Universidad Nacional de La Plata
Facultad de Ciencias Astronémicas y Geofisicas

Propiedades del gas molecular

asociado con estrellas Wolf Rayet
de nuestra galaxia

Por: Lic. Nicolas Duronea

Director: Dr. Edmundo Marcelo Arnal

Tesis presentada para optar al grado de Doctor en
Astronomia

Marzo de 2010



Indice general

1. Introduccién 1
1.1. Evoluciéon de estrellas de gran masa . . . . . . . . ... ... .. 1
1.2. Estrellas Wolf-Rayet . . . . . . ... ... ... ... . ..... 6
1.3. Vientos estelares y su interaccion con el medio interestelar . . . 8
1.4. Burbujas interestelares y su evidencia observacional . . . . . . . 15

1.4.1. Observaciones en el 6ptico . . . . . . ... .. ... ... 15
1.4.2. Observaciones en el continuo de radio . . . . . . . . ... 17
1.4.3. Observaciones en la linea de 2lem del HI . . . . . . . .. 20
1.4.4. Observaciones en infrarrojo . . . . .. .. .. ... ... 24
1.4.5. Observaciones en lineas moleculares . . . . . . . . . ... 25
1.5. Nubes moleculares y formacién estelar inducida . . . . . . . .. 31
1.6. Objetivos de esta Tesis . . . . . . . . .. .. .. ... .. ..., 35
1.7. Bibliografia . . . . . . ... .. 37

2. Descripcion del instrumento, observaciones y bases de datos
utilizados 43
2.1. Radiotelescopio de disco simple . . . . . . ... ... ... ... 43

2.1.1. Principales parametros de un radiotelescopio . . . . . . . 43
2.1.2. Interpretaciéon de las senales recibidas por un radioteles-

COPIO . . v v v 45

2.1.3. Senalyruido . . ... ... ... ... . 47

2.2. Instrumento utilizado y observaciones realizadas . . . . . . . . . 48

2.3. Bases de datos utilizadas . . . . .. ... 50

2.4. Bibliografia . . . . . .. ... 52

3. Tratamiento de los datos y parametros derivables de las ob-
servaciones 53
3.1. Observaciones de 12CO . . . . . . ... ... ... ... ..... 53

3.1.1. Las moléculasde Ho y CO . . . . . ... ... ... ... 53
3.1.2. Reduccién de los espectros y confeccion de los cubos de
datos . . . . .. 56

3.1.3. Analisis del cubo de datos y deteccién preliminar de las
estructuras moleculares relacionadas con las estrellas WR 57



3.1.4. Célculo de los principales parametros asociados a las

nubes moleculares . . . . ... ... 59
3.2. Observacionesde HI . . . . . . . . . ... ... ... ...... 62
3.3. Observaciones infrarrojas . . . . . . . . . . .. ... ... 64
3.4. Observaciones en continuo deradio . . . . . . . ... .. .... 65
3.5. Bibliografia . . . . .. ... 69
. El gas molecular asociado a WR 16 71
4.1. Descripciéon de la zona y antecedentes . . . . . . . ... ... 71
4.2. Busqueda y andlisis de las componentes moleculares asociadas
aWR 16 . . . . . . 73
4.3. La nebulosa infrarroja . . . . . . . . ... 84
4.4. Andlisis y discusion . . . . . ... 85
4.4.1. Caracteristicas del AME y la subcomponente A1 . . . . 86
4.4.2. FEl Anillo Molecular Interno . . . . . . . . .. ... ... 97
4.5. Resumen y conclusiones . . . . . . . ... ... ... ... ... 109
4.6. Bibliografia . . . .. .. ..o 111
. El complejo MIE en los alrededores de WR. 18 112
5.1. Lanebulosa NGC 3199 . . . . . . . . . . ... .. .. ...... 112
5.2. Resultados observacionales . . . . . . . . . ... ... .. .... 114
5.2.1. Emisién general de CO . . . . . . .. ... ... 114
5.2.2. Distribucion espacial del CO . . . . . . .. ... ... 116
53. Emisibnde HI . . . . . . . . . . . ... 126
54. NGC319en IR . . . . . . .. ... .. ... 128
5.5. Emision del gas ionizado . . . . . . .. ... 129
5.6. Andlisis y discusion . . . . . ... oL 131
5.6.1. El gas ionizado asociado a NGC 3199 . . . . . . . .. .. 131
5.6.2. Emision del polvoen NGC 3199 . . . . . . .. .. .. .. 140
5.6.3. Movimientode WR 18 . . . . . . . ... ... .. .... 141
5.6.4. Componentes moleculares y atémicas asociadas a NGC
3199 . .. 143
5.7. Resumen y conclusiones . . . . . . .. . ... ... ... .. .. 146
5.8. Bibliografia . . . . .. ... oo 148
. Las nebulosas 6pticas alrededor de WR 55 y WR 68. 149
6.1. RCW 78, morfologia y antecedentes. . . . .. . ... ... ... 149
6.2. Observaciones de CO de NANTEN . . . ... ... ... .... 152
6.3. La nebulosa RCW 78 en el continuo de radio e infrarrojo . . . . 162
6.4. Andlisis y discusion . . . . . . ..o 164
6.4.1. La componente molecular entre ~ —58 y —45 km/seg . . 164
6.42. La “barra” Hoe . . . . . . . . . . ... ... ... .. .. 177
6.4.3. LaestructuraB . . . . .. ... .. ... ... ... ... 179



6.5. El modelo propuesto para CM234. ;Es posible encontrar este

tipo de estructuras alrededor de otras estrellas WR? . . . . . . . 183
6.5.1. La nebulosa 6ptica alrededor de WR 68 . . . . . . .. .. 183
6.6. Resumen y conclusiones . . . .. . ... ... ... ... .. .. 188
6.7. Bibliografia . . . . . . ... 190

. El gas molecular asociado a las regiones HII RCW 121 y RCW
122. Su relacion con las estrellas WR 87, WR 89, WR 91 y el

camulo abierto HM 1 192
7.1. Resumen . . . . . . . . ... 192
7.2. Algunos conceptos adicionales del analisis realizado a la compo-
nente molecular asociada a RCW 121 y RCW 122 . . . . . .. 194
. El gas molecular detectado en los alrededores de las estrellas
WR 14, WR 75 y WR 103 202
8.1. WR 14 y lanebulosa RCW 38 . . . .. ... ... ... ... .. 202
8.2. WR 75 y la nebulosa RCW 104 . . . . .. ... ... ... ... 206
8.3. WR 103 . . . . . . 208
8.4. Bibliografia . . . . . . ... 211
. Resumen general y Conclusiones 212
9.1. Resumen . . . . . . . . . . . . . e 212
9.2. Conclusiones . . . . . . . . ... 214
9.3. Trabajos a futuro . . . . . . . ... .. ... 215



Capitulo 1

Introduccion

“...Dios mio, estd lleno de estrellas...!!”
David Bowman, “2001: Odisea del espacio”
Arthur C. Clarke

“...me pregunto si las estrellas se iluminan con el fin
de que algin dia, cada uno pueda encontrar la suya...”

“El Principito”
Antoine de Saint-Exupéry

1.1. Evolucion 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 disociacion del material molecular e ionizacion del gas
neutro debido a su alta tasa de emisién de fotones UV, y luego inyectandole
energia mecanica, primero por medio de los vientos y luego al explotar como
supernovas. También contribuyen al enriquecimiento quimico del MIE

En esta Tesis Doctoral se consideraran como “estrellas de gran masa” a
aquéllas que en la fase de Secuencia Principal tienen una masa comprendida
entre M > 10 Mg, asi como sus descendientes (supergigantes de todos los tipos
espectrales y estrellas Wolf-Rayet (WR)).

Durante mucho tiempo se pensé que la evolucién 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 las tltimas décadas, algunas conclusiones obtenidas de
las observaciones, llevaron a hacer algunas modificaciones al esquema evolutivo
anterior (Maeder, 1991). Hoy en dia se admite que:



= Las estrellas de gran masa pierden gran parte de la misma durante su
evolucion, 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 evolucién
estelar.

» Las estrellas Wolf-Rayet (WR), son consideradas como estrellas que se
han “evaporado” debido a sus vientos y han dejado su ntucleo 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
proveedores importantes de masa y energia al MIE.

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

» 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 super-
novas tipo Ib que son las que de acuerdo a los modelos evolutivos actuales
podrian originarse de supergigantes rojas y WR, respectivamente.

= La producciéon 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 estruc-
tura 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=—
dt

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 o =1,0—-0,5

En el caso de estrellas WR | Langer (1989) sugiere que a = 2.

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

= Para valores tipicos de M (M < 8 x 10~%M /afo), las consecuencias
de los vientos estelares en la secuencia principal (SP) son pequenas; el
tiempo de vida en SP es: t(SP) ~ ¢M/L donde q es la fraccién de masa
del ntcleo de una estrella de masa M y luminosidad L. El resultado sobre
t(SP) es pequeno : s6lo un incremento del 5 al 10 %.

» 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 diferentes,
de acuerdo a la masa inicial:

M>M = O—-0f—BSG— LBV - WRw~— SN (1.1)
My>M>M, = O— BSG—YSG— RSG—WR~— SN (1.2)
My, > M = O — RSG(con o sin lazo de Cefeida) — SN (1.3)

Donde BSG, YSG, RSG significan supergigante azul, amarilla y roja res-
pectivamente, LVB variable luminosa azul y SN supernova. Los valores de M,
y M, son aproximadamente: M; = 50 + 10 Mgy My = 35 £ 5 M. 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 evolucion:

s Fase OB: Las propiedades del viento estelar estan determinadas por la
presién de radiacién. 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.



» Fuse LBV: Esta es muy corta (~ 10* anos). 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 duracién.

Fase RSG: Estas estrellas tienen altas tasas de pérdida de masa (1075M,
/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.

Fase WR: Son estrellas azules muy luminosas, con lineas anchas de
emision de C, N y O en la zona del 6ptico y UV. Estas estrellas tienen
tasas de pérdida de masa muy altas (107° M, /afio), asi como una elevada
velocidad 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.

2.

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

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 composicién tipica de
las estrellas LBV y WR de tipo WN tardios (WNL)

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

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

En la Figura 1.1 se muestra el cambio en las abundancias quimicas super-
ficiales con la masa para distintos valores de metalicidad (Maeder, 1991).

De acuerdo a lo expuesto anteriormente, esta 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 1.2 se muestra la relacion entre la masa inicial y la masa final
(en el momento de la explosién como supernova) para distintas metalicidades
(Z=0,4, 0,02, 0,002, 0,005). En este grafico también se muestra esta relacion
en el caso de una tasa de pérdida de masa nula (masa inicial = masa final) y
en el caso de una tasa de pérdida de masa constante durante la fase WR.
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Figura 1.1: Cambio en las abundancias superficiales (en fracciones de masa) en términos
de la masa remanente para una masa inicial M = 85M con Z=0.04 (izquierda) y Z=0.002
(derecha) (Maeder, 1991)
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Figura 1.2: Relacién entre las masas finales (en el momento de la explosién como super-
nova) y las masas iniciales como funcién de la metalicidad (Maeder, 1991)



1.2. Estrellas Wolf-Rayet

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

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

La primera clasificacion espectral fue llevada a cabo por Beals (1938). Esta
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 Her y Hell (comtn en ambas secuencias), se observaban NIl Niv y Nv,
mientras que para la secuencia del C se observaban Ci1, Ciit y CIv.

Las secuencias del N y C fueron desdobladas en cuatro y tres subclases
respectivamente: WN5, WN6, WN7 vy WNS8 para la de N mientras que para
la de C fueron WC6, WC7 y WCS. 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 mas exhaustivo de las mismas, extendiendo los
tipos espectrales e introduciendo nuevas subclases. Ademas, 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 WCT para ambos grupos. Smith et al. (1996) realizaron
una clasificacién tridimensional de estas estrellas utilizando (1) el cociente de
lineas Hetr 5411 /Her 5875 (como indicador primario de ionizacién), (2) el ancho
a mitad de intensidad (FWHM) y el ancho equivalente (EW) de las lineas 4686
y 5411 del Hell como indicadores del ancho e intensidad, respectivamente y
(3) la oscilacién en el decremento de Pickering (causado por la coincidencia de
las lineas de la serie de Balmer con la segunda linea de la serie de Pickering)
como indicador de la presencia de H.

Los modelos de evolucién estelar sugieren una secuencia evolutiva dentro
de la fase WR de la siguiente manera: WN—WC—WO. Asi, las estrellas WN
se consideran 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 parametros como el indice de color
corregido por enrojecimiento ((b—v)g), manitud visual absoluta (M, ), magni-
tud visual aparente corregida por enrojecimiento (v), distancia (d), distancia
al plano galdctico (z) etc, para las 159 estrellas WR galdcticas conocidas hasta
ese entonces. Mas tarde, Hidayat et al. (1982, 1984), hicieron una revisiéon de
este trabajo y realizaron un estudio completo de la distribucién de las estre-
llas WR galacticas. En estos trabajos, la estructura espiral delineada por éstas
fue més 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 ga-
laxia en funcion de sus coordenadas galacticas y de su distancia con respecto
al plano galdctico (Figura 1.3, panel superior e inferior, respectivamente).

270"

Figura 1.3: Panel superior Distribucién de las estrellas WR galcticas proyectadas en el
plano de la galaxia. Las coordenadas galacticas estan dadas en la periferia. Las distancias
desde el centro galactico estan dadas en kpc. La posicion del centro galdctico estd indicada
por +G.C. y la posicién del Sol estd indicada por +S. Panel inferior Distribucién (1,z) de
las estrellas WR galdcticas (Hidayat et al., 1982)

La ultima compilacion de estrellas WR, incluye 227 estrellas individuales
en nuestra galaxia (van der Hucht, 2001), a la que se han agregado 72 nuevas
estrellas WR de Poblacién I (Van der Hucht, 2006).
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1.3. Vientos estelares y su interaccion con el
medio interestelar

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 casi instantanea-
mente, debido a la copiosa cantidad de fotones ultravioleta (UV) emitidos por
la estrella. Considerando una distribucién homogénea de HI y una emisién
isotropica de fotones, alrededor de la estrella se forma una esfera de gas io-
nizado con T ~ 10*K, la cual estd 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 (Ry), en
el que el nimero de ionizaciones por unidad de volumen y tiempo igualan al
nimero 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, \7
R, = (47m%ﬁ>

donde 3 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 ng la densidad ambiente inicial. Debido
a la diferencia de temperaturas y presiones, la region ionizada se expande a
una velocidad que es supersonica 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; es-
tos vientos barren el material ionizado circundante generando una estructura
conocida como burbuja interestelar (BI). El estudio de la estructura y dindmi-
ca de las BI, provee informacion sobre la interaccién de los vientos estelares
con el MIE y también sobre las condiciones iniciales de la regién en que la
explosion de supernova tendra lugar.

Los primeros modelos tedricos realizados sobre la interaccion 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 més realistas.

A continuacién se presenta una versiéon del modelo de Castor et al.(1975) y
Weaver et al.(1977) y posteriormente algunas de las modificaciones introduci-
das al mismo.

Este modelo esta basado en las siguientes suposiciones:

» La densidad del MIE es constante, con un valor p = pumpgng donde u es



el peso molecular medio, my es la masa del atomo de hidrégeno y ng la
densidad ambiente inicial.

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

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

= No existen campos magnéticos.

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

1. Fase de expansion libre: Dura sélo unos pocos cientos de afos
hasta que la cantidad de MIE barrido logra frenar la expansion. En esta
etapa se forma una cavidad de sélo 0,1 — 1 pec.

2. Fase adiabatica: Esta fase es también muy corta (algunos miles
de anos). Durante la misma, el viento estelar interactia con el MIE y
comienza a formar una estructura en la que se distinguen cuatro zonas
distintas (ver Figura 1.4), a saber:
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Figura 1.4: Representacién esquematica de las cuatro zonas distinguibles del MIE alrededor

de la estrella durante la fase adiabatica. Ver texto para la explicacion de cada una de las
Zonas.



a) Una mintuscula zona central donde el viento se expande libremente y
a velocidades supersénicas (v, ~ 2000 km/seg). La densidad del viento
varfa como 1/r? 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¢) Céascara 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 ionizacién queda atrapado en la misma.

La temperatura es de ~ 10*K o ~ 100K, dependiendo de si el gas est4 io-
nizado 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 (Rj).

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 de un flujo adiabatico.

Despreciando los efectos de la gravedad y adoptando simetria esférica
para los flujos, se encontrd que:
L t3 %
R2 = ( el )
Po

R. = 0,86,
v(R,) = 0,36V4

Siendo V, la velocidad de Ry. Para la regién b), la relaciéon Ry /R, no se
mantiene constante con el tiempo:

3

RZ

(vwt)

R1 = (C'te

NI

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.
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3. Fase de expansion radiativa o ’barredora de nieve’
(SIlOWplOW): Como ya se menciono, esta fase comienza cuando las
pérdidas energéticas por radiaciéon comienzan a hacerse importantes. Es-
tas pérdidas causan el colapso de la regién de gas interestelar chocado
(regién c)), que pasa a transformarse en una delgada cdscara isobérica,
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 céscara fria es tan grande, que comienza a producirse el transporte
convectivo de calor mediante electrones. Debido a esto, la superficie in-
terna de la céscara se evapora y el material fluye hacia la region caliente,
aumentando la masa de dicha region. En la Figura 1.5 puede verse la
variacion de la temperatura y la densidad del material circumestelar con
el radio para t=10° afos, una luminosidad del viento L,, = 1,27 x 103
erg/seg y una densidad inicial ng = 1 cm™3 (Weaver et al., 1977).

| " SHOCKED ! I | I IS
. \ WIND j |
STELLAR CONDUCTION SHELL  —
— ?2LWIND FRONT
fg] _
E L
o i
< O |
o I
5 -
L]
-2 . B
3 —2
. | k | |
0 10 20 30

RADIUS(FPC)

Figura 1.5: Variacién de la temperatura y densidad con el radio para t = 10° afios,L,, =
1,27 x 1036 erg/seg y ng = 1 cm ™3 (Weaver et al., 1977)

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) :
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= Fase de conservacion de energia: el material de la zona b) se mantiene
caliente y no sufre pérdidas significativas por radiacién. La presion
esta determinada por la energia cinética del material incidente. Para
esta fase encontramos que:

siendo R el radio de la céscara en pc, v la velocidad de la cascara
en km/seg, Lss la luminosidad en unidades de 10% erg/seg, y t¢ el
tiempo en unidades de 10° afos. La transicién entre esta fase y la
fase de conservacion de momento ocurre a un tiempo t = t,,q dado
en anos por:

=

taa =155 x 10°  (L§n3)

= Fase de conservacion 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, y
de este modo hay una transferencia directa del momento del viento
sobre la cascara, lo que provoca la expansion.

El radio en pc y la velocidad en km/seg de la cdscara son ahora:

1
L 11
R =16 <ﬂ) 12
V3N

1
L T 1

U3No
siendo v3 la velocidad del viento en unidades de 10% km/seg.
La duracién de la fase snowplow dependera del tiempo que el viento

persista. Para una estrella de gran masa es ~ (3—10) x 10° anos. Debido
a su duracion 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 presién 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 tam-
bién el concepto de “viento rapido” y “viento lento”. Burbujas creadas por
vientos lentos serian radiativas (Avedisova, 1977; Steigman, Strittmatter &
Williams, 1975) mientras que las burbujas creadas por los vientos rapidos
serfan 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 verda 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 fueron
encontradas alrededor de muchas estrellas WR pero no asi alrededor de estre-
llas OB o de otro tipo que también posean fuertes vientos capaces de crear una
BI. Esto resultaba ser una incognita hasta el trabajo de Garcia Segura & 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 tipos de vientos: el primero
(Figura 1.6, panel superior izquierdo) es un viento rapido y rarificado de la es-
trella en secuencia principal que barre el MIE, formando una BI de secuencia
principal. La estrella permanece en esta fase durante algunos 10° afos. El se-
gundo 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 1.6, panel superior derecho). Esta fase dura sélo algunos 10° afios. El
tercer tipo (Figura 1.6, panel inferior izquierdo), es un viento répido 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 rdapido 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 , Rl =inner shock
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Figura 1.6: Modelo de los tres vientos (Garcia-Segura & MacLow, 1995a).

