por las cuales una cavidad podria no ser detectada
dentro de la region ionizada son:

e La cavidad se encuentra enmascarada en el ruido de la imagen.

e La resolucién del instrumento utilizado no es la apropiada.

Considerando esto, se realizé sobre esta imagen, un andlisis tedrico-estadistico
para determinar la asociacién entre la regién ionizada observada con WR 103
(ver Anexo).

Los resultados de este analisis parecen indicar que la regién ionizada obser-
vada en los alrededores de WR 103 en la imagen de H, no esta relacionada con
la estrella. Sin embargo, en vista de las similitudes morfolégicas mencionadas
anteriormente no se puede descartar por completo una posible asociacién entre
ellas.

Anélisis de los mapas IRAS en 60 y 100 pm, muestran que aunque la estrella
parece estar en un minimo de emisién IR, la misma es bastante irregular y no
guarda relacién morfoldgica con la distribucién de gas molecular. (ver figura
43).

76



GALACTIC LAT.

3510 00 3585 40 30 20 10 357
GALACTIC LONG.

b) NONE HAL FA-MOL . HGEDH . 1

60—

55

50 —

45 —

40 —

35 =

N \ | | | | r
-0.6 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4 0.6
DEGREES

Figura 42: a) Superposicién de la imagen de H, (tonos de grises) con la imagen integrada
de CO de nuestro trabajo (contornos) en los alrededores de WR 103. Figura 42: b) Grafico
de Temperatura vs. una distancia angular, realizado sobre la imagen de la emisién H,, en el
segmento indicado en la figura 42a, que se extiende desde el punto (/,b); = (358°.56, —4°.77)
al punto (I,b)s = (358°.20, —5°.2)
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Figura 43: Imagen IRAS de 60 pum (escala de grises), superpuesta con la emisién de CO
de nuestro trabajo (lineas de contornos). La linea de contorno inferior corresponde a un
nivel de 3 o
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4.3.4 Conclusiones

La cascara molecular observada en las cercanias de WR 103 podria encontrarse
vinculada con WR 103. No podemos afirmar que la estructura identificada
como B sea parte de dicha céscara.

Tampoco podemos afirmar que el material ionizado observado en los alrede-
dores de WR 103 sea el producto de la fotodisociacién de la cascara de material
molecular observada. La distribucién de la emisién IR no parece indicar una
correspondencia espacial entre el polvo interestelar y el material molecular.
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4.4 Principales parametros calculados para las nubes

moleculares posiblemente vinculadas a las estrellas
Wolf-Rayet WR 14, WR 16 y WR 103.

Teniendo en cuenta las consideraciones mencionadas en el Capitulo 2, se cal-
cularon algunos de los parametros mas importantes de las estructuras molecu-
lares asociadas a las estrellas. En la siguiente tabla se presentan los resultados
obtenidos.

Objeto WR 14 WR 16 WR 103
estructura A estructura C()

Centro (1,b) 267.01 -1.45  267.77-1.77  281.0-2.6 358.4 -4.9
Radio interno(pc) 8 - 4.3 2.1
Radio externo(pc) 15 - 6.9 12.8
Ext. en vel.(km/seg) 3 3 3 4
Vel. de exp.(km/seg) 1.5 1.5 1.5 2
Vel. sist. (km/seg) 3.5 3.5 -5.5 6
Masa de Hy (M) 2300 9200 4500 A: 6300
B: 1000
Densidad (mol/cm?) ~5 — 180 A: 490
B: ~6
Edad dindmica (afios) 5.2x10° - 8 x 10° 0.6 x 10°

Tabla 2: Principales pardmetros determinados para las estructuras moleculares alrededor
de WR 14, WR 16 y WR 103

() En el caso de la estructura C, la morfologia extremadamente irregular de la misma, hizo que sea

imposible determinar algin radio, asf como una geometria con la cual estimar la densidad.
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5 Resumen y conclusiones generales

A partir de la observacién de la linea J = 1 — 0 de CO, fue posible obtener
y estudiar la distribucién del material molecular en los alrededores de las es-
trellas WR 14 WR 16 y WR 103. Con el fin de buscar otras evidencias de la
interaccion entre los vientos estelares y el MIE, se analizaron estas regiones
a través de imagenes y bases de datos publicos en la red y los resultados se
detallan a continuacién:

1. En el caso de WR 16 y WR 103, la estrella se encuentra en un minimo (o
cerca del mismo) de emisién de CO, rodeada en forma incompleta por una
estructura (cdscara en emisién de material molecular). La morfologia de
éstas puede deberse a irregularidades o gradientes de densidad en la nube
molecular inicial donde se formé la estrella. No es muy probable que se
deba a anisotrotopias en la luminosidad (L,,) de la estrella ya que este
fenémeno provocaria mas que una cascara incompleta, una cascara de-
formada o elongada. Cabe considerar también los efectos producidos por
las velocidades espaciales. Es sabido que las estrellas con elevada veloci-
dad espacial (v > 50 km/seg) pueden provocar en el MIE las estructuras
conocidas como “bow shocks” (Weaver et al. 1977). De acuerdo a los
movimientos propios observados, esta posibilidad podria ser valida para
WR 103, ya que su velocidad tangencial (34 + 20 km/seg) establece un
limite inferior para la velocidad espacial (V.,, = (V;2, + V.2,)'/2. WR 16
en cambio, tiene una elevada velocidad espacial (Vi4, = 160+20 km/seg),
pero sus probables direcciones de movimiento no concuerdan con la mor-
fologia de la estructura molecular. La presencia de campos magnéticos
puede influir también en la distribucion del MIE, pero la falta de datos
al respecto, nos impide llegar a alguna conclusién.