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 dinamicas de la cdscara y sus
posibles consecuencias. Frayer et al. (2006) analizaron la influencia en la mor-
fologia y la energética del MIE alrededor de estrellas de gran masa que evolu-
cionan desde la Secuencia Principal hasta la fase WR pasando por la fase
RSG; el modelo desarrollado por estos autores permitié explicar algunas de
las caracteristicas observadas en las nebulosas anillo alrededor de estrellas WR
tales como las altas luminosidades de emision de rayos X, las temperaturas del
plasma y el “abrillantamiento hacia el borde” observado en perfiles de emision.

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 formacién 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
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estudié y catalogo varias de estas estructuras.
Otros motivos por los que la simetria esférica podria perderse, podrian ser:

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

= 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 evolucion de las BI
fueron estudiados Garcia-Segura & Franco (1996).

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

» Rotacidon estelar (Owocki et al., 1994)

» Presencia de campos magnéticos (Stone & Norman, 1992; Chevalier &
Luo, 1994; Rozyczca & Franco, 1996)

1.4. Burbujas interestelares y su evidencia ob-
servacional

Segin lo mencionado anteriormente, el efecto de los vientos estelares sobre
el MIE deviene en la formacién de las BI. Estas son cavidades de muy baja
densidad y alta temperatura, rodeadas por una cascara o envoltura de gas
interestelar barrido y gas estelar desacelerado; si el frente de ionizacion queda
atrapado en la misma, la cascara 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 presenta un breve resumen de los principales
estudios realizados en la direccién de algunas estrellas WR de nuestra galaxia
a distintas frecuencias. Muchos de estas estrellas seran estudiadas posterior-
mente en los siguientes capitulos de esta Tesis Doctoral.

1.4.1. Observaciones en el 6ptico

La manifestacion mas importante en este rango son las ya mencionadas
“nebulosas anillo”, que son nebulosas de emision ubicadas alrededor de las
estrellas. Las lineas de emisién més comunes son Ha y O1i1 (A = 5007 A). A
modo de ejemplo en las Figura 1.7 se pueden ver dos nebulosas anillo (RCW
58 y RCW 104) alrededor de las estrellas WR 40 y WR 75, respectivamente
obtenidas de Chu (1982), aunque estos objetos particularmente no pueden,
segun la autora, ser explicados como cdscaras en expansion.
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Desde que Johnson & Hogg (1965) encontraron que S 308, NGC 2359 y
NGC 6888 eran nebulosas de forma circular en cuyo centro se encontraba una
estrella WR, busquedas posteriores de objetos de esta clase en nuestra galaxia
y en la Nube de Magallanes, llevaron a establecer a las “nebulosas anillo alrede-
dor de estrellas WR” como una nueva clase de objetos.

RCW 58 RCW 104

5’
L

Figura 1.7: Panel izquierdo: ITmagen en Ha de RCW58 tomada por Chu (1982). Esta
nebulosa se encuentra asociada con la estrella WR 40 (HD 96548). Panel derecho: Imagen
en Ha de RCW104 tomada por Chu (1982). Esta nebulosa se encuentra asociada a la estrella
WR 75 (HD 147419).

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; 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:

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

» Nebulosa tipo E, constituidas principalmente por material estelar.

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

Una de las dificultades de este sistema de clasificacién es determinar si el
material de la nebulosa tipo W es de origen estelar o interestelar.
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Marston, Chu & Garcia-Segura (1994a), Marston et al. (1994b) y Marston
(1997), realizaron una busqueda en los alrededores de estrellas WR galacti-
cas y encontraron un total de 40 nebulosas anillo asociadas a las mismas.
La existencia de material circumestelar y particularmente de miltiples anillos
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 expansion varian entre 10
y 80 km/seg; las de mayor velocidad de expansion, son aquellas que muestran
una mayor proporciéon 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 emisién libre-libre
generada por la dispersion de los electrones en el plasma.A partir de estu-
dios llevados a cabo en forma independiente por varios investigadores se han
detectado varias estructuras posiblemente relacionadas con estrellas de gran
masa.

La region HIT 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 1.8). Cabe destacar que la
estrella responsable de esta estructura no fue individualizada.

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 cascara filamentosa y “streamers”
de gas ionizado. La parte sur de la nebulosa es la conocida regiéon HIT S 298.
En la Figura 1.9 se muestra la imagen de la nebulosa obtenida en 1465 MHz
y la superposicién de ésta con la imagen de Ha. Como puede observarse exis-
te una notable correlacién entre ambas imédgenes. En este trabajo también se
detectd por medio de observaciones en la linea de 21 cm del HI la interaccion
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Declination (1950.0)

Right ascension (1950.0)

Figura 1.8: Regién HII BG2107+49 (van der Werf & Higgs 1990)

entre la nebulosa y el medio interestelar circundante. Como veremos més ade-
lante, ademéas de mostrar correlacién espacial entre hidrégeno ionizado y el
atémico, esta nebulosa presenta una excelente contrapartida molecular.
Cappa et al. (2002), llevaron 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.
El gas ionizado de las regiones HII generadas por la estrella, puede ser
también identificado en lineas de recombinacion 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 recombinacién
H110«. En este trabajo se identificé una estructura anular (G68.1+1.1) en
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Figura 1.9: Panel superior: NGC2359 en 1465 MHz; Panel inferior: superposicién de la
imagen Ha y el continuo de radio (Cappa et al. 1999)

continuo de radio que presentaba ademas una excelente correlacién con Hl e IR
(ver Figura 1.10). La estrella presenta una posicién muy excéntrica dentro de la
cavidad, debido tal vez a su elevada velocidad espacial. Mediante la aplicacién
de un modelo de rotacién 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 regién HII Sh 98.
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Figura 1.10: 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)

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 cascara de hidrégeno neutro en emision.

Las primeras Bl 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 diametro, alrededor de la estrella bi-
naria § Muscae (WR 48). En el segundo, la cavidad fue detectada alrededor de
una estrella O7 de secuencia principal (HD 91824) y sus dimensiones alcanzan
los 50 pc de diametro. Desde entonces este grupo ha contribuido al estudio
de estos objetos, particularmente en la linea de 21 c¢m, con mas de cincuenta
trabajos publicados.

En los anos siguientes, numerosas cavidades y cascaras de HI fueron encon-
tradas alrededor de estrellas WR galdcticas. Cappa et al. (1986), utilizando la
antena de 30m del TAR, analizaron la distribucién del HI en los alrededores
de WR17 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° afios, lo cual indicaba la partici-
pacion de un estadio previo a la fase WR en la formacion de la misma. En una
continuacién 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
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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 dinamica supera por mucho al tiempo
de vida de una estrella en la fase WR. Dado que en los casos mencionados
hasta aqui las observaciones se realizaron con una resolucién angular entre 30
y 40, solo se pudieron analizar las propiedades globales del HI asociado a las
estrellas observadas.

Observaciones de HI realizadas con mejor resolucién angular, permitieron
revelar la existencia de morfologias no predichas por los modelos tedricos. Dub-
ner et al.(1990), utilizando el telescopio del Dominion Radio Astrophysical
Observatory (DRAO) (HPBW~ 1'(EO) x 1,2/(NS)), analizaron el HI en los
alrededores de la estrella WN7, HD 197406. Sus observaciones mostraron la
existencia de una cascara de 36" de didmetro (detectada también en el IR)
y dentro de ésta una pequena burbuja esférica de 6’ de didmetro concéntrica
con la estrella; las edades dindmicas para éstas son 3 x 10° y 6 x 10° aiios,
respectivamente. Arnal & Mirabel (1991), realizaron un estudio del hidrégeno
neutro alrededor de WR 125 utilizando observaciones de alta resolucion angu-
lar obtenidas con el radiotelescopio 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 grue-
sa ‘pared’ perteneciente a una céscara de HI ain mayor (60 pc de didmetro).
Para explicar esto se propuso que WR 125 y la estrella progenitora del ptlsar
P1919 + 20, habrian formado parte de un sistema binario, siendo esta tltima
la responsable de la estructura mas grande mencionada anteriormente. Arnal
(1992), estudié la distribucién del HI en los alrededores de seis estrellas WR
galacticas (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 observé la presencia de minimos relativos
en la densidad columnar de HI, los cuales son elongados y en la mayoria de los
casos estan rodeados en forma incompleta por HI en emisién; las estrellas se
ubican siempre en una posicién excéntrica con respecto al centroide de la BI.

Si bien muchas de la caracteristicas mencionadas anteriormente no con-
cuerdan con las predichas por los modelos tedricos, mas extranos aun son las
estructuras de “cascaras 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 1.11 ). Se
concluyé también que existia una relacién fisica entre uno de estos minimos y
la nebulosa 6ptica S 308.

Morfologias similares (cascaras con doble minimo), fueron encontradas alrede-
dor de WR 149 (Cappa et al., 1996) y WR 3 (Arnal & Roger, 1997). Arnal
(2001), mediante datos obtenidos con el interferémetro de DRAO (HPBW ~
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Figura 1.11: 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)

2 x 3') estudié el HI en los alrededores de WR 140, objeto que habia sido estu-
diado 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 a la posicién
de la estrella, y dentro de este dos minimos secundarios. En la Figura 1.12
se comparan las imégenes de HI en las vecindades de WR 140, obtenidas con
distintas resoluciones angulares.
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Figura 1.12: Panel izquierdo: Distribucién de HI alrededor de WR 140. Datos obtenidos
con HPBW=9’ (Arnal, 1992). Panel derecho: Distribucién de HI alrededor de WR 140. Datos
obtenidos con HPBW=2’ x 3’ (Arnal, 2001)

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 & 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 sugiri6 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 estudio completo del material interestelar (atémico e ionizado) fue
realizado por Gervais & St-Louis (1999), en los alrededores de WR 134. Estos
autores estudiaron la linea de 21cm del HI y el continuo de radio en 1420 y
408 MHz, usando el telescopio del DRAO. Encontraron una estructura anular
de gas ionizado en 1420 MHz cuya morfologia coincide con la nebulosa 6ptica
Anon (MR100). Segun los autores, este gas podria provenir de una fase mas
temprana de la estrella (LVB), luego haber sido expulsado por la WR y fi-
nalmente ionizado por el intenso flujo UV de la misma. Las imégenes de HI
revelaron la existencia de una cascara de ~ 21 pc de radio casi elipsoidal ro-
deando a la estrella. La edad dindmica de la misma (1,3 x 10° afios) sugiere la
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participacion de alguna fase de secuencia principal de la estrella en su forma-
cién. El hecho de que la estructura anular de gas ionizado visible en el 6ptico
y continuo de radio sea interior a la cavidad de HI, sugiere una evolucion este-
lar en multiples fases. La velocidad supersonica de la estrella respecto al MIE
podria haber generado alguna compresion del mismo en la zona SO, volviendo
mas brillante la emision Ha hacia esa zona.

La busqueda de burbujas de HI alrededor de estrellas de gran masa ha
sido muy fructifera, sobre todo en los ultimos anos (Arnal et al., 1999; Cazzo-
lato & Pineault, 2000; Cappa & Herbstmeier, 2000; Cichowolski et al., 2001;
Cichowolski et al., 2003; Cichowolski & Arnal, 2004; Cappa, Niemela & Mc
Clure Griffits, 2005, Cichowolski et al., 2008) 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:

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

Poseen dimensiones lineales que varian entre 20 y 100 pc.

Poseen velocidades de expansién del orden de 10 km/seg.

Presentan apartamientos de la simetria esférica.
Ademas, en general:

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

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

1.4.4. Observaciones en infrarrojo

La emision en IR alrededor de las estrellas, se debe fundamentalmente a
la presencia de polvo que absorbe la radiaciéon UV y la reemite en la ban-
da del IR. Después de absorber el fotén UV, el grano de polvo alcanza un
equilibrio cuando la energia absorbida es igual a la emitida y esto sucede a
alguna temperatura del grano Ty, la cual depende del tamano del grano y de
su composiciéon; para esferas dieléctricas de tamano ~ 0,1uym Ty ~ 10 — 20 K
emitiendo en el IR lejano (FIR). La emision en el IR medio es esperable de
polvo con T; ~ 100-500 K (van de Hulst, 1946). En el caso del IR cercano
existen bandas de emisién centradas en 10 um provenientes de las emisiones
vibracionales de moléculas complejas conocidas como PAHs (Polycyclic Aro-
matic Hydrocarbons); la emisién de estas moléculas es comun en los bordes
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ionizados de las nubes moleculares conocidos como PDRs (Photo dissociation
regions) (Hollembach & Tielens, 1997)

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

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

rapidos de la fase WR.

= Kl polvo pertenece al MIE aledanio 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 analisis de los datos observados por el
satélite IRAS en las bandas de 12, 25, 60 y 100 pum en los alrededores de las
156 estrellas WR catalogadas hasta entonces (van der Hucht, 1981). Encon-
tré que 49 de éstas tenian una estructura en forma de cascara con didmetros
> 20" (los didmetros lineales van desde los 10 a los 338 pc). Para objetos con
latitud galactica por debajo de los 2°; la tasa de deteccién de céscaras llega
casi al 60 %. En 14 casos, se encontraron cdscaras coincidentes con estructuras
de HI en expansién estudiadas previamente. En este trabajo, en que se discute
también el origen de las cascaras, especialmente de las mas grandes, se pro-
puso que las mismas se habrian formado como consecuencia de los vientos de
la estrella O progenitora. También se analiz6 la posibilidad de que sean origi-
nadas en una explosién 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 detecciéon de cascaras alrededor de estrellas WR con pulsar llevaron a
descartar esta ultima posibilidad.

Como se menciond anteriormente, muchos trabajos, especialmente los basa-
dos en la linea del HI, prestan especial atenciéon 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), Cappa et al. (2005),
Cichowolski et al. (2008). En muchos de los casos, la correspondencia entre las
cascaras en IR con las de gas atomico e incluso molecular en expansion, 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 perturbacion en la dis-
tribucion espacial y en el campo de velocidades del material molecular propi-
amente dicho; es asi que las cascaras en expansion también podrian ser obser-
vadas en diversas lineas moleculares.
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A diferencia del hidrégeno atémico, el hidrégeno molecular (Hs) no ha si-
do muy estudiado en los alrededores de las estrellas de gran masa. Las lineas
moleculares mas estudiadas, son las transiciones rotacionales J =1 — 0y
J =2 — 1 de la molécula de CO que es una buena trazadora de la dis-

tribucion del Hy. Otras moléculas estudiadas, aunque en un niimero menor de
objetos, son: NHs, 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 Ha y con una céscara de material difuso observada
en 60 pum (ver Figura 1.13 ). 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. Similares caracteristicas se observaron en el material molecular
alrededor de WR 75 (Marston et al., 1999b). En ambos objetos, el CO parece
estar concentrado en regiones donde las lineas de emision en el éptico son
débiles. Tanto para WR 16 como para WR 75, los autores concluyen que el
material molecular 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 anticorrelacién entre la linea de Ha
y las imagenes IRAS de alta resolucion con los datos de CO, lo cual sugiere la
presencia de una regién de fotodisociaciéon (PDR). Esta nebulosa sera objeto
de estudio en el Capitulo 4 de esta Tesis Doctoral.

Figura 1.13: Panel izquierdo Superposicién de la imagen de CO con Ha. Panel derecho
Superposicién de la imagen de CO con la imagen IRAS de 60um para WR 16 (Marston,
1999)

Otro estudio del material molecular alrededor de una estrella WR, fue
realizado en la nebulosa NGC 3199 (Marston 2001), en los alrededores de la
estrella WR 18. Las lineas moleculares observadas fueron interpretadas como
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una céscara en lenta expansiéon (~ 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 1.14), incluso presentan un minimo en la regién
mas brillante en Ha de la misma, por lo que, al igual que en el caso de WR
16 y WR 75, parece indicar la formaciéon de una PDR. La masa del material
molecular calculada por el autor serfan unas decenas de masas solares, la cual
seria una mezcla de material estelar e interestelar; en este trabajo se presento la
primera deteccién de las lineas moleculares HCN, CN, HNC y HCO™, hacia
la posicién central de WR 18 lo cual sugiere la existencia de altas densidades
volumétricas (ng, > 10* cm™?). Esta nebulosa también sera objeto de estudio
en esta Tesis de Doctorado (Capitulo 5).

~5 —§ —7

Figura 1.14: Panel izquierdo: Posicién de las observaciones de CO en relacién a la imagen
de NGC 3199 obtenida del Digitalized Sky Survey (DSS). Panel derecho: Perfiles de las lineas
en las posiciones senaladas (Marston 2001)

Un objeto muy estudiado en los tltimos anos en diversas clases de emi-
siones, 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
interaccién entre el material ionizado y atomico.

Cappa, Rubio & Goss (2001), en una continuacién del trabajo mencionado
anteriormente, estudiaron el material molecular asociado a NGC 2359, median-
te observaciones de CO J =1 — 0y J =2 — 1 de alta resoluciéon angular. Se
detectaron tres componentes a 37, 54 y 67 km/seg, de las cuales, la segunda
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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 este (ver
Figura 1.15). Las masas derivadas para la componente molecular de la nebulo-
sa parecen indicar un origen interestelar para la misma. La comparacién entre
las distribuciones de gas ionizado, el filamento de HI detectado con el VLA a 54
km/seg (Cappa et al., 1999) y el gas molecular a la misma velocidad, muestran
que el filamento de HI se encuentra localizado en la interfase entre el material
ionizado y molecular (ver Figura 1.15). Esto permitié concluir que el gas neutro
de la nebulosa se originé muy probablemente por efecto de la fotodisociacién
del material molecular (PDR). Esta teorfa parece corroborarse con los altos
valores detectados para la relacién entre las lineas CO(2—1)/CO(1—0) y por
la presencia de Hy excitado.
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Figura 1.15: 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 Ha de la nebulosa (tonos de gris) de Cappa et al. (2001)

Siguiendo con el andlisis de NGC 2359, Rizzo, Martin-Pintado & Mangum
(2001), analizaron la interaccién entre la estrella central HD 56925 (WRT7) y
la nebulosa, estudiando la misma en las lineas J =1 —- 0y J =2 — 1 del
CO y analizando la emisiéon a gran escala del HI. Al igual que en el trabajo
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anterior, encontraron que el gas molecular tiene tres componentes de veloci-
dad; dos de estas (a 37 y 67 km/seg) poseen perfiles delgados, mientras que
la tercera (a 54 km/seg) posee perfiles notablemente més anchos (la distribu-
cién espacial de estas componentes se muestra en la Figura 1.16. Debido a su
morfologia, ancho de sus lineas y temperaturas, los autores concluyen también
que esta ultima seria la tinica componente relacionada con la nebulosa éptica.
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
estarfa relacionado con alguna fase previa a la WR (LBV o RSG). De las rela-
ciones C20/C'30 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
NHj;, son facilmente disociables por la radiaciéon UV, pero también pueden
ser liberadas de los granos de polvo frios por el pasaje de ondas de choque de
moderada 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 indican
que la emision de las mismas proviene del gas que estd interactuando con la
WR. La presencia de frentes de choque en esta regién, podria explicar las
abundancias observadas de NHj. Si bien la presencia de esta molécula permite
suponer una interacciéon entre el gas y la estrella WR a través de frentes de
choque, observaciones de CO de alta resolucién angular serian cruciales para
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'30 con resolucién angular ~ 12" y encontraron que la
masa, densidad y cinemadtica 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 multiples capas de material chocado a lo largo de diversas etapas
mas tempranas de la evolucién estelar (LBV o WR temprana).

Recientemente, Arnal (2008) utilizando observaciones de lalinea J =1 — 0
del C'20, estudié la distribucién del gas molecular en los alrededores de la es-
trella WR 102 la cual se encuentra asociada con la nebulosa anillo G2.4+1.4.
Esta nebulosa habia sido estudiada por Dopita & Lozinskaya (1990) (DL 1990)
quienes concluyeron que estaba asociada a dos componentes ionizadas, una de
ellas era una céscara expandiéndose a una velocidad de 48 4+ 3 kms™! mientras
que la otra tenfa una velocidad de 24,6 £ 3,7 kms™! y no mostraba expan-
sion. Basados en esto, los autores concluyeron que “el shell filamentario de
(G2.441.4 es aproximadamente hemisférico y es expulsado desde la superficie
cercana de una nube molecular densa ubicada al sudeste” . DL 1990 ubicaron
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Figura 1.16: 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 1”7 y “Ambient 2”, mientras que la de perfiles
anchos como “Broad”.
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esta nube molecular en el lado lejano de G2.4+41.4, impidiendo de esta forma
que la componente en retroceso de la nebulosa anillo se expanda. Arnal (2008)
encontré dos componentes moleculares en la direccion de G2.441.4. Una de
ellas posee una gran correspondencia morfoldgica con el borde sur de la nebu-
losa, y esta ubicada donde DL 1990 habian predicho la existencia de una nube
densa. Esta componente posee una velocidad radial de —24 kms™! y una masa
de 450 My,. La otra componente se encuentra a una velocidad de 13 kms™! y se
encuentra ubicada en la direccion de la zona central de G2.4+1.4. Esta com-
ponente podria ser gas molecular expulsado a altas velocidades por el viento
de WR 102.

1.5. Nubes moleculares y formacién estelar in-
ducida

Las estrellas de gran masa (y particularmente las estrellas WR), pueden
estar asociadas a regiones HII que se forman como resultado de la ionizacion
de nubes moleculares adyacentes. En estas nubes moleculares, los procesos
de formacién estelar son muy comunes y el entendimiento de los mismos es
fundamental para comprender la interaccion entre las estrellas de gran masa y
el gas molecular circundante.

La formacion estelar requiere para su desarrollo, una masa de gas densa y
autogravitante, asi como también un proceso de compresioén que le dé origen.

La idea de que una alta presion interestelar pueda comprimir nubes pre-
existentes y causar un colapso, seguido de posible formacion estelar, fue in-
troducida por Ebert (1955) y Bonner (1956), y fue parte del escenario de
“triggering” aplicado a los glébulos oscuros por Dibai (1958). Actualmente se
piensa que estos procesos tienen aplicacién a los globulos cometarios, glébulos
en regiones HII y también nubes moleculares aisladas que sufran los efectos de
las altas presiones producidas por supernovas, regiones HII, vientos estelares
y otros disturbios producidos en el MIE debido a la deposicion localizada de
grandes cantidades de energia mecanica.

En un intento por organizar los mecanismos de formacién estelar induci-
dos mencionados anteriormante, Elmegreen & Lada (1977) y posteriormente
Elmegreen (1998) propusieron la siguiente clasificacién:

Formacién estelar inducida a pequena escala: compresion
directa de nubes pre-existentes o glébulos por efectos de una alta presiéon que
rodea a la nube. Estas altas presiones podrian ser originadas por regiones HII
jovenes que al comenzar su expansion interacttian con nubes moleculares cir-
cundantes dando origen a bordes brillantes y pequenos glébulos cometarios. En
la Figura 1.17 se muestra un diagrama esquematico de este proceso (Elmegreen,

1992)
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Figura 1.17: Diagrama esquemdtico de un ctimulo estelar (izquierda) interactuando con
estructuras moleculares grumosas (derecha)en el borde de una nube molecular. Algunos de
los grumos son comprimidos desencadenando la formacién estelar (Elmegreen, 1992).

Los globulos pueden formarse independientemente de si existen estructuras
grumosas en la nube molecular interactuante, al producirse inestabilidades
dinamicas entre el frente de ionizacién y la nube molecular, como por ejemplo
la inestabilidad Rayleigh-Taylor (Capriotti, 1996). Algunos ejemplos de forma-
cién estelar en “glébulos cometarios” y “bordes brillantes” son: Nebulosa de
Gum (Bhatt, 1993; Schoeller et al., 1996), Carina (Megeath et al., 1996).

Las altas presiones producidas por remanentes de supernovas o vientos este-
lares pueden “tragar” a los glébulos en formacion originando las estructuras de
morfologia cometaria mencionadas anteriormente, especialmente si la presién
proviene de un solo lado.

La teoria de la formacién estelar inducida en estos casos fue estudiada
por varios autores: Bonner (1956), Chieze (1987), Tomisaka et al. (1989). Un
importante elemento considerado en esta teoria es el campo magnético ya que
la compresion en ausencia del mismo es muy diferente a la compresién cuando
éste estd presente, pudiendo el mismo evitar un proceso de colapso si la masa
involucrada no es suficientemente grande. Los efectos del campo magnético son
distintos dependiendo de si las lineas de campo son paralelas o perpendiculares
a la compresion.

La formacion espontéanea y colapso de globulos dentro de filamentos es otra
via para la formacién estelar. Los filamentos son muy comunes en el MIE, y
pueden formarse por procesos magnéticos o colapso gravitacional producido
por capas que impactan en el medio.

El analisis de la estabilidad de las nubes moleculares ante variaciones en
la presion y la radiacion, movimientos internos, rotacion, turbulencia, calen-
tamiento, enfriamiento, ondas magnéticas, etc. es mas complicado que lo ex-
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puesto en las teorias mencionadas anteriormente y pueden alterar notable-
mente las condiciones en la formacion estelar inducida.

Formacion estelar inducida a escala intermedia: A me-
dida que una region HII avanza en su expansion, va acumulando material de
la nube molecular que la rodea hasta formar una densa capa que actia co-
mo una interfase nube molecular/nebulosa. Esta capa de material molecular
acumulado se vuelve inestable en corto tiempo, debido a procesos cinematicos,
magnéticos o gravitacionales (Elmegreen & Elmegreen 1978b, Vishniac, 1983,
Garcia-Segura & Franco, 1996); esta inestabilidad “rédpida” puede ser oscilato-
ria o monotona, dependiendo de la desaceleracién. De todas formas , debido a
que la capa es delgada en su espesor, el colapso gravitacional se produce poste-
riormente a lo largo de su extension. La gravedad siempre acttia para darle a la
nube una geometria esférica si ésta estd sotenida por la presion en dos dimen-
siones pero no en una tercera. La escala de tiempo gravitacional generalmente
es mayor que la escala de tiempo cinematica, por lo tanto el colapso gravita-
cional ocurrird luego, en una regién que ha experimentado diversos tipos de
inestabilidades a pequena escala. Si las inestabilidades cinematicas producen
algin tipo de estructuras a pequena escala, el colapso gravitacional empuja
estas estructuras formando nicleos turbulentos (Figura 1.18).

Figura 1.18: Diagrama esquemético del movimiento y compresién del gas molecular en el
borde de una regiéon HII en expansién. En el colapso se producen dos grandes grumos donde
hay estrellas dentro (derecha)(Elmegreen, 1992).

La teoria de formacién estelar inducida a esta escala fue estudiada por
varios autores considerando distintas propiedades de la capa en expansion:
Doroshkevich (1980) y Vishniac (1983) calcularon el tiempo de colapso para
una capa en expansion plano-paralela a velocidad constante limitada en un
lado por un frente de choque. Elmegreen (1989) y Nishi (1992), lo hicieron para
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una capa en desaceleracion donde los nticleos nuevos en formacion emigran méas
lentamente hacia el frente de choque provocando la curvatura de los mismos.
Los campos magnéticos son también un importante factor en este escenario ya
que la compresion inicial en direccion paralela a las lineas de campo origina
nicleos de colapso més densos.

La idea mas importante que parece desprenderse de los modelos en este
escenario, es que existe un retraso entre la expansion de la regién HII y el
comienzo de la formacién estelar inducida provocado por la estabilidad de la
capa inicial en contra del colapso; como resultado de esto, todas las estre-
llas formadas por el choque de las capas en expansion en los bordes de una
asociacion OB deberian ser significativamente més jévenes que las estrellas de
dicha asociacion sin una distribucion progresiva de edades desde el centro hacia
el borde, aspecto que parece concordar con las observaciones de algunas aso-
ciaciones OB. Algunos ejemplos observados son: Orion OB1 (Blaauw, 1991);
Per OB2 y Ceph OB3 (Sargent, 1979); Rosseta (Phelps & Lada, 1997). Este
escenario parece ser contrario al de formacion estelar inducida a “Pequena es-
cala” |, en el cual la presiéon comprimia grumos ya existentes en forma rapida,
dando origen a poblaciones estelares cuya edad no diferia de las poblaciones
progenitoras.

Formacién estelar inducida a gran escala (céscaras y
anillos): La expansion alrededor de una fuente de presion centralizada, con-
lleva la formacién de cascaras o anillos que pueden volverse gravitacionalmente
inestables y asi formar una nueva generacién de estrellas en la periferia. El
tamafio de estos anillos puede ser pequeno (unos pocos parsecs) o grande (cien-
tos de parsecs), dependiendo de la presién generada por la fuente interna y la
densidad del MIE circundante. Existen varios ejemplos de cimulos estelares
ubicados a lo largo de cdscaras gigantes en nustra galaxia y galaxias vecinas:
IC 443, W28, W44, 5147, HB21 (Odenwald & Shivanandan, 1985), W5 (Sato,
1990), AraOB1 (Arnal et al., 1987; Rizzo & Bajaja, 1994). Tenorio-Tagle &
Bodenheimer (1988), hicieron un resumen de todas las cascaras gigantes en
expansion en nuestra galaxia y otras galaxias, focalizando especialmente en la
relacién de estas estructuras con la evolucion del MIE y la formacion estelar.

Los trabajos analiticos de inestabilidades gravitacionales en cascaras en ex-
pansién comenzaron con Ostriker & Cowie (1981) y Vishniac (1983), mientras
que Mc Cray & Kafatos (1987) trataron conjuntamente las teorias de expan-
sion de cascaras y formacion estelar, usando como fuente de energia para la
expansion los vientos estelares estacionarios o inyeccién de energia de super-
novas en forma continua. Los criterios para la formacion estelar en una céscara
en expansion o anillos, son similares a los vistos para la formacién estelar in-
ducida a “escala intermedia”. Las cascaras y anillos detras del frente de choque
conllevan una variedad de inestabilidades cinematicas, magnéticas y gravita-
cionales. Algunas de éstas crean turbulencia y estructuras a pequena escala
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que en un principio no estan relacionadas con la formacién estelar, pero que
luego por medio de las inestabilidades gravitacionales daran origen a grandes
condensaciones dentro del material barrido donde pueden formarse ctiimulos
estelares.

Otra condiciéon importante para la formacién estelar en la capa barrida, es
que la misma sea épticamente gruesa a la luz estelar, de forma tal que pueda
enfriarse y volverse mas densa. Esta condicién fue tratada por Franco & Cox
(1986)

1.6. Objetivos de esta Tesis

La observacién del material molecular alrededor de estrellas WR, es impor-
tante para comprender la relaciéon 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 ob-
servaciones.

En esta Tesis de Doctorado se propone:

= Estudiar la distribucién del material molecular en los alrededores de
diez estrellas WR galdcticas usando la linea (J=1—0) de la molécula
de C'20 como trazadora, los cuales fueron obtenidos con el radioteles-
copio NANTEN. Se intentarda comparar los resultados con los predichos
por los modelos y teorias de la interaccion de estrellas de gran masa con
el MIE, anteriormente descriptos. En los casos en los que sea necesario,
se desarrollaran modelos cinematicos alternativos que permitan explicar
los resultados obtenidos.

= En base a la posible relacion existente entre los intensos vientos generados
por las estrellas WR (tanto aisladas como pertenecientes a asociaciones
estelares) con el proceso de formacién estelar inducida, se estudiard el
gas molecular que se encuentra asociado a regiones de formacién estelar
cercanas a los objetos estelares en cuestion por medio del andlisis de sus
propiedades fisicas, morfoldgicas y cinematicas. Se buscaran en las mis-
mas, evidencias que indiquen que la formacion estelar propiamente dicha
se haya iniciado como causa de la interaccién entre el material molecular
preexistente y las estrellas cercanas.

» En todos los casos, las observaciones de C'?0 se complementardn con
observaciones en otras frecuencias, obtenidas mediante el acceso a bases
de datos disponibles mediante Internet, con el fin de encontrar las contra-
partes de las estructuras halladas y realizar un estudio multifrecuencia
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completo del material interestelar en los alrededores de los objetos selec-
cionados para su estudio.

En esta Tesis se analizara la distribucién de gas molecular en los alrede-
dores de las estrellas WR 14, WR 16, WR 18, WR 55, WR 68, WR 75, WR
87, WR 89, WR 91, y WR 103. Estas estrellas fueron elegidas de acuerdo a
diversos criterios:

= A los efectos de minimizar los posibles efectos de confusién por la emision
galdctica, la mayoria de las estrellas seleccionadas estan ubicadas a una
latitud galactica | b [> 1°.

» En el caso de WR 14, WR 16, WR 18, WR 55, WR 68, WR 75 y WR 103,
las estrellas no forman parte de ciimulos o asociaciones y se encuentran
relativamente aisladas de otras estrellas de gran masa. Esta situacion es
muy favorable a la hora de comparar los resultados con los modelos exis-
tentes. Ademas no existen observaciones moleculares ni trabajos previos

referidos al MIE donde estan los objetos WR 14, WR 68 y WR, 103.

s Estrellas ubicadas en las proximidades de regiones de formacién este-
lar previamente estudiadas, o regiones HII intensas donde podrian estar
llevandose a cabo procesos de formacion estelar. En el caso de WR 87
y WR 89 (posiblemente miembros del cimulo abierto HM1) y WR 91,
estas estrellas se encuentran proximas a RCW 122 y RCW 121, dos re-
giones HII muy intensas. No existen ademas en la bibliografia estudios a
gran escala del material molecular en los alrededores de estas regiones.

= En la eleccion de WR 16 , WR 18, WR 55 y WR 75, influyé tam-
bién la existencia de observaciones de mayor resolucion que los datos
de NANTEN pero en un campo muy reducido en la linea de CO. WR
16, WR 18 y WR 75 fueron observados con el instrumento SEST por
Marston et al. (1999a) y Marston et al. (2001). Estos son buenos ejem-
plos que ilustran las posibles complicaciones a enfrentar cuando no se
dispone de una adecuada cobertura espacial. En el caso de WR 55, este
objeto fue estudiado por Cappa et al. (2009), también con observaciones
obtenidas con el radiotelescopio SEST.
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Capitulo 2

Descripcion del instrumento,
observaciones y bases de datos
utilizados

2.1. Radiotelescopio de disco simple

Los radiotelescopios son instrumentos capaces de captar cantidades muy
pequenas de energia radiante y convertirla en potencia. Esto lo logra recolectan-
do la mayor cantidad de energia posible, la que luego es amplificada y alma-
cenada. Para lograr esto, un radiotelescopio cuenta fundamentalmente con un
reflector principal que recolecta la energia que incide en él, y un receptor que
la procesa y almacena.

2.1.1. Principales parametros de un radiotelescopio

Existen numerosos parametros y propiedades que caracterizan a un radio-
telescopio. Aqui se presentan algunos de los mas importantes (Kraus, 1966):

Diagrama de antena

Es una medida de la respuesta de la antena a la radiacion, como funcién de
los angulos azimutal (¢) y cenital (). Se suele denominar P(6,¢) al diagrama
de recepcion, el cual se normaliza:

Pmax<97 (b)

El diagrama de antena describe el tamano angular de la zona del cielo desde
donde el radiotelescopio recibe energia. El radiotelescopio recibe mayor canti-
dad de energia de zonas del cielo que se encuentran alineadas con el eje mayor
del I6bulo principal del diagrama de antena (P, (0,0) = 1). En la Figura 2.1 se
muestra un diagrama de antena tipico de un radiotelescopio.

Pn(9,<b):< P, ¢) )
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L obulo principal

Lobulos.
secundarios

C/AD

Figura 2.1: Diagrama de antena de un radiotelescopio

Cuanto mas grande sea el angulo entre la direccion a una fuente y el 16bulo
principal, la energia detectada para dicha fuente serda mas pequena. Los lobulos
secundarios al costado del 16bulo principal son fuente de ruido por lo que es
deseable que sean lo més pequenos posible.

Ancho del haz a mitad de potencia (HPBW)

Angulo entre dos puntos para los cuales la potencia recibida es la mitad
(P,=0,5) de lo que vale en direccién del eje principal (P,=1) (ver Figura
2.1). Este valor representa la resolucién angular del instrumento y su valor es
aproximadamente la mitad del Ancho del Haz entre los Primeros Ceros
(BWFN) por lo que: HPBW (radianes)~1,22 x (%), donde A es la longitud
de onda y D el diametro de la antena. Este parametro esta muy relacionado
con otro parametro conocido como Directividad

Angulo sélido de antena (£24)

Es aquél a través del cual la antena emitiria en forma isotrépica con una
potencia igual al méximo y es igual a la integral: Q4 = [ P,(6,¢) dQ (se
integran l6bulos principal y secundarios)
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Angulo sélido del haz principal (€2))
Se integra sélo en el 16bulo principal. Qs = [)pp ppar FPn(0, @) dS2

Angulo sélido de los 16bulos secundarios (£2,,)
Se integra sélo en los 16bulos secundarios. Q, = [ o ppar Pn(0, @) dS2.

Asf puede definirse la Eficiencia del haz (n, = Q),/Q4), el cual indica
qué tan importantes son los l6bulos secundarios y cuyo valor ideal es 1.

Area efectiva (A.;y)

Representa la porcién del area del reflector principal usada para enviar
los fotones recibidos al receptor. Este valor es menor al area fisica del receptor
(Ageom), ya que las irregularidades de la superficie hacen que se pierdan muchos
fotones. Asf puede definirse la Eficiencia de apertura (n,=A.;;/Ajcom),
cuyo valor ideal es 1.

Sensibilidad

Es la capacidad que tiene el instrumento de generar una respuesta de-
tectable ante cantidades reducidas de energia que llegan hasta él. De acuerdo
a la definicion de la potencia espectral, se puede obtener una relacién entre la
temperatura de antena (T 4) (ver pagina 46) y el flujo observado:

2kT 4
Sobs = [Jy]
Acyy
siendo k la constante de Boltzman. Asi, la sensibilidad se define como:
Sobs 2]{;CFA
= Jy/K
= /K

La sensibilidad se incrementa cuando A.rf—Ageom ¥y €s maxima cuando
Acrr=RAgeom (1a=1).

2.1.2. Interpretacién de las senales recibidas por un ra-
diotelescopio

La cantidad de energia recibida por unidad de tiempo por un radiotelesco-
pio (potencia) W, se puede expresar en funcion del brillo espectral B, el cual
es funcién de los angulos azimutal y cenital. Asi, se puede demostrar que:

W= 1/2Aeff/QB(9,¢)Pn(9,¢) 4

siendo € el dngulo sélido de la fuente, P, (0, ¢) el diagrama de antena y el 1/2
es debido a que el instrumento sélo recoge una componenete de polarizacion
(en el caso de radiacién no polarizada y con un dipolo como alimentador).
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En la practica, no se pueden ver los objetos tales como son ya que el
instrumento distorsiona la imagen, por lo tanto lo que se ve es la convolucion
entre la realidad y el diagrama de antena del instrumento. Para una fuente
puntual, se define densidad de flujo a la integral:

Sverdadero - / B(ea gb) d
quente
cuya unidad de flujo es el Jansky (Jy) ( 1Jy=10"26 Watts m~2 Hz™!).
Al observar una fuente con una antena con un diagrama P, (6, ¢), el flujo
observado esta ahora dado por:

Sobservado = /Q B<97 (b)Pn(e’ (b) dS2
fuente
de donde puede verse que Syerdadero = Sobservado, €Xcepto en el caso de una
fuente puntual, donde P, (0, $)=1 entonces Syerdadero = Sobservado- Em forma
mas general:

S(00,00) = [ B(0.0)Pal0 — 60,6 — 60) dO
fuente
con (6p,p0) la direccién de la fuente discreta y considerando que P, (6, ¢)
es simétrico. Por lo tanto:

S(6o, ¢o) = B(0,¢) * P(6y — 0,0 — ¢)

de la misma manera para la potencia espectral:

W (0o, ¢o) = 1/2Ac5B(0, ¢) x Pu( — 0, 60 — &)

El efecto producido por la convolucién en la imagen, es el de “suavizar” los
detalles en la distribucién de brillo B(6, ¢), pero el drea debajo de la misma
se conserva. El B(0,¢) convolucionado sera igual al original sélo si la antena
es perfecta, es decir, si P, (6, ¢) puede representarse por una funcién Delta de

Dirac o bien si la fuente es puntual, en cuyo caso la Delta de Dirac represen-
taria ahora al perfil de brillo B(0, ¢)

Temperatura de Antena y Temperatura de Brillo :

La Temperatura de Antena (7'4) es una medida de la potencia total recibida
por la antena y depende del instrumental utilizado. Se la puede considerar como
la temperatura que deberia tener un resistor que reemplaza a una antena para
generar la misma potencia que se genera cuando se observa el objeto celeste.
La Temperatura de Antena no es una caracteristica fisica del objeto. Como
se indicé anteriormente, se puede obtener una relacion entre T4 y el flujo

observado:
2kT 4

S.. =
obs Aeff
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La Temperatura de Brillo (Tg) a diferencia de T4, puede representar una
temperatura real del objeto observado. Considerando la Ley de Planck y la
aproximacion de Rayleigh-Jeans para bajas frecuencias:

B(0,6.)) = =

Si el objeto celeste se comporta como un cuerpo negro, entonces 1g repre-
senta la temperatura real del mismo, de lo contrario T es simplemente una
medida de la intensidad de la radiacion del cuerpo que emite la senial. Utilizan-
do algunos conceptos definidos anteriormente, es posible obtener una relacién
entre Tg v T4 para una fuente puntual, de la forma

T
Tp =2
UL

donde 7, se define como Eficiencia del haz.