Para WR 14 en cambio, la estrella se ubica casi en el borde, dentro de la
cascara que rodea al minimo en emision de la cavidad identificada como
C. La morfologia de ésta es muy irregular y por lo visto parece ser sélo
una pequena parte de una estructura mayor. FExiste una cavidad mas
pequeiia (identificada como A), que podria estar también relacionada a
la estrella.

2. Si suponemos para las cdscaras moleculares encontradas alrededor de
las estrellas estudiadas, una evolucién similar a las establecidas por los
modelos teéricos de BI, las velocidades de expansién calculadas para
éstas son inferiores a los 2 km/seg. Estos valores son menores que las
velocidades tipicas encontradas en HI para las BI (8-10 km/seg) lo cual
lleva a que las edades dindamicas derivadas del CO sean muy altas. Esto
significaria que en la formacién de las mismas podria haber participado
algin estadio de la estrella previo a la fase WR, (fase O), pero en vista de
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la poca confiabilidad de las velocidades de expansion derivadas a partir
del CO, esta conclusion debe ser tomada con cierto cuidado.

3. Las masas calculadas para estas estructuras (> 4000M,), hacen suponer
que el origen de las mismas (al menos en su mayor parte) es interestelar.

4. En el continuo de radio, en ningiin caso se observo estructura alguna que
se asemejara a una cascara en emisién que pudiera encontrarse asociada
con las estrellas. Esto podria suceder porque la cascara barrida por los
vientos estelares es muy densa y el frente de ionizacion queda atrapado
en la misma formando una cascara muy fina, imposible de detectar para
las resoluciones empleadas.

5. Se encontraron cascaras de polvo, visibles en 60 y 100 um alrededor de
WR 14 y WR 16. En el caso de WR 16, esta es difusa y simétrica alrede-
dor de la posicién de la estrella. Su ubicacién coincide aproximadamente
con el borde interno de la estructura de CO, lo cual hace suponer que
la emisién es producida por los granos de polvo inmersos en el material
molecular, que son calentados por los fotones UV del campo de radiacién
estelar y més tarde reemitidos en el IR. La cascara alrededor de WR 14
no es tan definida y tampoco parece corresponderse con la distribucion
del gas molecular.

Se buscaron también evidencias de interacciones de las estrellas con el MIE
en la bibliografia accesible por Internet:

e Se encontraron trabajos que hacen referencia a nebulosas anillo en la linea
H, alrededor de WR 14 y WR 16. Para esta ultima, la estructura es de
mitiples anillos concéntricos claramente definidos y parecen situarse por
dentro de la distribucién del gas molecular, por lo que se concluye que
el material ionizado se habria originado por efectos de la fotodisociacion
del mismo. Esta morfologia parece compatible con una evolucién de la
estrella de gran masa en tres etapas sucesivas, cada una con vientos de
distinta intensidad y densidad. En el caso de WR 14, la nebulosa éptica
no parece corresponderse con la morfologia ni con el tamafio observados
para la estructura de gas molecular y atémico aledanos a la estrella. Cabe
destacar que esta nebulosas fue clasificada como 'probable’ por MYGC.

Para WR 103, no se encontraron referencias bibliograficas que mencionen
la posible presencia de estructuras anulares de material ionizado a su
alrededor.

e En el caso de WR 14 se encontrd bibliografia en la que se estudié el
hidrégeno atémico en sus alrededores. Mediante ésta concluimos que
los vientos estelares provenientes de WR 14 podrian haber formado una
cavidad mas grande que la detectada por nuestras observaciones.
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6 Anexo

En el Capitulo 4 seccién 3.3, se vio que la emisién en H, alrededor de WR 103
obtenidas por el relevamiento SHASSA, parecia corresponderse bastante bien
con el borde interno de la nube molecular, pero a diferencia de lo esperado,
esta emisién posee un maximo en su centro, en lugar de un minimo.

En esta seccién se analizard la posibilidad de que este minimo (si existe),
esté oculto debido al ruido de la imagen y diluido por la resoluciéon angular del
instrumento utilizado. Para esto, se realizaron modelos de burbujas utilizando
un programa de computacién desarrollado con tal finalidad, suponiendo que
la intensidad (I) es proporcional a la longitud (1) del material emisor.