2.1.3. Senal y ruido

Cuando un radiotelescopio realiza un barrido a lo largo de una fuente, se
obtiene una senal similar a la mostrada en la Figura 2.2

INTENSIDAD

POSICION

Figura 2.2: Sefal tipica detectada por un radiotelescopio
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En esta senal se ve claramente la presencia de una radiofuente, caracteriza-
da por un incremento en la intensidad detectada, asi como también pequenas
fluctuaciones de intensidad, tanto sobre la radiofuente como sobre la linea de
base. Estas fluctuaciones se denominan “ruido de senal”, y estan presentes to-
do el tiempo. Debido a que la presencia de este ruido disminuye la calidad de
los datos obtenidos, es muy importante mantener el valor del mismo lo més
bajo posible, o lo que es lo mismo, mantener la relacién senal-ruido (S/N) lo
més alta posible (esta problemética es similar no sélo en radioastronomia sino
también en las otras bandas de observacién). Por este motivo es necesario iden-
tificar las fuentes del ruido. El ruido de un sistema radioastronémico (AT,
o también llamado o) estd dado por:

C Tyys
VAB t

donde C' es una constante que depende del modo de observacion, Ty, s es la
temperatura del sistema (en K), AB es el ancho de banda de deteccién (en
Hz), y t el tiempo de integracién (en segundos). El término Ty, tiene varias
contribuciones: Tyys = T4 + T + Tom + Ty + ..., dode T4 es la temperatura
de antena (explicada anteriormente), Tx es la temperatura del receptor, Ty,
la producida por la atmésfera (es muy importante en la banda milimétrica)
y Ty la proveniente de una zona del cielo no vinculada al objeto de interés.
Estadisticamente, una fuente requiere para su detecciéon que su relacién S/N
sea mayor o igual que 3 ( T > 3 AT,,). De la férmula anterior se puede
ver que la relaciéon S/N se incrementa aumentando el tiempo de observacidn,
aumentando el ancho de banda utilizado o disminuyendo T,.

El receptor radioastronémico esta conformado por un conjunto de amplifi-
cadores conectados en serie. Cada uno de estos posee una ganancia de ampli-
ficacién y es también generador de ruido de lectura. Puede demostrarse que:

Ajjrms =

T, T T,
T = T, —
rERT e TG T aGa

donde T; y G; representan la temperatura y ganancia del amplificador ¢. Co-
mo el receptor radioastronémico es una de las principales fuentes de ruido, es
necesario reducir éste al minimo. De la expresion anterior se ve que el primer
amplificador es el méas importante, por lo tanto llevando éste a muy bajas
temperaturas, se reduce significativamente el ruido de lectura mejorando sen-
siblemente la relaciéon S/N.

2.2. Instrumento utilizado y observaciones re-
alizadas

Las observaciones utilizadas en esta Tesis de Doctorado fueron obtenidas
con el radiotelescopio japonés NANTEN de 4 m de didmetro, que la Univer-
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sidad de Nagoya (Japdn) tenia instalado en el Observatorio de Las Campanas
(Chile) (ver Figura 2.3). Las observaciones fueron realizadas por el Dr. Marcelo
Arnal y el Sr. Federico Bareilles en mayo de 2001. Para una descripcion deta-
llada del instrumento ver Ogawa et al. (1990).

Figura 2.3: Imagen del radiotelescopio NANTEN

Los espectros fueron tomados en la transicién rotacional J =1—0 (A ~ 2,6
mm, v = 115 GHz) del ?CO. El analizador espectral es un espectrémetro
acusto-6ptico de 2048 canales, con una resolucién en velocidad de 0,055 km /seg
el que otorga una cobertura en velocidad de 113 km/seg; el mismo fue centrado
en una velocidad radial de —20 km/seg. A la frecuencia observada la resolucién
angular del instrumento (HPBW) es de 2/,7. Para la calibracion en intensidad
se usé6 el método denominado “Chopper - Wheel” (Kutner & Ulich, 1981). La
calibracion de la escala de temperatura de los perfiles fue llevada a cabo me-
diante la observacién frecuente de las fuentes Orion A (calibradora principal)
y p Oph-East (calibradora secundaria). Con el fin de pasar de temperatura de
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antena (74) a temperatura de brillo (T) los perfiles fueron multiplicados por
un valor constante de 0,7, que se obtuvo a partir de las observaciones de los
puntos de calibracion.

Para cada uno de los objetos estudiados en esta Tesis, 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 obser-
vaciones permitieron obtener para cada objeto dos cubos de datos: el primero
de ellos puso en evidencia la estructura molecular a “gran escala”, mientras
que el segundo permitié estudiar con mayor definiciéon angular las estructuras
mas cercanas a la estrella. En dos casos, las zonas centrales donde el espacia-
miento fue de 2,7, las observaciones se complementaron con otra grilla para
lograr un espaciamiento en la zona central de 1’,35 (muestreo completo)

2.3. Bases de datos utilizadas

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

» Continuo de radio a 2400 MHz, llevado a cabo con el radiotelescopio de
Parkes (Australia). Resolucién angular: 10,23 x 10/,62. Disponibles en:

http : / Jwww.ug.edu.au/ ~ roy

= Continuo de radio en 4,85 GHz, del relevamiento Parkes -MIT-NRAO
(PMN) Southern Radio Survey. Resolucién angular: 4’,2. Disponibles en:

http : / Jwww.parkes.atn f.csiro.au/observing /databases/pmn/pmn.html.

» Continuo de radio en 5 GHz, llevado a cabo con el radiotelescopio Parkes
(Australia). Resolucién angular: 4’,1. Disponibles en:

http : | Jwww.mpifr — bonn.mpg.de/survey.html

» Continuo de radio en 8,35 y 14,35 GHz, Galactic Plane Survey (GPA)
(NRAO/NASA Green Bank Earth Station). Resolucién angular (FWHM):
97+ 0,1en 835 GHzy 6,6 + 0,2 en 14,35 GHz. Disponibles en:

http : | Jwww.gb.nrao.edu/ ~ glangsto/GPA/
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Linea de A=21 cm del HI del Southern Galactic Plane Survey (SGPS I)
obtenido con Australian Telescope Compact Array (ATCA) + Parkes.
Resolucién angular: 2. Disponibles en:

http : | Jwww.atnf.csiro.au/research/HI /sgps/queryForm.html

()ptico, Ha obtenido del relevamineto SuperCOSMOS. Resolucién an-
gular: ~1”. Disponibles en:

http : / Jwww — w fau.roe.ac.uk/sss/halpha/

()ptico Ha obtenido del relevamiento Southern H-Alpha Sky Survey
Atlas (SHASSA). Resolucion angular: ~6’. Disponibles en:

http; / Jwww.skyview.gs fc.nasa.gov

Optico, obtenido del Digitalized Sky Survey (DSS). Resolucién angular:
17.7. Disponibles en:

http; | Jwww.skyview.gs fc.nasa.gov

Infrarrojo (IRAS Sky Survey Atlas) para A = 12, 25, 60 y 100 pm.
Resolucion angular: ~ 2'. Pertenecientes al archivo de datos infrarrojos
de la NASA (IRSA). Disponibles en:

http : //irsa.ipac.caltech.edu

Infrarrojo del Midcourse Space Experiment (MSX)para A = 8,28, 12,13,
14,65, y 21,3 pum. Pertenecientes al archivo de datos infrarrojos de la
NASA (IRSA). Resolucién angular: ~ 18”.3. Disponibles en:

http : //irsa.ipac.caltech.edu/Missions/msx.html

Biblioteca digital del Sistema de Datos Astrofisicos de la NASA (ADS).
Disponibles en:

http : / /adsabs.harvard.edu

Centro de datos de Estrasburgo (CDS). Disponibles en:
http : //cdsweb.u — strasbg. fr
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Capitulo 3

Tratamiento de los datos y
parametros derivables de las
observaciones

3.1. Observaciones de 2CO

3.1.1. Las moléculas de H, y CO

Es sabido con certeza que el elemento mas abundante en el Universo es el
HI (aproximadamente un 90 % del mismo). 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,
atémica o molecular, de acuerdo a las condiciones de temperatura y radiaciéon
dominantes. Como se mencioné anteriormente, el hidrégeno ionizado puede
ser detectado por su emisién de energia en el continuo (radiacién free-free o
de Brehmsstralung), mientras que el hidrégeno atémico, por su emision en la
linea de 21 cm, ambas en la banda de las radiofrecuencias.

La energia de una molécula (absorbida o emitida), se debe a tres procesos:

= Transiciones electrdnicas: involucran energias de unos pocos electron-volts
(eV') y se observan principalmente en la banda 6ptica y ultravioleta del
espectro electromagnético.

= Transiciones vibracionales:se originan por oscilaciones de la molécula res-
pecto de la posicién de equilibrio; involucran energias de ~ 0,01 eV, y
se observan principalmente en la banda IR del espectro electromagnético.

= Transiciones rotacionales: se originan por la rotacién de la molécula; in-
volucran energias de ~ 0,001 eV, y se observan en la banda de radio.
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Considerando una molécula diatémica con una configuracién electrénica
determinada, existe una expresion empirica que reproduce aproximadamente
la energia potencial de un estado ligado en dicha molécula. Esta aproximacion
es conocida como Potencial de Morse, y su expresion matematica es:

V(r) = D (1—elrre))?

donde r, representa la separacién de equilibrio de los atomos constituyentes
de la molécula diatéomica y D es la energia de disociaciéon cuyo valor depende
de la molécula.

A potenciales vibracionales bajos, el Potencial de Morse se puede aproximar
por una parabola, y asi las soluciones a la ecuacién de Schrodinger conforman
un conjunto de niveles de energia vibracional cuantificados, dados por:

E,=w+1/2) h wy conv = 0,1,2,3,.....

siendo v el nimero cuantico vibracional con Av = + 1 y wy la frecuencia
de la transicién (ver Figura 3.1).

Para el andlisis de los niveles de energia rotacionales, la molécula diatémica
es considerada como un 'rotador rigido’, es decir como un sistema constituido
por dos masas puntuales unidas por una barra rigida. Para este modelo de
molécula, la energia de rotacién es:

Bt = 1/2 T w? con [ =1/2 purg

siendo I el momento de inercia respecto del centro de masas, ry la distan-
cia media entre los dtomos, i la masa reducida del sistema y w la velocidad
angular.

Considerando que el momento angular L tiene la direccién de w, la energia
de rotacion puede ser expresada como

B = L* /21

Resolviendo la ecuacion de Schrodinger, se obtiene que la energia rotacional
de esta molécula esta discretamente cuantificada a valores

E; = h2n BJ (J+1) con B=h/4rl y J=0,1,2,...

siendo J el nimero cuantico rotacional con AJ = + 1.
A medida que la energia rotacional aumenta, la molécula se estira, por lo
que a la ecuacion anterior se le debe agregar un término adicional

E; = h2r BJ(J+1) — hD (J(J+1))?
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Figura 3.1: Representacién esquematica de los niveles vibracionales y rotacionales en una
molécula diatémica

En la Figura 3.1 se representan esquemdticamente algunas transiciones
rotacionales y vibracionales para una molécula diatomica.

En una nube molecular las temperaturas promedio son muy bajas (tipica-
mente ~ 10 K) y es asi que dentro de éstas predominan las transiciones rota-
cionales. Cabe destacar que para que las mismas se produzcan, la molécula
tiene que tener un “momento dipolar eléctrico permanente”, es decir despla-
zamiento entre el centro de cargas y el centro de masas, condicién que el Hy
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claramente no cumple. Es por este motivo que la molécula Hy no se observa
directamente a través de transiciones rotacionales, sino en forma indirecta a
través de su accién sobre otras moléculas, como el CO. El Hy emite lineas
vibracionales claramente detectables, pero éstas se producen por la accién del
campo de radiacion de estrellas de gran masa cercanas al borde de la nube mo-
lecular en las zonas conocidas como PDRs (ver Hollembach & Tielens, 1997).
La colisién entre las moléculas Hy y CO, provoca un cambio en los esta-
dos rotacionales de esta tltima permitiendo la deteccion 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—-0w~115GHz)y J=2—1 (vr~230 GH=z).

3.1.2. Reduccién de los espectros y confecciéon de los
cubos de datos

Los espectros calibrados (ver Capitulo 2) fueron procesados 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, la cual representa la respuesta en frecuencia del radiometro. Con este
proceso se eliminan de las observaciones los efectos instrumentales. Este pro-
ceso debi6 hacerse individualmente en cada espectro. Luego, las observaciones
de 5,4 y 2.7 de espaciado fueron separadas para obtener sendos cubos de datos
con la tarea CUBE. Estos cubos de datos debieron ser convertidos y pasados
a extension FITS (Flexible Image Transport Sistem) por medio del paquete
GILDAS

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 estandar, dos de los ejes corresponden a algin
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 Iy b son
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,1). En la Figura 3.2 se muestra un esquema de un cubo de de datos (1,b,v)
y una imagen “posicién-posicion” que puede extraerse de éste. Las imagenes
extraidas de un cubo (v,1,b) o (v,b,1) son llamadas “posicién-velocidad”, ya que
la velocidad estard necesariamente en uno de sus ejes.

Con la tarea CUBE se crearon cubos de datos de 17 px x 17 pxr x 2048
canales (para los datos con 54 de espaciado), de 13 px x 13 pxr x 2048
canales (para los datos de 2',7 de espaciado) y 12 pr x 12 pr x 2048 canales
(para los datos tomados con muestreo completo).
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Latitud Galactica
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Longitud Galactica

Figura 3.2: Esquema de un cubo de datos (1,b,v) y de uno de los planos del mismo.

3.1.3. Analisis del cubo de datos y deteccién preliminar

de las estructuras moleculares relacionadas con
las estrellas WR

El analisis del cubo de datos, se realizo con el paquete de procesamiento
de imégenes AIPS (Astronomical Imaging Processing System). A los efectos de
reducir el volumen de datos a ser procesados, se buscé trabajar sélo con los
rangos de velocidad del cubo de datos que mostraban la presencia de senal de
CO (8canar)- Para identificar esas imagenes se utilizé la tarea ISPEC, con el fin
de obtener en forma general la distribucion 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
medio individual (RM S;,q) en aquellas imdgenes que se encontraban libres de
senal. Luego se utilizé la tarea LGEOM, con el fin de incrementar el nimero de
pixels en las imagenes pero respetando la informacién original de las mismas;
asi pasamos a tener dos cubos de 170 X 170 X dcqnar ¥ 130 X 130 X deanal, que
son los datos con los que finalmente se trabajo.

Para la identificacién de las estructuras moleculares asociadas a las estre-
llas se utiliz6 como primer herramienta la tarea GREYS; con esta tarea, la
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distribucion de emisiéon de CO se despliega como una graduacién cromética
en tonos de grises o lineas de contornos para algin nivel de intensidad, las
cuales facilitan la deteccién de las estructuras buscadas; esta graduacion de
grises o lineas de contorno pueden representar temperaturas o bien densidades
de columna, las cuales pueden considerarse directamente proporcionales 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
modelo de rotacién galdctica (Brand & Blitz, 1993), es posible determi-
nar la distancia de una estructura molecular. Esta distancia (llamada
distancia cinematica), deberia coincidir dentro de los errores, con alguna
de las distancias catalogadas para la estrella WR.

En referencia al modelo de rotacién galactica mencionado anteriormente,
es importante destacar las limitaciones del mismo. Los errores involucrados
en la determinacién de la distancia cinemética pueden ser grandes (1 kpc o
mas). Otro inconveniente es la “ambigiiedad en la distancia”, por la cual en
el primer (0° < [ < 90°) y cuarto cuadrante (270° < [ < 360°), para cada
velocidad, existen dos distancias posibles. Otra fuente de error es el bajo gra-
diente de velocidades en determinadas direcciones (75° < 1< 90°) y (270° < [
< 295°). Esto ocasiona que un pequeno error en la velocidad implique un gran
error en la distancia.

La busqueda de Burbujas Interestelares y/o cdscaras de material molecular
en expansion, fue derivando en la gran mayoria de los casos en el hallazgo
de estructuras moleculares cinematicamente mas complejas que re-
quirieron de un analisis diferente al expuesto y en algunos casos muy
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distintos entre si y que seran discutidos caso por caso, por lo que los méto-
dos y criterios expuestos anteriormente pueden considerarse como un primer
criterio de busqueda

Para la identificacion de las estructuras moleculares posiblemente asociadas
a las estrellas (o a las regiones HII cercana a ellas), se procedi6é a hacer una
integracion de las imagenes en distintos intervalos de velocidad. Las mismas de-
bieron extraerse previamente con la tarea SUBIM. La integracion propiamente
dicha, se realizé con la tarea SUMIM. Como consecuencia de este promedio se
mejora la relacién senal/ruido (S/N), a cambio de perder resolucién en veloci-
dad; de esta manera se acentué la presencia de determinadas componentes que
aparecen en un rango amplio de velocidades y por otro lado, pierden intensi-
dad aquellas que lo hacen en un rango més pequenio (fluctuaciones del MIE).
En primer lugar, se realizaron imégenes integradas en intervalos de 1 km/seg
(18 imagenes aproximadamente); el ruido cuadrético medio de estas imagenes
integradas, segiin la teoria de errores esta dado por:

RMS;,
RM Sintegrado = Wd

Esta teoria indica también, que un valor de temperatura “confiable”, es
aquel en el cual la relacién (S/N)> 3, es asi que los valores de temperatura del
contorno mas bajo, tomado sobre las imagenes integradas, fueron de 3 RMS
(3 o) o mayores.

Luego de analizar estas imagenes, y con el fin de mejorar la resolucion
en velocidad y visualizar mejor déonde empiezan y terminan las estructuras
posiblemente vinculadas con las estrellas, se hicieron imagenes integradas cada
0,5 km/seg (9 canales aprox.). Finalmente se confeccioné 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 o a la regién HII asociada a ella.

Como se vera mas adelante, estas estructuras fueron estudiadas y compara-
das con imagenes de la regién a otras longitudes de onda.

3.1.4. Calculo de los principales parametros asociados a
las nubes moleculares

Determinacion de densidades de columna

Se define la densidad de columna de una especie como el nimero de molécu-
las o atomos de dicha especie que estan contenidos a lo largo de la linea de la
visual dentro de un cilindro de drea 1 cm?. Mateméaticamente, para una especie

A:
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Ny = /82 na ds [moléculas cm™2] (3.1)
S1

donde n 4 es la densidad numérica de la especie A y s; v s son las distancias
lineales entre las que se encuentra la misma.

Usualmente, la determinacion de la densidad de columna de hidrégeno mo-
lecular (Np,) requiere el uso de dos lineas del CO: la linea J = 1 — 0 del '2CO
(6pticamente gruesa) y la linea J = 1 — 0 del 3CO (6pticamente delgada);
haciendo luego uso de la suposicion de que la temperatura de excitacion del
1200 es igual a la del ¥CO puede inferirse el valor de la densidad de columna
del 2CO (Niz¢o) , que mediante relaciones de abundancia entre éste y el Hy
permite obtener Ny, .

Para esta Tesis de Doctorado, solo se conté con observaciones de la linea
J =1 — 0del 2CO, por lo que el método brevemente descripto anteriormente
no pudo ser empleado. En su lugar se hizo uso de la relacion existente entre la
densidad de columna del Hy y la intensidad integrada (area debajo del perfil) de
la linea de CO (Ico),Nu,/Ico, que es frecuentemente usada para determinar
la distribucion de Hy en la galaxia. Probablemente esta relacién no sea la
misma para todas las nubes moleculares individuales, pero aun asi, resulta
muy util para la determinacién de la masa de Hy. Este valor fue determinado
por varios autores: Gordon & Burton (1976); Solomon & Sanders (1980); Black
& Wilner (1984); Sanders et al. (1984); Bloemen et al. (1986). En este trabajo
se utilizard el valor obtenido por Diegel et al (1996). Utilizando observaciones
de rayos v ( > 70 eV) hacia las nubes moleculares en Cepheus Flare, estos
autores encontraron que:

Nu,/Ico = (1,940,3) x 10% [moléculas cm 2K 'km™'seg]  (3.2)

Este valor se tomara como un promedio global en toda la galaxia y no
estd afectado por las distintas condiciones de excitacién, abundancias y profun-
didades 6pticas locales. Cabe considerar que los valores de N 7, /Weo obtenidos
en esta clase de estudios conforman un limite superior, debido a la posible exis-
tencia de fuentes puntuales de rayos v que no han sido tenidos en cuenta para
los célculos.

De esta manera:

Ny, = 1,9 x 10% / ’ Tco(v) dv [moléculas cm™2] (3.3)

v1

donde la integral del segundo miembro, representa el area debajo del perfil
entre los valores de velocidad vy y vy entre los que se encuentra la estructura.
Para calcularlo numéricamente la integral se reemplaza por:
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Ny, = 1,9 x 10* Ty Av [moléculas cm™2] (3.4)

donde T¢o es el valor promedio de temperatura de la regién y Awv la exten-
sién en velocidad de la estructura. El valor T es calculado sobre la imagen
promediada en el rango total de velocidad utilizando la tarea TVSTAT de
AIPS y considerando como material perteneciente a la estructura molecular a
aquél que se encuentra comprendido dentro del primer nivel de temperatura
que circunscribe a la estructura, adoptando este nivel como el correspondiente
a 30 (o superior). Como se verd en los proximos capitulos, la determinacién del
primer nivel de temperatura en regiones que son cinematicamente complejas
(reg HII y /o regiones de formacién estelar) requiere un andlisis més exhaustivo.

Determinacién de la masa
Obtenida la densidad de columna del Hy, la masa de Hy puede calcularse
directamente por medio de la siguiente relacion:

—1
M = pmg Ng, Aco x (2 x 10%gr) [ M, ] (3.5)

siendo = 2,76 el peso molecular medio suponiendo una abundancia de
Helio del 25% , Aco = Qco x d?, d la distancia y Qo el angulo 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 célculo de la
densidad volumétrica debe suponerse alguna forma geométrica para la nube.

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

» La relacién entre Ny, y Weo, cuyo error fue cuantificado por Diegel et
al. (1996) (ver arriba).

s La incerteza en las distancias espectrofotométricas estelares utilizadas,
algunas de las cuales pueden llegar al 40 % (van der Hucht, 2001).

Como puede verse en la Ecuacion 3.5, la dependencia de M con la distancia
es d? por lo que, si el error en la distancia es grande, el error en Ny, se hace
despreciable. Haciendo una simple propagacion de errores, puede verse que un
error del 50 % en la distancia introduce un error del 100 % en el cédlculo de
las masas, por lo que las masas calculadas pueden diferir notablemente del va-
lor medio. Estas diferencias se trasladan también a las densidades volumétricas.
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Determinacion de las velocidades de expansién y sistémica

A lo largo de esta Tesis, se encontraran diversos tipos estructuras molecu-
lares, algunas de ellas comprendidas en un amplio rango de velocidades.

Siendo v; y v9 las velocidades maximas y minimas respecto del LSR entre las
que se encuentra la estructura de CO, la extensién en velocidad Av = v — vy,
corresponde al rango de velocidad en el que dicha estructura estd definida; en
el caso de una céscara o estructura expandiéndose, la velocidad de expansion
se calculé simplemente como Av/2.

La velocidad sistémica estd aproximadamente definida por vy + Av/2, y re-
presenta la velocidad con la que la estructura se acerca o aleja del observador.
En el caso de una Bl o céscara en expansion corresponde a aquella en la que
la cavidad se nota més claramente y existe un mayor gradiente de temperatura.

Determinacién de las dimensiones

Dada la morfologia irregular de algunas de las estructuras anulares o semi-
anulares encontradas, en los parametros geométricos calculados interviene un
cierto factor de subjetividad; para obtener el radio de las mismas se utiliz6 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 ge-
ométrico que se determina con anterioridad), de esta manera se obtiene un
grafico de T (temperatura promedio) vs. distancia angular, lo que permite
(suponiendo una distribucién gaussiana de temperaturas) el calculo del radio
de las estructuras, proyectado en el plano del cielo. Luego, adoptando las dis-
tancias a las estructuras se calcularon los radios lineales de las mismas.

3.2. Observaciones de HI

La linea de A=21 cm (r=1420,40576 MHz) se origina debido a una transi-
cién entre dos estados de la estructura hiperfina del atomo de HI. Por ser una
linea espectral, al igual que en el caso del CO, la base de datos con la que se
cuenta consiste generalmente en un cubo de datos.

La deteccion de estructuras de HI posiblemente asociadas a las estrellas
en estudio asi como a las regiones HII relacionadas con ellas, es relativamente
mas complicada que en el caso del CO, ya que el dtomo de HI es mucho mas
abundante y se encuentra distribuido mas uniformemente en la galaxia.

Los criterios utilizados para identificar BI alrededor de estrellas WR, son
similares a los explicados para el caso de CO, es decir, se espera que exista un
minimo en la distribuciéon de HI alrededor de la estrella, rodeado por una capa
en emision y eventualmente en expansion.
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Determinacion de la densidad de columna y la masa
Como ya se vio anteriormente, la densidad de columna de HI es

Nur :/ nur ds
0

Resolviendo la ecuacion de Boltzman para los niveles 0 y 1 de la estruc-
tura hiperfina del HI y considerando el coeficiente de absorcion del HI, puede
obtenerse

/ T(v) dv = 5,4873 x 107 (Tg)~! / nards
o 0

donde 7(v) es la profundidad éptica de la linea y Ts es la temperatura de
excitacién de la linea (temperatura de spin). Reemplazando esta ecuacién en
la primera

Npr(em™2) = 1,823 x 10 Tg(K) / (V) dv
Suponiendo una nube de HI con Tg, 7(v) y que no tiene una radiofuente
de continuo por detras, la resolucion de la ecuacién de transporte resulta

Tb = Tg(l — 677)

siendo Tj la temperatura de brillo. En el caso de que la nube de HI sea
transparente (épticamente delgada), entonces 7 << 1 y asi la expresién de la
T, puede aproximarse por

Tb:TS T

asi volviendo a la densidad de columna

Nir(em™2) = 1,823 x 10 /OO Ty(v) dv (3.6)

La integral del segundo término representa al area debajo de la linea de HI
y puede calcularse en forma geométrica o grafica (AIPS).

El célculo de la masa se realiza a partir de Ny y es similar al caso del CO,
es decir, multiplicando la densidad de columna por el area subtendida por la
estructura de HI y por la masa del d&tomo de H. De igual manera que en el
caso del CO, esta masa depende del cuadrado de la distancia, por lo que los
errores introducidos en el calculo pueden llegar a ser altos.
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3.3. Observaciones infrarrojas

A partir de las densidades de flujo medidas en 12, 25, 60 y 100 pm del
relevamiento IRAS es posible derivar varios pardmetros de interés astrofisico:

Flujo y luminosidad infrarroja total
Midiendo los flujos en las cuatro bandas IRIS, es posible determinar los
flujos y luminosidades totales en el IR (Tokunaga 2000)

Frr(Wm™) = 1,0 x 107 (20,653 Fy5 + 7,538 Fy5 + 4,578 Fgo + 1,762F10)(3.7)

donde Fio, Fys, Fso y Figo corresponden a las densidades de flujo en 12, 25,
60 y 100 pum, respectivamente, en unidades de Jansky. Asi, la luminosidad IR
total sera

Lir (Lg) = 3,112 x 107 d* Fip (3.8)

siendo d la distancia en pc.

A diferencia de las lineas espectrales, la emisién en el continuo (IR o con-
tinuo de radio) puede estar contaminada con emisién de fondo galactico la
cual puede originar un error por exceso en las mediciones del flujo. Es por este
motivo que la emisiéon de fondo debe removerse con anterioridad. Con este fin
se utiliza la tarea IMFLT del paquete AIPS. Esta tarea ’ajusta’ un fondo de
acuerdo a mediciones en pequenos sectores del cielo que luego son interpolados
y este cielo es luego sustraido de la imagen.

Temperatura y masa de polvo

Como fuera mencionado anteriormente, la radiacion UV emitida por las
estrellas es absorbida por los granos de polvo inmersos en las nubes moleculares
aledanas y reemitido en el IR, fundamentalmente en el IR lejano (FIR). Esta
emision puede ser descripta por una distribucion Planckiana multiplicada por
un factor de ’emisividad’ proporcional a ¥™ donde m se denomina indice de
emisividad y su valor esta comprendido entre 1 y 2, dependiendo del material
que conforma el grano de polvo y de la morfologia del mismo (Scoville & Kwan,
1976). Asi la emisién de un grano de polvo estd dada por

BT —vmxonls L
<d)_y X g ehu/de_l

(3.9)
con Ty la temperatura del polvo.Puede verse que si se cuenta con los valores
de densidad de flujo a dos frecuencias, T, puede ser obtenida ya que haciendo

el cociente de flujos
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Syl B Y1\ ehug/de -1
5, =G oA (3.10)

Por lo general para el calculo de T; en una nebulosa suele usarse v;=5000
GHz (A = 60 pum) y 1,=3000 GHz (A = 100 um) ya que a estas frecuencias las
densidades de flujo tienen poca contaminacion de lineas nebulares.

Teniendo el valor de T, es posible calcular la masa del polvo

My (My) = 4,81 x 10712 Fygg d* (eM388/Te _ 1) (3.11)

donde Figg es la densidad de flujo en 100 pm.

3.4. Observaciones en continuo de radio

Como se menciono6 en el Capitulo 1, las regiones HII ionizadas por el campo
radiativo de las estrellas cercanas, emiten radiacién originada por procesos
libre-libre y que es detactada en el continuo de radio.

Considerando una region HII con una profundidad éptica para la emisién de
contiuno 7., con una extensiéon en la linea de la visual [, usando la aproximacién
de Rayleigh-Jeans (bajas frecuencias), y no habiendo una fuente de continuo
de fondo, de la solucién de la ecuacién de transporte para esta regién HII se
puede obtener la expresion del flujo observado para la misma

Sobs = Sfuente<1 - eiTc)

siendo Sobs:<2kTB/)\2> quente y Sfuente:<2kTe/)\2> quentm con TB y Te
las temperaturas de brillo y electronicas de la region HII respectivamente y
Q yente €l dangulo sélido subtendido por la fuente. Considerando:

= 7. >> 1 (proceso Opticamente grueso)
— Pobs — Sfuente =2k Te (V/C)2 quente

» 7. << 1 (proceso épticamente delgado)
— Oobs — Sfuente Te = 2k Te (V/C)2 quente Te

Utilizando para 7. la aproximacién de Altenhoff et al. (1960)

7. = 8235 x 10 2T, v=2 EM
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siendo EM la medida de emision dada por

!
EM = / n?. dl con n, la densidad electrénica de la region HII (con puro H)
0

el flujo observado queda expresado por
Sops = Cte T, 0%y~ 01

es decir que el flujo observado en el contiuno de radio para una region HII es
de la forma S, o< v*, donde « es el indice espectral , que toma el valor ~ 2
para 7. >> 1 (bajas frecuencias) y ~ —0,1 para 7, << 1 (altas frecuencias).
Emisiones de este tipo son conocidas como térmicas y son tipicas en regiones
HII. La frecuencia para la cual el flujo es el mayor es conocida como frecuencia
de turn-over (vro) y es la frecuencia en la que la curva cambia la pendiente.
Las emisiones no térmicas poseen un o ~ —0,5 / —0,7 y son espectros tipicos
en remanentes de supernovas. En la Figura 3.3 se puede ver un espectro tipico
de una regién térmica y una no térmica.

log S

log v
Figura 3.3: Espectros tipicos de una fuente térmica y una no térmica.

Por lo tanto, la obtencién del valor de a es muy importante para entender
la naturaleza del proceso de emisién que se observa. La obtenciéon de a puede
hacerse midiendo el flujo en el continuo en dos frecuencias distintas por encima
de vro S1y Ss ast:

o = lOg(Sl/SQ)

= Tog(r /) (3.12)
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Teniendo mediciones de flujos en mas de dos frecuencias es posible una
determinacién més exacta de a a partir del grafico log(S) vs. log(v) ya que la
recta determinada por tres puntos o mas posee una menor incerteza que una
determinada con sélo dos puntos.

Para la determinacion de otros parametros fisicos de una regién HII tales
como la masa de gas ionizado (M;,,), la densidad electrénica (n.) y la medida
de emisién maxima (EM,,..), es necesario usar algunos modelos geométricos
sencillos para la misma (para mas detalles de este procedimiento ver Mezger
& Henderson, 1967). Los modelos considerados son:

= Modelo I: Densidad electréonica constante n. dentro de una esfera de
didmetro aparente 0..¢ y 0 fuera de ésta.

= Modelo II: Densidad electrénica constante n. dentro de un cilindro de
didmetro aparente 6.; cuyo eje de simetria es paralelo al eje de la visual
y con largo igual al didmetro, y 0 fuera de éste.

= Modelo III: Distribucién exponencial decreciente con densidad méaxima
Ny v ancho a potencia mitad 0

Con estos modelos pueden obtenerse:

n T S, D 0
© ) = 146, 884 x 102(——C 0175 (28GHz05¢ 7 =05 ¢ \-15(313
(Cm_g) Uy 9 8 X 0 (104 K) ( Jy ) (kpc minarc) (3 )

M; T, SsaH D Oc
wony 0.419 € 0,175 2N\0,5 /1 7 \2,5 1,5 3.14
( M, ) =0, (104 K) ( Jy ) (k:pc min arc (3.14)

EM, 0. = us3 0,291 (— - 3.15
s (kpc) (mm arc) cm*?’) ( )

siendo Ssap. la densidad de flujo en 5 GHz, D la distancia, y 64 el ancho a
potencia mitad aparente de la fuente. Los valores uq, us y us fueron tabulados
por Mezger & Henderson (1967) y estdn dados en la Tabla 3.1

En una regién HII pueden existir diferencias en la densidad que pueden
afectar el calculo de las cantidades mencionadas anteriormente. Una vez elegido
el modelo, es necesario estimar qué fraccién del volumen estd ocupado en
realidad por el gas ionizado. Esta fraccion puede ser estimada con el factor
de llenado f, el cual se define como la fraccion del volumen total ocupado
por el plasma referido al volumen total en el que éste se distribuye. A modo
de ejemplo, si se esta estudiando una nebulosa que presenta una morfologia
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[abla 3.1:

Uy ) | us
Modelo I | 0.775 | 1.291 | 1.471
Modelo IT | 0.857 | 1.167 | 1.201
Modelo III | 0.911 | 3.106 | 1.065

anular, y para el célculo de su masa ionizada se utilizé el Modelo I (esfera de
densidad constante), entonces f puede calcularse como:

f _ 4/37T(Rgxt — R?nt)
4/37TRea:t3
siendo Ry v Rin los radios exteriores e interiores de la nebulosa anillo,
respectivamente. El valor de f puede ser calculado también multiplicando por
un factor que represente el porcentaje de ocupaciéon del anillo por el plasma.

De esta manera, M;,,, n. y EM,,.. se ven modificados de la siguiente forma :

(3.16)

M, =[P M n,=f"n. EM,, = fEMyqu

won max

M/ . n.y EM _ son losnuevos valores, obtenidos al considerar una mor-
fologia més aproximada a la real. Como puede observarse n, > n.. Los va-
lores de densidades electrénicas en nebulosas anillo y regiones HII obtenidos
por medio de la utilizacion de cociente de lineas en el espectro optico, son
notablemente mas altos que los obtenidos por medio del método explicado an-
teriormente. Esta diferencia puede ser entendida en término de incrementos
localizados de densidad dentro de la nebulosa. Por lo tanto la determinacion
de n. por medio de la utilizaciéon de lineas épticas ofrece una alternativa al
calculo de f como:
f= G (3.17)
n@

siendo n, el valor de la densidad electrénica calculado utilizando la Ecuacién
3.13 y n. es el valor obtenido por cociente de lineas 6pticas. Esto significa que
f podria encontarse entre un rango de valores dados por las Ecuaciones 3.13
y 3.17

Otra cantidad que es posible medir en una regién HII es el naimero de
fotones ionizantes en el continuo de Lyman requeridos para man-
tener la ionizacién (Ny,.). Este pardmetro puede ser calculado utilizando la
ecuacion obtenida por Simpson & Rubin (1990):

Nrye = 5,25 x 10" T, Ssop, & (3.18)

La obtencién de este valor permite estimar (suponiendo un tipo espectral)
la cantidad de estrellas que pueden estar ionizando la regiéon HII.
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Capitulo 4

El gas molecular asociado a WR
16

4.1. Descripcion de la zona y antecedentes

Las nebulosas anillo 6pticas multiples, son objetos que se han encontrado
alrededor de algunas estrellas WR. Estas nebulosas son anillos concéntricos
de distintos tamanos que pueden ser vistos en una misma linea espectral o en
lineas distintas; comunmente las lineas espectrales usadas para estos estudios
son las lineas de Ha (A = 6563 A) y de Omr (A = 5007 A). La existencia de
tales objetos puede ser explicada en el marco del modelo denominado The three
wind model (Garcia Segura & Mac Low, 1995; ver Capitulo 1, Seccién 3). En
este modelo la evolucién de una estrella O origina una cavidad en el MIE que
es llenada por el viento denso y lento que tiene lugar durante la fase de gigante
roja (RSG), material que es luego alcanzado por el viento rapido y menos
denso de la fase WR. Una de las primeras biisquedas sistematicas de nebulosas
anillos multiples en la banda éptica fue hecha por Marston (1995). En dicho
trabajo se detectd la presencia de anillos multiples alrededor de las estrellas
WR 16, WR 30, WR 40 y WR 85. En la Figura 4.1 se muestra la emisién
en la linea Ha observada en los alrededores de la estrella WR 16 (HD 86161)
obtenida del relevamiento SuperCOSMOS. En dicha imagen puede apreciarse
la estructura de multiples anillos encontrada por Marston (1995). El anillo
mas interno bordea casi completamente a la estrella a una distancia angular
de ~ 4, siendo més intenso en la regiéon norte y noroeste y menos notable en
la region sureste. La emision de este anillo se torna mas difusa a medida que
se acerca a la estrella. Existe un segundo anillo, con un radio de ~ 8 y que
posee un filamento muy intenso que se extiende desde (1,b)=(281°,—02°22’)
hasta (1,b)=(280°57",—02°36"). La emisién de este anillo también se debilita a
medida que disminuye la distancia angular a la estrella. Existe otro filamento
que se extiende desde (1,b)=(280°55",—02°22") hasta (1,b)=(280°50',—02°35" y
que podria ser parte de un tercer anillo que rodea a la estrella WR 16.
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Figura 4.1: ITmagen Ha obtenida del relevamiento SuperCOSMOS. La estrella WR 16 se
encuentra en el centro del campo.