Estos modelos consistian en una esfera con una parte central vacia. La par-
te ’llena’ da lugar a la emisién general, mientras que el hueco central origina
una depresién. Se consider6 para estos modelos, distintos valores para el radio
interno de la burbuja (R;;;=X (%) Regt, con X=5, 10, 15, 20,...). El interrogan-
te que intent6 responderse con estos modelos fue: Cudl es el tamano maximo
de un hipotético minimo central, compatible con las observaciones realizadas?
En la figura 44, se muestra un esquema de los modelos confeccionados.

@ D D

dist angular

N
\Abservador

Figura 44: Esquema simplificado de los modelos realizados. En la parte superior se
muestran los distintos modelos. El tamafno del hueco central va creciendo de izquierda a
derecha. En los gréficos inferiores se muestran los perfiles de intensidad (I) obtenidos a
partir de un corte por la zona central.
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El siguiente paso consistié en la convolucién de los modelos con una funcién
que represente la respuesta angular del instrumento. Se consideré para esto una
gaussiana, y el ancho de la misma (o) se establecié considerando la resolucién
del instrumento utilizado (HPBW ~ 6') y la separacién entre los puntos del
modelo. De lo anterior se desprende que existe un factor de proporcionalidad
entre 0 y el HPBW del instrumento que depende de los puntos empleados en
el modelo; es asi que el valor de o que representa la resolucién del instrumento
empleado en SHASSA es 0 ~ 15. Realizada la convolucion, se le sumé a
los gréficos el ruido correspondiente a la imagen observada (~ 6.3% del valor
méximo), mediante la adaptacién de un simple programa que genera nimeros
aleatorios.

En la figura 45 se pueden ver (para distintos radios internos de la cavidad)
los efectos producidos por la convolucién y el ruido sobre los modelos.

Rint=20%Rext

R p— " RSty —

" 2R consgrite —

AL —

EO%R-com15sig#idy’ —— B p—

gl 50 —

Figura 45: Modelos de burbujas confeccionados para WR 103. Los gréficos a la izquierda
representan los modelos tedricos ideales (S/N = 00); hacia la derecha se muestra como se
modifican los mismos cuando se suma el ruido y a medida que el ancho de la gaussiana que
representa la resolucién del instrumento se incrementa. Se puede ver como en el modelo de
burbuja con R;p: = 20%Re,: (arriba) la cavidad interna se ’pierde’ antes (para una mejor
resolucién) que en el caso del modelo R;,; = 60%R.;: (abajo)
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Posteriormente se definié el parametro Visibilidad como:

_ Vinaz—Vini
V - Vmaz+Vmin

siendo V,,4z ¥ Vinin los valores de Temperaturas maximos y minimos de la
cavidad, que se calcula en cada modelo para distintos valores de o (el valor
tomado para el parametro V es en realidad un promedio realizado sobre 100
valores calculados con distintos ruidos). Este pardmetro da una idea de la

caida en la intensidad producida por el hueco en la BI.

De esta manera, se grafica para los distintos modelos, V vs. ¢ a fin de

encontrar para qué modelo, el pardmetro V cae a 0 en o ~ 15.

Los graficos obtenidos se muestran en la figura 46.
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Figura 46: Variacién del pardmetro Visibilidad vs o para los modelos 15, 20, 25, 30 y 35%

del Radio externo de la BI.
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Como puede verse, el primer modelo para el cual, V cae a 0 es R;,; ~
25% Reyt, es decir, que el minimo radio interno de la cavidad no detectable
debido a efectos de la resolucién angular y el ruido es 0.25R,;;. Tomando como
distancia a la estructura molecular ~ 2.21 kpc (van der Hucht, 2001) y siendo
el radio externo R.,; ~ 350" = 3.7 pc.

= R ~ 0.9 pc

De uno de los modelos vistos para las BI, se tiene que:

1

R ~ 28 (25)° 48 (pc)

Ademas considerando que si existe la cavidad, ésta fue originada sélo por
los vientos de la estrella progenitora pero sélo en la Secuencia Principal (se
desprecian las fases BSG, LBV, WR) y que el tipo espectral de la misma esta
entre O6 y 09.5, se obtiene la densidad ambiente inicial nj.

Teniendo en cuenta que L(06) = 1.69 x 103¢ erg/cm? y L(09.5) = 0.18 x
10% erg/cm? (C. Leitherer: “Massive stars and the ISM”), y que t(06) =
4.3 x 10% afios y t(09.5) = 8.14 x 10° afios (Schaller et al., 1992):

= no(06) ~ 4 x 10° cm™3

= n0(09.5) ~ 3 x 10° cm™

Es decir, que si hubiese una cavidad oculta dentro del material ionizado, la
densidad ambiente previa a la creacién de la misma es del orden de 10° at/cm?,
con lo cual seria légico suponer que la densidad del material molecular barrido
por ésta sea del mismo orden o superior. En el Capitulo 4 vimos que este valor
es aprox. ~ 500 mol/cm?, por lo que se deduce que la cavidad no existe o bien
la regién ionizada observada en las cercanias de WR 103 no estaria asociada a
la estrella.
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