Como se menciono en el Capitulo 1, el material molecular alrededor de WR
16 fue estudiado por Marston et al. (1999) utilizando observaciones de la linea
J=1—0 del 2CO obtenidas con el radiotelescopio SEST, con una resolucién
angular de 45”. Los autores encontraron un “capullo” de material molecular
que rodea al anillo Ho interno, a una velocidad de ~ —5 km/seg. La masa
calculada por los autores para el mismo estd entre 5 y 78 My (dependien-
do de la distancia adoptada y la metalicidad) por lo que atribuyeron a éste
un origen estelar. La region observada no parece cubrir toda la extension del
material molecular detectado, siendo tal vez éste uno de los motivos para la
determinacion de una masa tan pequena. En las proximas secciones de este
capitulo, nos proponemos investigar la componente molecular encontrada por
Marston et al. (1999) utilizando las observaciones de la linea J=1—0 del 2CO
obtenidas con el radiotelescopio NANTEN en un campo de mayor extensién
a fin de establecer con ain mayor certeza si esta componente esta asociada a
WR 16 asi como también el origen del material molecular que la conforma.
Se buscaran también otras componentes moleculares que puedan estar aso-
ciadas a WR 16 o que tengan alguna vinculacién con algunos de los anillos
anteriormente descriptos.
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4.2. Busqueda y analisis de las componentes
moleculares asociadas a WR 16

En la Figura 4.2 se muestran los perfiles de emisién obtenidos con NANTEN
en la direccion de seis puntos de la nebulosa anillo alrededor de WR 16, cada
uno de ellos identificados con una letra miniscula en el borde superior izquier-
do. Los perfiles a, b, ¢ y d fueron tomados en posiciones correspondientes al
anillo externo, mientras que los perfiles e y fen posiciones correspondientes al
anillo interno.
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-20 -10 0 10

1
-30

zzzzz
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Longitud Galactica

L
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Velocidad radial (km s ~%)

1
-30

28] 7 28 1

1 1 1
30 20 -0 0 10 30 -20 -10 0 10
Figura 4.2: Perfiles de emisién obtenidos en seis posiciones de la nebulosa anillo alrededor
de WRI16. Los perfiles fueron tomados en édreas circulares de ~ 3’ de didmetro centradas en

las posiciones indicadas por los circulos negros.
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Como puede observarse de la Figura 4.2, la presencia de CO es detectada
a lo largo de dos intervalos de velocidades: i) ~ —8 a —4 km/seg (perfiles a, b
y ¢) yii) —11 a —9 km/seg (perfiles fy posiblemente e).

En la Figura 4.3 se muestra la emisién promedio de CO en la region com-
prendida en la Figura 4.1. Puede apreciarse la existencia de una tinica compo-
nente molecular intensa (Tg ~ 0,9 K) en el rango de velocidades ~ —12 a —1
km/seg. Esta tinica componente observada podria ser el resultado de la suma
de las dos componentes detectadas anteriormente. Como puede observarse no
se aprecian componentes moleculares a velocidades mayores que 0 ni menores
que —12 km/seg.

0.69 _

0.46 — m

Te (K)

0.23 - —

| | | | |
-60 -40 -20 0 20

Velocidad radial (km/seg)

Figura 4.3: Perfil de emisién del CO en una regién de 32,4 de lado alrededor de WR 16.

En la Figura 4.4 se muestra la distribucién de la emisién del 12CO obtenida
del cubo de datos realizado con un muestreo de 2',7 de espaciado. Las imdgenes
abarcan un rango de velocidad que va desde —11,5 a —2,5 km/seg y el intervalo
de velocidad de cada imagen es de 1 km/seg. El campo de las mismas es similar
al de la Figura 4.1.

A lo largo de todo el intervalo de velocidad se pueden apreciar distintas
componentes moleculares las cuales son identificadas en la Figura 4.4 con letras
mayusculas y en orden creciente de velocidad radial. En el intervalo —10,5 a
—9,5 km/seg se observa una estructura intensa (T g(pico)~ 2,4 K) que serd de-
nominada componente A, ubicada al suroeste de WR 16 y cuya extensién en
velocidad es ~ 1 km/seg.

En el rango de velocidades —7,5 a —3,5 km/seg puede apreciarse que la
estrella WR se encuentra en una zona con muy baja emisién molecular. La
misma se encuentra circundada por una estructura molecular que la rodea
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parcialmente hacia altas longitudes galacticas y que estd formada por varias
componentes que denomminaremos B, C y D

La componente B comienza a hacerse distinguible en el intervalo de veloci-
dades —7,5 a —6,5 km/seg y alcanza su méxima intensidad (Tp ~ 3,7 K) en
el intervalo —6,5 a —5,5 km/seg en la posicion (1,b)=(281°08',-2°25).

La componente C aparece en el intervalo de velocidades —6,5 a —5,5 km /seg
y alcanza su méaxima intensidad (Tp ~ 2 K) en la posicién (1,b)=(281°08’,
—2°40'), en el intervalo de velocidad —5,5 a —4,5 km/seg.
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Figura 4.4: Tmagenes de la distribucién de *2CO integradas en intervalos de 1 km/seg. La
posiciéon de WR 16 estd indicada por la cruz en el centro del campo. Los niveles de contorno
van de 0,4 K (~ 50) a 1,75 K en intervalos de 0,2 K, y desde 1,75 K en intervalos de 0,35
K. El intervalo de velocidades abarcado por cada mapa estd indicado arriba a la izquierda.

En el intervalo de velocidades de —5,5 a —4,5 km/seg puede apreciarse

también una pequena componente ubicada en (1,b)=(281°11',—2°33’) que po-
dria estar fisicamente asociada a las componentes C y B.
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Figura 4.4: (continuacién)

La cuarta componente molecular (componente D) comienza a ser detecta-
da en el intervalo de velocidades de —6,5 a —5,5 km/seg y alcanza su méxi-
ma intensidad (Tp ~ 4 K) en el intervalo —5,5 a —4,5 km/seg en la posi-
cién (1,b)=(281°12',-2°47"). Esta componente continia detectable a velocidades
mayores a —3,5 km/seg cuando las componentes B y C han desaparecido.

En la Figura 4.5 se presenta una imagen integrada de la distribucién de CO
en el intervalo de velocidades —6,5 a —3.,5 km/seg superpuesta con la emisién
Ha. Como puede apreciarse, el gas molecular en este intervalo de velocidades
muestra una notable correspondencia morfoldgica con el anillo interno visible
en la emisiéon Ha hacia el borde menos brillante del mismo. Esta estructura,
que de aqui en adelante sera denominada Anillo Molecular Externo (AME),
es la estructura molecular encontrada por Marston et al. (1999) y que fue
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denominada “capullo molecular” en dicho trabajo (ver Figura 1.13 de esta
Tesis Doctoral). En la Figura 4.5 estd indicada la zona observada por Marston
et al. (1999). Como puede apreciarse, el AME no fue observado en su totalidad

por dichos autores.
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Figura 4.5: Emisién del 12CO (contornos) integrada en el rango de velocidad —6,5 a —3,5
km/seg superpuesta con la emisién He (grisado). Los niveles de contorno van de 0,5 (~ 6,3
o) a 1,5 K en intervalos de 0,15 K, y de 1,5 K a 6,3 K en intervalos de 0,35 K. La linea de
trazos delimita la zona observada por Marston et al. (1999)

Una inspecciéon visual de la Figura 4.5 permite individualizar a la com-
ponentes B, C y D anteriormente mencionadas. Como puede observarse las
componentes B y C conforman claramente la estructura del AME, mientras
que la componente D se encuentra espacialmente separada del mismo. Para
una mejor visualizacion de la extension espacial de estas estructuras, en la
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Figura 4.6 se muestra la emisién del *CO integrada en el mismo rango de ve-
locidades de la Figura 4.5 pero construida con el cubo de datos realizado con
un muestreo de 5,4 de espaciado que permite abarcar un campo de ~ 86’ de
lado. En dicha figura se pueden observar las componentes B y C notoriamente
separadas de la componente D. El AME estd indicado por la linea de puntos.
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Figura 4.6: Emisién de 12CO integrada en el rango de velocidad —6,5 a —3,5 km/seg en
un campo de ~86’ de lado. La posicién de WR. 16 est4 indicada por la cruz en el centro. Los
niveles de contornos son similares a los de la figura anterior.

Para observar en mayor detalle los rangos de velocidad abarcados por cada
estructura, se confeccionaron las imégenes posicién-velocidad. En la Figura 4.7
se muestra una imagen velocidad-latitud galactica promediada en un intervalo
de longitud galactica que va de 281° a 281°20'. Puede apreciarse que la com-
ponente B abarca el rango de velocidad que se extiende desde ~ —9 hasta
—4 km/seg, mientras que la componente D abarca un rango de velocidades
distinto, que se extiende de ~ —7,5 a —2,5 km/seg. La posicién aproximada de
la componente C estd indicada aunque ésta no puede identificarse claramente.
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Figura 4.7: Imagen Velocidad-Latitud Galactica integrada en 281°< [ < 281°20’. El nivel
de contorno inferior es de 0,4 K (~ 3 o) y el espaciado entre los mismos es de 0,3 K. La
latitud galatica de WR 16 esta indicada por la linea punteada en el centro del campo.

Al observar la imagen posicion-velocidad de la Figura 4.7 en el rango de
velocidad —6 a —11 km/seg, el AME (conformado por las componentes B y
C) junto con la componente A adoptan una morfologia semianular (indicada
en la Figura 4.7 por una semicircunferencia a trazos) a modo de cdscara en
expansién, con el casquete de la misma (componente A) moviéndose hacia el
observador. La posicién de WR 16 (indicada en la Figura 4.7 por una linea
punteada) esté cerca del centro de la semicircunferencia.

En la Figura 4.4, puede apreciarse que la emisién extendida (Tp < 1,2 K)
asociada a la componente A se encuentra proyectada sobre el borde noroeste
del anillo interno observado en Ha. Con el fin de investigar una posible relacion
entre estas dos estructuras se realizdé un estudio més detallado de esta com-
ponente molecular. En la Figura 4.8 se muestra una serie de imagenes de
la distribucion de emision del CO integradas en un rango de velocidad de
0,11 km/seg dentro del rango de velocidad que va desde —9,83 hasta —9,39
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km/seg, superpuestos con la emisién Ha del anillo interno. El rango de ve-
locidad mostrado en la Figura 4.8 abarca sélo 0,44 km/seg. Este intervalo
de velocidad es méas pequeno que el intervalo en el que la componente A es

observable (~ 1 km/seg).

-9,83a-9,72 km/seg -9,72 a -9.61 km/seg

-9,61 a -9,5 km/seg -9,5a-9,39 km/seg

]

R e
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28100
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Figura 4.8: Imagenes de la distribucién de 2CO integradas en intervalos de velocidad
de 0,11 km/seg (contornos) dentro del rango de velocidad de —9,83 hasta —9,39 km/seg
superpuestos con la emisién Ha del anillo interno (grisado). Los niveles de contorno van de
0,45 K (~ 2,5 o) hasta 1,12 K en intervalos de 0,17 K y a partir de 1,12 K en intervalos
de 0,35 K. El intervalo de velocidades de cada imagen esta indicado en el borde superior

izquierdo de cada panel.
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En la Figura 4.8 se observa que la componente A estd formada por dos
subcomponentes claramente distinguibles. Una muy intensa ubicada en (1,b) =
(281°05",—02°38") (A1) y otra menos intensa y mas difusa que se extiende irre-
gularmente desde una latitud galdctica b=—02°28" hasta b=—02°36" abarcando
la posicién del anillo Ha interno (A2), y cuya morfologia cambia notablemente
de un intervalo de velocidad al siguiente. En el intervalo de velocidades —9,61 a
—9,5 km/seg, la subcomponente A2 adopta una morfologia semianular en muy
buena correspondencia morfoldgica con el anillo Ha interno y con un minimo
coincidente con la posicion de WR. 16. Esta estructura sera denominada Anillo
Molecular Interno (AMI). En la Figura 4.9 se muestra éste con mas detalle.
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Figura 4.9: Panel superior: Emisién de >CO en el intervalo de velocidad —9,61 a —9,5
km/seg (AMI). El rango de grises va desde 0,385 K hasta 1,33 K. La posicién de WR 16
estd indicada por la cruz en el centro. Panel inferior: Superposiciéon del AMI con la imagen
Ha.
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La determinacion del intervalo de velocidad del AMI se basé exclusiva-
mente en la coincidencia morfolégica entre la distribucion de CO y la emision
correspondiente a Ha, por lo que dicho intervalo podria extenderse hacia veloci-
dades ligeramente superiores y/o inferiores. Es decir que el rango de velocidad
de 0,11 km/seg debe considerarse como un limite inferior. En la Figura 4.10 se
muestra la integracién realizada sobre cinco canales (0,275 km/seg) anteriores
y posteriores al intervalo de velocidad en el que se identifica al AMI. Como
puede apreciarse, en estos intervalos de velocidad se ha perdido completa-
mente la morfologia anular y no parece haber correspondencia morfolégica con
la emisién Ha. Por lo tanto, el intervalo —9,61 a —9,5 km/seg parece ser una
eleccién adecuada para identificar al material molecular que mayoritariamente
podria encontrarse vinculado con el AMI.

-9,875 a —9,61 km/seg -9,5 a -9,225 km/seg

-2 28- .
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40
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Figura 4.10: Emisién de '2CO en los intervalos de velocidad anterior y posterior al del
AMI. Los niveles de contorno van de 0,19 (~ 2,5 o) a 1,35 K en intervalos de 0,19 K, y a
partir de 1,35 K en intervalos de 0,35 K. Los intervalos de velocidad se encuentran en la
esquina superior izquierda de cada imagen. La posicién de WR 16 esta representada por la
cruz en el centro del campo.

Al observar la Figura 4.10, puede notarse que la subcomponente Al es
visible en un rango de velocidades mayor respecto al del AMI. Para mayor de-
talle, en la Figura 4.11 se muestran las imagenes Velocidad-Longitud Galactica
obtenidas integrando en los rangos de latitudes galacticas correspondientes al
AMI (—2°34" < b < —2°28') y a la sucomponente Al (—2°42" < b < —2°34').
Ambas imagenes fueron obtenidas de un cubo de datos que fue previamente
alisado en velocidad (filtro tipo hanning) con el fin de individualizar en forma
mas clara las componentes moleculares mencionadas anteriormente.
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Figura 4.11: Panel superior: distribucién de 2CO entre —9,61 y —9,5 km/seg.
Panel intermedio: Imagen longitud galactica-velocidad obtenida promediando la emisién
entre —2°34" < b < —2°28'. Panel inferior: Imagen longitud galdctica-velocidad obtenida
promediando la emisién entre —2°42" < b < —2°34/
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En la Figura 4.11 claramente se puede apreciar que la subcomponente Al
esta presente en un intervalo de velocidades que va aproximadamente desde
—10,5 a —9,5 km/seg, mientras que el material asociado al AMI sélo estd pre-
sente desde ~ —9,6 hasta —9,5 km/seg. No parece existir una superposicién
en velocidad entre ambas estructuras. Ademas de las diferencias en la veloci-
dad antes senaladas, existe también una diferencia notoria en la intensidad de
la emision de la linea molecular. La estructura molecular correspondiente al
AMI alcanza s6lo una intensidad de emisién de 0,7 K (~ 5 o) mientras que la
correspondiente a la subcomponente Al supera los 2,3 K (~ 14 o).

En las préximas secciones analizaremos las posibles relaciones entre el
AME, la subcomponente Al y el AMI con las nebulosas anillo Ha y la es-
trella WR 16. Se intentara explicar también el corto intervalo de velocidad en
el que el AMI es detectado.

4.3. La nebulosa infrarroja

La Figura 4.12 muestra la emision correspondiente a las bandas de 60 y
100 pm del relevamiento IRAS de alta resolucién (HIRES) a la que se le ha
sustraido la emisién de fondo. La emision en 60 pum revela la existencia de un
conspicuo anillo cuya posiciéon y tamano coinciden con el anillo Ha interno
y con el AMI. La estrella WR 16 se ubica aproximadamente en el centro del
mismo.
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Figura 4.12: Panel izquierdo: Emisién en 60 um de gran resolucién (HIRES) obtenida por
el satélite IRAS. Panel derecho: Emision en 100 pm. La posicién de WR 16 estd indicada
por la cruz en el centro de ambas figuras.
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La emision en 100 um es mas irregular, detectandose varias estructuras que
no estan presentes en la emisién en 60 ym. En la emisiéon en 100 pm también se
observa una emisién anular ubicada alrededor de WR 16, aunque la morfologia
de ésta no es tan simétrica como la observada en 60 pm.

4.4. Analisis y discusion

Como ya se mencioné anteriormente, Marston et al. (1999) concluyeron que
el AME (o “capullo molecular” en dicho trabajo) encontrado a velocidades en-
tre —7,5 y —3,5 km/seg, tenia un origen estelar debido principalmente al bajo
valor de la masa determinada para esta estructura. Sin embargo, esta con-
clusion presenta algunos puntos controversiales, a saber:

» El método utilizado para calcular la masa de la estructura y las su-
posiciones posiblemente hechas para tal fin (sobre esto se volvera mas
adelante)

= La extension espacial de la estructura, la cual no fue observada en su
totalidad por Marston et al. (1999) debido a una cobertura espacial in-
suficiente.

= La morfologia de la estructura. De haber sido ésta originada en la atmosfera
de WR 16 durante la fase RSG, como proponen Marston et al. (1999), de-
beria esperarse una distribucion mas esférica y no rodear sélo una parte
del anillo interno.

» La no existencia de ionizacién en la cara interna de la estructura mole-
cular. Esta seria esperable siendo material molecular tan préximo a la
estrella.

En la Seccién 4.2 se analizé la componente molecular denominada AMI
presente en el intervalo de velocidades ~ —9,6 a —9,5 km /seg. Esta componente
adopta una morfologia circular que estd en muy buena coincidencia morfoldgica
con la emision de la linea Ha y la emisién en IR en 60 pm. Esta componente
se encuentra en una posicién interior al AME. Por lo mencionado, es dable
pensar que la estructura més externa (AME) represente material molecular
interestelar barrido por los vientos estelares en una etapa mas temprana de
la evolucion estelar (posiblemente en la Secuencia Principal), y que la mas
interna (AMI) se formé en una etapa posterior ((LBV 6 RSG?) en la cual la
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atmosfera de la estrella es mas fria, lo que facilitaria la formacién de moléculas
y granos de polvo. Ademas la existencia de material molecular ubicado muy
préximo a WR 16 hace suponer que tanto la energia radiante como la mecénica
producidas en la actual fase WR no han llegado a actuar en forma apreciable
sobre el AMI y mucho menos sobre el AME.

A continuacién se analizaran en cierto detalle las caracteristicas del AME y
AMI, se calcularan algunos de sus parametros fisicos y se intentard corroborar
el origen propuesto para dichas estructuras.

4.4.1. Caracteristicas del AME y la subcomponente A1l

Densidad columnar y origen del AME

En el Capitulo 1, se mencioné que Marston et al. (1999) encontraron una
masa para el AME de 5 M, valor que podria llegar a 78 M dependiendo de la
distancia a la estrella WR 16 y del grado de metalicidad del material molecular.
El bajo valor de la masa encontrado para esta componente molecular fue uno
de los argumentos mas fuertes de los autores para atribuirle a la misma un
origen estelar. Cabe mencionar que para derivar este valor de masa los autores
utilizaron una densidad de columna de CO calculada mediante

Neo ~ 1,24 x 10® 1557 [em™] (4.1)

donde Ico representa la intensidad integrada (drea debajo del perfil) de
la transicién J=1—0 del *CO en unidades de K km/seg. Luego la masa fue
calculada haciendo uso de

M = Nco B Aveam 1t foo [Mo)] (4.2)

siendo fco = Neo/Np, la relacién de abundancias entre el CO y el Hy, Apeam
el area del haz, B el nimero de haces abarcado por la estructura molecular
y i el peso atémico de la molécula Hy. Para foo los autores adoptaron el
valor 9x1074, que fuera el calculado para la envoltura circumestelar de la
supergigante roja IRC +10420. Los autores explican que esta relacion entre
Nco e Ico es aplicable en un rango limitado de valores de Icp (1 - 10 K
km/seg) y temperaturas de excitacion (5 - 25 K) pero no detallan el origen
de la férmula ni las suposiciones utilizadas para llegar a ella. Una relacion
directa entre estas cantidades, en principio s6lo podria encontrarse bajo la
suposicién de que la linea J=1—0 de la molécula de 2CO es Spticamente
delgada (1200 << 1).

Para una linea (u — 1) 6pticamente delgada, suponiendo equilibrio ter-
modindmico local (LTE) y que la temperatura de excitacién es muy superior
a la temperatura de fondo césmico (Te,.>>T) puede encontrarse que:

_ hBJu(Jutl) hvy

Ico =3x10 Bupv(e” = )(e*= ' —1)Ngo [Kkm/seg] (4.3)
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siendo J, el nimero cuantico rotacional del nivel superior de la transicién,
vu la frecuencia de la transiciéon (en unidades de GHz), T, la temperatura
de excitacién (en unidades de K), B la constante molecular rotacional (en
unidades de Hz) y up el momento dipolar molecular (en unidades de Debye).
Introduciendo los valores de las constantes correspondientes a la linea J=1—0
de la molécula de 2CO (J, = 1, v = 115 GHz, B = 5,76x10° seg™!, u =
0,112 Debye) en la ecuacién anterior, se obtiene:

9231 x 104 .
N12CO ~ E— - ICO [Cm 2] (44)
l—e T

Considerando temperaturas de excitacién T, ~ 5 — 25K
Nico =~ (1,16 x 10" — 345 x 10") Ico  [em™?] (4.5)

La ecuacion 4.5 es muy similar a la ecuacion 4.1 empleada por Marston et al.
(1999), a excepcién del exponente 1,175 el cual representa una parametrizacion
ligada al rango de T.,. e Ico mencionados anteriormente. La ecuacion 4.5
representa también un limite inferior en la densidad de columna del 2CO,
ya que la linea rotacional J=1—0 de esta molécula generalmente se comporta
como Opticamente gruesa.

El cédlculo de la masa del AME requiere ciertas suposiciones acerca del
origen del mismo. Segun lo visto en la Ecuacién 4.5, Marston et al.(1999)
probablemente supusieron que el material molecular de esta estructura es épti-
camente delgado, lo que implica que el valor de Ny, obtenido de esa manera
es muy inferior al que se obtendria suponiendo que el material molecular es
de origen interestelar (ver Ecuacién 3.3). Si se pudiese obtener Ny, median-
te un método que no impliquara efectuar alguna suposicion acerca del origen
del mismo, o bien de la fisica de emision de las lineas moleculares, podria
compararse este valor con los valores obtenidos con los métodos mencionados
anteriormente (Ecuacién 3.3 y Ecuacion 4.5) y verificar cudl de ellos es mas
aproximado.

Cuando se observa en la direccion de una estrella, la radiaciéon emitida por
la misma sufre a lo largo de la linea de la visual un proceso de absorcién y
extincion producido por el H y los granos de polvo del MIE entre la misma y
el observador. Existe una relacion entre la absorciéon producida en la luz visual
de la estrella con la densidad de columna del H dada por

Ay = Ry x1,72x107% x Ny (4.6)
donde Np representa la densidad de columna total de H (N(z42p,)). Ademas

R, o 3,1  (MIE difuso)
V"7 1 4—5 (en algunas nubes densas)
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Consideremos dos estrellas 1 y 2 cuyas posiciones aparentes son muy cer-
canas entre si, pero en la direccién de la estrella 2 existe una tinica nube
molecular que no estd presente en la direccién de la estrella 1 (ver Figura 4.13)

X

Estrella 1

Observador
AVz

A

Estrella 2
nube molecular

Figura 4.13:

De acuerdo a este escenario la estrella 1 sufrird una absorcion visual Ay, =Ry x
1,72x1072%x Ny y la estrella 2 Ay,=Ry x 1,72 x 10722 x Nt 428y (nube molecular) s
o sea que la diferencia en magnitudes de absorcién entre la estrella 1y la 2 se
debe exclusivamente a la nube molecular, o sea que:

AAV = AV1 — AV2 = RV X 1,72 X 10722 X NHg(nube molecular) (47)

Determinando de alguna manera AAy es posible obtener una estimacion
de la densidad de columna de una nube molecular sin hacer ningun tipo de
especulaciones acerca de la fisica de emision de sus lineas. Una estimacion de
Ay, v Ay, puede derivarse a partir de la relacién entre la extincién (o enrojeci-
miento) con la absorcién visual. Esta es apreciable en los diagramas color-color
en el IR cercano (bandas J,H y K). En la Figura 4.14 esta representado un
esquema simple del diagrama (J-H) vs (H-K) en el que se muestra la ubicacién
en el mismo de las estrellas 1 y 2 de la Figura 4.13. Se puede observar que la
estrella 2 estd mas alejada de la curva que representa las estrellas enanas sin
enrojecer que la estrella 1; es decir que Ay, <Ay,. Por lo tanto, observando
en la direccién de la estrella 1 y de la estrella 2 pero obteniendo los colores
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de un grupo de estrellas (y no sélo de una), es posible inferir una absorcién
representativa en cada una de estas direcciones. Luego restandolas entre si, es
posible obtener una estimacién de AAy,.

(J_H) 12 T T T T T
1 - —
o8 Gigantes sin enrojecer
0.6 - B
Enanas sin enrojecer
0.4 E
0.2 - B
0 - —
o2k ‘ 1
) 1 1 1 1 1
-0.1 0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
(H-K)

Figura 4.14: Esquema de un diagrama color-color en el IR cercano en el que se encuentran
las estrellas 1 (no enrojecida por la nube molecular) y la estrella 2 (enrojecida por la nube
molecular).

Utilizando la informacién de las magnitudes J,H y K del catalogo 2MASS
para algunos puntos en la direccién del AME asi como también de zonas fuera
del mismo, donde no hay deteccién de la linea *CO (1-0), es posible graficar los
diagramas color-color para dichas posiciones. Sélo se tomaron aquellas fuentes
con relacién senal/ruido > 10 (calidad AAA). En la Figura 4.15 se muestran
los diagramas (J-H) vs. (H-K) para estrellas ubicadas en la direcciéon del AME
(panel inferior) y estrellas ubicadas fuera de éste (panel superior). La busque-
da de las fuentes se realiz6 en &reas circulares de 3’ de radio indicadas por
las circunferencias punteadas en las figuras de la derecha. Puede apreciarse
cualitativamente el comportamiento esperado, es decir que en la direccion del
AME, hay una mayor cantidad de estrellas enrojecidas (mayor Ay ).

En la Figura 4.16 se muestran histogramas en los que se representan el
numero de estrellas que tienen una Ay dada. Las lineas de trazos corresponden
a las estrellas observadas hacia el AME, mientras que las lineas sélidas iden-
tifican las estrellas de la zona de comparacion. A fin de reducir la confusién
originada por las estrellas gigantes, las estrellas utilizadas para confeccionar
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Figura 4.15: Panel superior izquierdo: Diagrama color-color para estrellas ubicadas fuera
de la extension del AME. Panel superior derecho: Emisiéon de CO en el rango de velocidad
—6,5 a —3,5 km/seg. Las posiciones donde se obtuvieron las fuentes 2MASS estén indicadas
por las circunferencias punteadas. Paneles inferiores. Idem panel superior pero en la di-
recciéon del AME. Las lineas punteadas en los diagramas color-color representan los limites
en el diagrama de las estrellas usadas para confeccionar los histogramas (ver texto)

los histogramas se ubican por debajo de la recta de enrojecimiento superior de
las enanas (ver Figura 4.15). Los anchos de las barras (~ 1 Ay) fueron adop-
tados en base a los errores de las magnitudes fotométricas del relevamiento
2MASS. Los histogramas reflejan el comportamiento explicado anteriormente,
es decir que existe una mayor cantidad de estrellas enrojecidas en la direccién
del AME.

La resta directa de estos histogramas permitiria, en teoria, eliminar a todas
las estrellas que han sufrido los mismos procesos de absorciéon en ambas direc-
ciones; en otras palabras el histograma resultante podria interpretarse como
el histograma representativo de las absorciones producidas exclusivamente por
el AME. En la Figura 4.17 se muestra el histograma resultante de la resta
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Figura 4.16: Histogramas en el que se representan las absorciones visuales de las estrellas.
El histograma de trazos discontinuos representa a las estrellas observadas en la direccién del
AME, y el de trazos continuos a las estrellas fuera de éste.
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Figura 4.17: Histograma resultante de la resta entre los histogramas correspondientes a
objetos en la direcciéon del AME y en la direcciones fuera de éste.
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mencionada anteriormente. Los barras con valores negativos corresponderian
a estrellas que no han sufrido la absorcién de esta nube molecular, es decir a
aquellas estrellas que no estan en la direccion del AME y aquellas que si lo
estan pero se encuentran delante del mismo. Por otra parte, las barras con
valores positivos representarian a las estrellas que han sufrido absorcion del
AME, es decir aquellas estrellas que se encuentran por detras del mismo. En-
tre los valores positivos, puede observarse que las absorciones visuales entre 4
y 7, son las mas frecuentemente producidas para estrellas ubicadas por detras
del AME, por lo tanto estos valores serfan los mas indicados para representar
la absorcion visual producida por el mismo.

De esta manera considerando un valor intermedio de Ay ~ 6, a partir
de la Ecuacién 4.6 obtenemos un valor de Ny, &~ 8 x10?! moléculas/cm?. Si
comparamos este valor de densidad de columna con el obtenido por Marston
et al. (1999) (Ng, = 7 x10* moléculas/cm?) y el que se obtiene de usar
la Ecuacién 3.3 (Ng, ~ 1 x10?! moléculas/cm?), puede apreciarse que esta
ultima esta en mejor acuerdo. Es decir que la emisién del material molecular
del AME se asemeja més a la emisién del material molecular promedio en la
Via Lactea. Este hecho reafirma atn mas la suposicion de que el AME es de
origen interestelar.

Cabe destacar que el método desarrollado anteriormente posee grandes
fuentes de error y no es recomendado para determinar en forma exacta el valor
de Np,; sin embargo aqui se lo ha empleado tan sélo para tener una idea de
los 6rdenes de magnitud de dicho valor, a fin de compararlo con los valores
obtenidos por otros métodos.

Distancia al AME

Uno de los principales parametros a determinar para el AME es su dis-
tancia. Utilizando el modelo de rotacion circular galdctico (Brand & Blitz,
1993) es posible obtener la distancia cinematica. En base a la distribucién en
velocidad observada para el CO en la Figura 4.7, la velocidad sistémica que
fue adoptada para el AME es ~ —6 km/seg. En la Figura 4.18 se muestra la
relacion velocidad radial vs. distancia obtenida de la curva de rotacion galacti-
ca para una longitud galactica | = 281°. En esta figura se encuentra senalada
la velocidad radial sistémica adoptada para el AME.

Debido a la ambigiiedad en la distancia para este cuadrante, a la velocidad
radial —6 km/seg, le corresponden los valores de distancia cercano y lejano de
0,7 y 2,6 kpc respectivamente. La distancia cinemética lejana 2,6 kpc coincide
con la distancia (dentro de los errores) de 2,37 £ 0,9 kpc encontrada para WR
16 (van der Hucht et al., 2001).
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Figura 4.18: Curva de rotacién galdctica obtenida para [ = 281°

Subcomponente Al: Son los vientos de WR 16 responsables de

su velocidad?

En la Seccién 4.2 se mostrd que la componente A estaba conformada por dos
subcomponentes denominadas Al y A2, las cuales se encuentran muy préxi-
mas entre si, tanto angularmente como en velocidad. La subcomponente A2
es visible en un rango mas pequeno de velocidad, y a velocidades entre —9,6
a —9,5 km/seg su morfologia se asemeja a la emisién en Ha e IR en 60 pm. A
esta estructura se la denominé AMI y muy probablemente esté formada por
material molecular de origen estelar (esta estructura se analizard en detalle
en la préxima seccién). Por otro lado, la subcomponente Al es mds intensa
y se encuentra presente en un intervalo de velocidad més extenso (ver Figura
4.11). Esta diferencia en las intensidades y velocidades radiales entre la sub-
componente Al y el AMI muy probablemente las convierta en dos estructuras
moleculares completamente distintas entre si que se encuentran proyectadas
en casi la misma direccién de la visual.

En la Seccion 4.2 se mencioné también la posibilidad de que la subcompo-
nente A constituya algun tipo de “casquete” molecular que se dirige hacia el
observador, expandiéndose junto con el AME debido posiblemente a los efectos
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producidos por los vientos de WR, 16 (ver Figura 4.7). De acuerdo al escenario
planteado en el parrafo anterior, este posible “casquete” asociado al AME es-
taria conformado s6lo por la subcomponente Al. En la Figura 4.19 se muestra
la distribucién de CO asociada al AME y a la subcomponente Al (integrada
en el intervalo —10,6 a —9,7 km/seg) superpuestas.

-0220 —

25 —

35—

Latitud Galactica

40 —

45 —

50— | I I I I I [—
281 20 15 10 05 00 280 55 50

Longitud Galactica

Figura 4.19: Superposicién de la distribucién de emisién del CO correspondiente al AME
(tono de grises) con la subcomponente Al (lineas de contorno). La posicién de WR 16
esta representada por la cruz en el centro.

. Es posible que la velocidad de la subcomponente Al se deba a la interac-
cién de la misma con los vientos de la estrella WR, 167 En el siguiente anélisis
nos proponemos investigar esta posibilidad. En la Figura 4.20 se presenta el
esquema utilizado para este fin.

En la Figura 4.20 estan representadas la posicion del observador, separado
de la estrella WR 16 por una distancia d, y separado de la subcomponente Al
por una distancia d;. El angulo sélido subtendido por la subcomponente Al
desde el observador esta representado por €2 y el angulo de separacion entre el
observador y el centro de la subcompomente Al (visto desde la estrella WR 16)
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Figura 4.20: Esquema utilizado el el cdlculo de la posible distancia entre la subcomponente
A1l y la estrella WR 16.

estd representado por . La distancia entre la estrella y Al estd representada
por r. El drea de Al (indicada con A) estd dada por:

A=Qxd; con di=(d—rxcos(6))?+ (rxsen())?
Desarrollando los cuadrados y reorganizando,
di? = d* x (1+ (r/d)* = 2(r/d) x cos(6))
De esta manera, considerando r/d<<1
A d® xQ

Por el motivo explicado a comienzos de la Seccién 4.4, se considerara que la
subcomponente A1 sélo fue afectada por los vientos producidos en la Secuen-
cia Principal. Si consideramos una masa inicial para WR 16 en la Secuencia
Principal del orden de 50 My (O5V), la tasa de pérdida de masa para este
tipo espectral (suponiendo abundancias metélicas sola es) log(M)=—6,24 y su
velocidad terminal es v,,=2870 km/seg (Smith et al., 2002), por lo tanto la
liminosidad del viento sera L,=1,4x10% erg/seg; el tiempo de vida en esta
fase es del orden de tgp ~ 4,3 x10° anos (Schaller et al., 1992). Por lo tanto
la energia mecanica inyectada al MIE durante la Secuencia Principal es E,, ~
1,9%x10° erg. Se considerara una eficiencia de conversién de energfa mecdnica
del viento en energia cinética de la nube molecular (e=Ecin gas motec/Emec wr1e6)
de ~ 0,03 (valor encontrado empiricamente para las BI a partir de las obser-
vaciones). De esta manera la cantidad de energia mecénica inyectada por la
estrella O progenitora de WR 16 que puede ser “usada”’ para incrementar la
energfa cinética de las nubes moleculares adyacentes es ~ 6 x10%®. La energia
mecénica (convertible en energia cinética) que atravesé una unidad de drea a
una distancia 7 de la estrella es 6 x10*® erg/4nr?. La subcomponente Al, con
una masa M~400 M (ver Tabla 4.1) y una velocidad de expansion v, ~
4 km/seg (respecto de una velocidad sistémica vy ~ —6 km/seg) posee una
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energia cinética E.(A1) ~ 6,4 x10 erg. Si se supone una emisién isotrépica
del viento, la cantidad de energia cinética por unidad de area es la misma para
cualquier punto de la esfera de radio r, entonces

6 x 10® erg 6,4 x 10% erg tarrbid 6 x 10¥ erg 6,4 x 10% erg
= o también —
472 A 4rr? d? x Q

por lo tanto

:2,73><d><\/§

6 x 10%8erg x d? x Q2
r =
41 X 6,4 x 10%erg

Siendo = 2,69x107% ster v d = 2,37 £ 0,9 kpc, obtenemos r = 10,6 &
4,1 pc (el error en r fue calculado principalmente en base a la incertidumbre
en la distancia de la estrella). El tiempo necesario para que la subcomponente
Al recorra esta distancia a una velocidad v, ~4 km/seg es aproximadamente
3x10% afios, el cual es muy similar al tiempo de vida de una estrella con la
masa inicial considerada para WR 16 en la fase de Secuencia Principal.

Es decir que de acuerdo a su distancia a la estrella WR 16, la subcompo-
nente Al podria estar siendo impulsada a una velocidad ~ 4 km/seg por el
viento de la estrella. Por este motivo, la subcomponente Al se considerara des-
de ahora asociada cinematicamente al AME.

Parametros fisicos asociados al AME y a la subcomponente A1l

Por lo visto hasta aqui, el AME y la subcomponente Al pueden considerarse
como distintas componentes de una estructura molecular en expansién. Por
un lado, se observa una expansion lateral, o perpendicular a la linea de la
visual, evidenciada por la casi perfecta coincidencia espacial entre el borde
interior del AME y la nebulosa Ha méas interna que rodea a WR 16 (ver
Figura 4.5). Por otro lado, lo que podria interpretarse como una expansioén
radial, evidenciada por la ubicacion, velocidad y posible distancia a la estrella
WR 16 de la subcomponente Al. Esta ultima podria ser interpretada como un
casquete acercandose hacia el observador (ver Figura 4.7).

En la Tabla 4.1 se listan los parametros fisicos calculados para el AME y la
subcomponente Al. La distancia considerada para el AME y la subcomponente
Al es de 2,37 + 0,9 kpc. La densidad de columna fue calculada utilizando la
Ecuacién 3.3. El valor de la extincién visual (Ay ) fue obtenido de la relacién
Ng, /Ay = 0,94 x 10* cm™2mag~! (Bohlin et al., 1978)

Considerando una masa de ~ 3000 My, para el AME y de ~ 400 M, para la
subcomponente Al, la energia cinética total del sistema AME + Al es E.;, ~
5,5x 107 erg, la cual es inferior a la energia mecénica inyectada al MIE por la
fase O previa a la fase WR. Esta diferencia puede explicarse tal vez debido a
una pobre eficiencia en la conversion de energia mecanica en energia cinética
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de las nubes moleculares. Ademds el sistema AME + Al no rodea en forma
total a WR 16, por lo tanto s6lo una parte de la energia mecénica radiada por
la estrella es utilizada para poner en movimiento el material molecular.

Tabla 4.1: Principales parametros fisicos determinados para el AME y la subcomponente
Al. La posicién del centro del AME corresponde a la posicién de WR, 16.

Parametro AME Al
Centro (1°,5°) 281,08 —2,55 | 281,083 —2,64
Radio angular (") 7,9 1,8
Radio lineal (pc) 5,37 1,24
Extension en velocidad (km/seg) ~ 4.5 ~14
Velocidad sistémica (km/seg) ~ —6 ~ —6
Velocidad de expansion (km/seg) ~ 4 ~ 4
Angulo sélido (ster) 2,43 x 107° 2,69 x 107°
Densidad de columna (cm™2) 1,0 x 10 1,1 x 10%
Masa de Hy (M) 3000 £ 2000 400 £ 300
Energia cinética (erg) 4,8 x 107 6,4 x 10%
Ay (mag) ~1 ~12

4.4.2. FEl Anillo Molecular Interno

Analisis morfolégico:

La morfologia del AMI hace pensar inmediatamente en una componente
molecular que esta claramente asociada a la zona mas interna de la nebulosa
anillo multiple asociada a la estrella WR 16. Sin embargo una estructura que
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es tan claramente identificable con las observaciones de resoluciéon angular
intermedia de NANTEN (HPBW=2'7), seria esperable que fuera identificable
también con observaciones de elevada resoluciéon angular. Esta estructura no
fue encontrada por Marston et al. (1999), quienes utilizaron observaciones de
alta resoluciéon angular (HPBW=45"). ; Es posible que el AMI sea el resultado
de un efecto fortuito debido a un espaciado insuficiente al cubrir la zona central
de la nebulosa?

En la Figura 4.21 se muestran los apuntamientos llevados a cabo con el
telescopio NANTEN en la zona de WR 16. En esta figura se puede apreciar
la 6ptima cobertura en la zona interna de la nebulosa anillo que rodea a WR
16. Puede observarse también que las zonas mas brillantes y notorias de la
nebulosa anillo interna visible en Ha han sido cubiertas completamente.
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Figura 4.21: Esquema de los apuntamientos realizados en la regién de WR 16, superpuesto
con la imagen Ha de la nebulosa.

En la Figura 4.22 se muestra la emisiéon en 60 pum de alta resolucién
(HIRES) de la nebulosa anillo interna alrededor de WR 16 superpuesta con
la emisién de 2CO en el rango de velocidades de —9,61 a —9,5 km/seg en
la cual se observa al AMI. Al igual que en el caso de la emisién en Ha (ver
Figura 4.9), la distribucién de *CO delinea casi perfectamente la emisién del
polvo en el infrarrojo cercano. En esta figura puede observarse una emisién
intensa hacia el oeste, tanto en la banda IR como en 2CO. A esta emisién se
la denominara Brazo O. En la misma figura se muestra el perfil de emision del
Brazo O para la linea de CO y para la emisién de 60 pm. La direccién en la
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que fue tomado el perfil (ver panel superior) es aquella en la cual el Brazo O
presenta su emision més conspicua e intensa. En dicha figura puede apreciarse
la perfecta coincidencia en la posicién de los maximos de emision para las dos
frecuencias en las que fueron realizados los perfiles.
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Figura 4.22: Panel superior Superposicién de la imagen de 60 um (tono de grises) con
la emisién de CO correspondiente al AMI (contornos). La linea de puntos representa la
direccion en la que se obtuvieron los perfiles de emisién en 60 um y CO. Panel inferior
perfiles de emisién obtenidos en 60 ym y en CO.

En la Figura 4.23 (panel superior) se muestra la emisién en 60 pym de la
nebulosa anillo interna convolucionada a una haz comun de 2',7 y superpuesta
con la emisién de '2CO en el rango de velocidades que corresponde al AMI
(—=9,61 a —9,5 km/seg). Sobre estas imagenes se realizaron integraciones en
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anillos concéntricos de 15 segundos de arco de ancho, los cuales estaban cen-
trados en la posicién de la estrella WR 16. El angulo de integracion fue elegido
de manera tal de no incluir la emision de Al. De esta manera se obtuvieron
los perfiles de emisién promedio para ambas frecuencias (panel inferior).
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Figura 4.23: Panel superior Superposicién de la imagen de 60 pum convolucionada a un
haz de 2',7 (tono de grises) con la emisién de CO correspondiente al AMI (contornos). La
flecha en linea de puntos representa la direccion en la que se realizé la integracién en anillos
concéntricos en la emision en 60 um y CO. Panel inferior perfiles de emision obtenidos en
60 pum (linea continua) y en CO (linea de trazos).

Como puede observarse, la emisiéon promedio en ambas frecuencias es muy
similar hacia la zona externa de la estructura. El maximo de emisién se en-
cuentra en ambos casos a una distancia angular de la estrella de ~ 150 se-
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gundos de arco. Por otro lado, la emision correspondiente a la zona interna de
la estructura presenta alguna diferencia entre ambas emisiones. El perfil que
corresponde a la emision en 60 pm posee una pendiente menos pronunciada
que la correspondiente a la emisién de CO, aunque este exceso de emision es
originado por la presencia de una pequena estructura perteneciente al anillo,
ubicada a 2’ de la estrella en la direccién norte.

. Es posible que esta coincidencia morfolégica sea debida a efectos de proyec-
cién de estructuras no vinculadas fisicamente entre si? Para investigar la posi-
bilidad de que esta coincidencia se deba al azar se generd, mediante un progra-
ma FORTRAN, una serie de tres ntimeros aleatorios: los dos primeros repre-
sentan la posicion del centro de una estructura anular con las mismas dimen-
siones que el AMI y el tercero representa el angulo de posiciéon de la misma.
El angulo de posiciéon se midié desde un eje cuyo origen es la estrella y cuya
direccion estd dada por la direccion de eje de latitud galdctica. La tolerancia
en la posicién del centro (primeros dos valores) esta dada por la posibilidad
de que cualquier punto caiga en un area equivalente al haz, mientras que la
tolerancia en el dngulo de inclinacién (tercer valor) esta dada por el dangulo
subtendido por el semihaz desde la posicién central (ver Figura 4.24)

(tolerancia en el angulo de inclinacion)

SN

+ HAZ DEL
TELESCOPIO

CENTRO

(WR 16)

(tolerancia en la posicion del centro)

Figura 4.24: Esquema en el que se explican las variables aleatorias consideradas para
evaluar la posibilidad de coincidencia morfolégica al azar entre las estructuras observadas.

Contando la cantidad de puntos que caen en la posicién del centro (den-
tro de la tolerancia en posicién) y con un dngulo de inclinacién similar al del
maximo del anillo Ha (dentro de la tolerancia en el dangulo de inclinacién),
es posible calcular la probabilidad de que la correlacion morfolégica observada
entre los objetos observados en CO, Ha e IR sea fortuita. Se hicieron 100 corri-
das y en cada una de ellas se generaron 10® valores al azar para cada uno de los
parametros. Cada una de las corridas se inicié con ntimeros semilla aleatorios.
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La probabilidad obtenida es del orden de ~ 0.3 %. En otras palabras, la posi-
bilidad de que una estructura como la del AMI coincida en forma casual con la
nebulosa vista en Ha y en 60 um en posicién e inclinacién es extremadamente
baja. Por lo expresado hasta aqui, se considerard que el AMI es efectivamente
la contraparte molecular de la nebulosa interna Ha y del anillo visible en 60
pm que rodean a WR 16.

Andlisis cinematico:

La morfologia del AMI asi como también la de sus contrapartes en Ha y 60
pm hacen suponer que el mismo consiste en alguna clase de cascara esférica o
envoltura circumestelar alrededor de WR 16. En la Figura 4.25 (panel superior)
se muestra el perfil de emisién de CO a lo largo de la linea punteada que se
muestra en el panel inferior; se pueden observar dos componentes ubicadas a
ambos lados del minimo, el cual posee un valor de intensidad no nulo.

En la Seccién 4.3, se hizo mencién al intervalo de velocidades angosto en el
que es visible el AMI (~ 0,1 km/seg). Claramente un intervalo de velocidades
de este orden implicaria una velocidad de expansion para la cdscara muy baja
para una estructura de este tipo, incluso para fases en las que el viento es
mas lento (RSG). Una posible explicacién a este intervalo de velocidades tan
angosto implica la existencia de una estructura que no posea material mole-
cular moviéndose en la direccién de la visual. Es decir que pueda estar tal vez
expandiéndose en direccion tangencial a la visual pero no radial. En la Figura
4.26 se muestra un diagrama esquematico de un modelo simple para explicar
la emisién observada en la Figura 4.25 asi como también el corto intervalo de
velocidades observado en el AMI.

El modelo consiste en una seccion de una cascara esférica determinada por
un angulo de corte (0) medido desde la posicion de WR 16, con simetria radial
a lo largo de la linea de la visual y expandiéndose radialmente desde la estrella.
En este modelo se supone también que la emisividad por unidad de volumen es
constante y que el material molecular emisor es 6pticamente delgado, por lo que
la emisién a lo largo de una linea de la visual dada es directamente proporcional
a la extension de la misma dentro del material emisor. En este esquema, los
perfiles de emision constan de tres partes, cada una de ellas originadas por
tres zonas en las que la longitud del material emisor varia geométricamente en
forma distinta (ver Figura 4.26)

Este modelo nos permite cambiar parametros como el dangulo de corte ©
y el radio interno, con lo cual se obtienen distintos perfiles de emision. Los
perfiles obtenidos del modelo deben ser convolucionados con un haz de 2'.7
para poder efectuar una comparacién con el perfil de emisién observado en
la Figura 4.25. La determinacién del angulo de corte puede ser realizada en
base a las velocidades observadas. Al observar una estructura en expansion, las
velocidades radiales observadas pueden deberse a movimientos en la direccién
de la visual o bien a las proyecciones de los mismos en esta direccién. En la
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Figura 4.25: Panel superior: Perfil de emisién a lo largo de la longitud del AMI. Panel
inferior: Direccion en la que fue obtenido el perfil.

Figura 4.27 se muestran esquematicamente, las componentes de las velocidades
de nuestro modelo.

Si consideramos que la estructura se expande radialmente con una velocidad
Veap, entonces las componentes de esa velocidad en la direcciéon de la visual
seran £V.,, sen(©/2). Si la estructura se mueve con una velocidad sistémica
Vy, entonces el observador la vera en un rango de velocidades que va desde Vg
+ Veup sen(©/2) hasta Vg - V,yy, sen(©/2). Por lo tanto el maximo intervalo
de velocidad en el que serfa visible la estructura serd AV, = (Vo + Vewp
sen(©/2) - (Vo - Vegp sen(0/2) = 2V, sen(0/2). En secciones anteriores se
mencioné la posibilidad de que el AMI haya sido formado en alguna etapa
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Figura 4.26: Diagrama esquemético del modelo propuesto para explicar el AMI

intermedia entre la Secuencia Principal y la fase WR, en la que también la
atmosfera fuera lo suficientemente fria como para que puedan formarse las
moléculas sin ser destruidas. Esta fase, posiblemente, sea la RSG. Para esta
fase las velocidades terminales del viento estelar son muy bajas y tienen valores
entre 10 y 25 km/seg (Leitherer, Robert & Drissen, 1992). Considerando estos
valores para las velocidades terminales y distintos valores del angulo de corte
(©), es posible encontrar distintos valores de AV,,,, v asi compararlos con el
intervalo de velocidades observado para el AMI. En la Tabla 4.2 se muestran
algunos de estos valores.

Como puede observarse de la Tabla 4.2, el &ngulo de corte cuyo valor aproxi-
ma al intervalo de velocidades observado para el AMI (0,1 km/seg) es ©~1°.
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Figura 4.27: Diagrama en el que se muestran las componentes de las velocidades del modelo

propuesto para el AMI

Tabla 4.2: Relacién Angulo de corte - AV a0

Vexp SENO
exp /2

Observador

o (%)

AV ez (km/seg)

~1-2
~05-15
~ 0,35 - 0,85

~0,15- 0,4

Es decir que para explicar este intervalo tan pequeno de velocidades, el angulo
de corte debe ser también muy pequeno, lo que le confiere a la estructura una

morfologia similar a la de un disco.
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La determinacion del radio interno de la estructura puede hacerse en base
a un analisis del perfil de emision de la Figura 4.28. En esta figura se muestran
los perfiles de emision tedricos obtenidos del modelo descripto anteriormente
para distintos valores del radio interno (en veces de R.,;) y un dngulo de corte
©=1°. Los perfiles fueron convolucionados a un haz equivalente de 2'7.

0,8

Intensidad normalizada

0,6

04

0,2

2,5 5 75 10 12,5
Distancia angular (min arc)

Figura 4.28: Perfiles de emisién teéricos obtenidos del modelo para © = 1° y diferentes
valores del R;y,: (lineas continuas) convolucionados a un haz equivalente de 2',7. El perfil de
emisién observado del AMI esté representado por la linea de trazos.

En la Figura 4.28 puede observarse que el perfil tedrico que mejor ajusta
con el observado es aquel construido con un R;,; =0,95 R.,;. Existe una clara
diferencia en la intensidad de la componente izquierda entre el perfil observado
y los tedricos, que podria ser resultado de alguna asimetria en la distribucién
del material molecular. Este efecto, no esta considerado en nuestro modelo.

Por lo tanto, de acuerdo al modelo propuesto, el AMI podria explicarse co-
mo un disco/anillo circumestelar ubicado casi en el plano del cielo, con un radio
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interno que es aproximadamente igual al radio externo. Los discos circumeste-
lares han sido considerados en numerosos trabajos. Los mismos parecen haber
sido detectados alrededor de numerosas estrellas gigantes, especialmente de
tipo Ble] (Mc Gregor, Hillier & Hyland, 1988, Kraus & Lamers, 2003) y Varia-
bles Luminosas Azules (LBV) (Nota et al., 2002); también han sido modelados
como resultado de una elevada rotacion estelar (Bjorkman & Casinelli, 1993).
Los discos circumestelares parecen ser segtin los modelos, las estructuras més
indicadas para explicar la presencia tanto de material molecular como de gra-
nos de polvo, en las cercanias de estrellas cuyo campo radiativo es muy in-
tenso. Los discos circumestelares (especialmente los formados por una elevada
rotacién estelar) podrian acumular en la regién ecuatorial el suficiente mate-
rial molecular con la densidad requerida tanto para la emisién de las lineas
moleculares como también para “autoapantallar” al material molecular (y a
los granos de polvo) de la intensa radiacién estelar.

Propiedades fisicas del AMI:

Como ya fue expresado anteriormente, el AMI pareceria tener un origen es-
telar. La interrogante que se plantea es similar a la planteada para el caso del
AME: ;Cémo calcular la masa? Muy probablemente el método utlizado para
calcular la masa del AME a partir de su densidad de columna, con la Ecuacién
3.3, no sea el indicado. Como ya se explico en el Capitulo 3, esta ecuacion refle-
ja un comportamiento general del material molecular en el medio interestelar
de la galaxia. Por lo tanto, s6lo puede ser aplicada al material molecular del
medio intertestelar . No es ilégico suponer que el material molecular que se
origine en las atmosferas estelares no tenga un comportamiento similar al ma-
terial molecular galactico, por lo que el calculo de la masa requiera un enfoque
diferente.

Como ya se describio en la seccion anterior, la suposicion de que el material
molecular pueda ser 6pticamente delgado, ofrece una alternativa para el calculo
de la masa. Si el material molecular cumple con esta condicién, la emision de
la linea molecular proveniente de todas las moléculas a lo largo del material
emisor es capaz de llegar al observador. Por lo tanto, bajo la suposicién de que
el 12CO es 6pticamente delgado, la masa calculada es en realidad un limite
inferior, ya que de no serlo sélo estariamos observando la emision de las lineas
provenientes de las moléculas exteriores y asi la masa calculada tendria un
error por defecto.

Existen indicios de presencia de material molecular épticamente delgado
en los alrededores de estrellas gigantes. Olofsson, Eriksson, Gustafsson & Carl-
strom (1993) estudiaron la emisién de CO alrededor de sesenta y ocho estrellas
de Carbdn galacticas, y encontraron que muchas de ellas podian explicarse en
base a una envoltura de material molecular épticamente delgado.

Utilizando la Ecuacion 4.4, usando una distancia de 2,37 4+ 0,9 kpc, una
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temperatura de excitacion T, ~ 15 K, y una Ioo = 0,07 K km/seg, el valor
obtenido para la densidad de columna de 2CO del AMI es Neoo > 5,2 x
10 moléculas/cm?. Usando arbitrariamente el valor f = Noo/Np, = 4x1074
(Oudmaijer et al. 1996) , la densidad de columna de Hy es Ny, > 1,3x 10'®
moléculas/cm?. Asi la masa total de Hy es M > 0,07 M.

En la Tabla 4.3 se listan algunos parametros fisicos asociados al AMI, cal-
culados a partir de su emision en CO e IR.

Tabla 4.3: Principales pardmetros fisicos determinados para el AMI

CO

Centro (1°,b°) 281,08 —2,55
Radio angular (") 2,7
Radio lineal (pc) 1,9
Extensién en velocidad (km/seg) ~ 0,1
Angulo sélido (sr) 4,35 x 1076
Npg, (cm™2) >1,3 x 108
Masa de Hy (M) > 0,07
Energia cinética (erg) () ~ 1,5 x 10"
Ay (mag) > 1,4 x 107
IR

Radio angular (") 2,2
Radio lineal (pc) 1,4
Feo um (Jy) 80 + 6
F100 wm (Jy) 26 & 2
Tpotvo (K) (m = 1,5)01 85 + 12
Mpolvo (1) (MQ) ~ 3 X 1073

(1) Valor calculado en base a una velocidad de expansién de entre 10 y 25 km/seg
(1) Indice de emisividad utilizado (ver Capitulo 3)

(T11) Este valor posee un error de ~ 100 % debido al error del ~ 40 % en la distancia.

El elevado valor obtenido para la temperatura del polvo (T,,) podria ser
consecuencia de la cercanfa del AMI a WR 16. La relacién gas-polvo obtenida
para el AMI es ~ 20, valor que es aproximadamante un orden de magnitud
menor al encontrado por Oloffsson et al. (1987) (350 £ 100) para las envolturas
circumestelares alrededor de estrellas de C ricas en N.
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4.5. Resumen y conclusiones

El analisis de la emisién de la linea rotacional (J=1 — 0) de la molécula
de 2CO en los alrededores de la estrella WR 16 revel6 la presencia de tres es-
tructuras moleculares que evidencian una clara asociacién morfologica y fisica
entre ellas y con la nebulosa anillo alrededor de la estrella.

1. El AME: esta estructura corresponde a la estructura molecular encontra-
da por Marston et al. (1999) y que fuera denominada “capullo molecular”
en dicho trabajo.

2. La subcomponente Al: se encuentra casi en la direccion de la visual de

la estrella WR 16.

3. El AMI: se encuentra intimamente asociado a la nebulosa anillo alrede-
dor de WR 16 y su ubicacién es en una posicion interior al AME.

Después de un analisis realizado a estas componentes se pudo concluir que:

» El AME estd formado por material molecular interestelar, y su morfologia
puede explicarse como el resultado de una interaccién con los vientos de
WR 16 en un estadio evolutivo méas temprano, posiblemente durante la
Secuencia Principal.

= La subcomponente Al es una estructura molecular cuya velocidad ra-
dial pudo también ser el resultado de una interaccion de la misma con
los vientos de la estrella WR 16. Posiblemente estos vientos han sido
originados en el mismo estadio evolutivo que el que interaccion6 con el

AME.

» El AME y la subcomponente Al estarian fisicamente asociadas confor-
mando un complejo molecular que se mueve a una velocidad sistémica
de ~ —6 km/seg. El mismo se estd expandiendo respecto de la posicién
de la estrella WR 16 a una velocidad ~4 km/seg.

= El AMI consiste en material molecular eyectado por la estrella WR 16 en
un estadio evolutivo en el cual su atmdsfera era mas fria, posiblemente en
la etapa RSG. Por las caracteristicas morfolégicas y cinematicas de esta
componente, podemos concluir que el AMI consiste en alguna estructura
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de tipo disco/anillo dispuesta en forma casi paralela al plano del cielo
(face-on). Este tipo de estructura permite explicar no sélo la morfologia
observada sino también la ausencia de material molecular moviéndose en
la direccién del observador. Una estructura de este tipo podria asegurar
la densidad suficiente para autoapantallar al material molecular que se
encuentra por detras del frente de ionizaciéon del AMI.

Los vientos y la radiaciéon de WR 16 no han llegado a actuar en forma
apreciable sobre el AMI (y atn menos sobre el AME), de otra manera
no podria explicarse la presencia de material molecular tan cercano a la
estrella, a pesar del probable autoapantallamiento. Esto podria significar
que la estrella WR 16 (tipo espectral WN8) ha comenzado la fase WR
recientemente, lo cual corrobora la secuencia evolutiva WN — W(C +—

WO.
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Capitulo 5

El complejo MIE en los
alrededores de WR 18

5.1. La nebulosa NGC 3199

La region HIT NGC 3199 (RCW 48) es una nebulosa 6ptica de forma irre-
gular, que rodea a la estrella WR 18 (HD 89358) (Chu, 1981). Esta nebulosa
estd formada por una estructura intensa ubicada 5 al oeste de la estrella (que
desde ahora se llamard “borde brillante oeste” (BBO) , y otra hacia el este que
es apenas visible y esté constituida por dos filamentos (ver Figura 5.1). Esto le
confiere a la nebulosa una morfologia de “doble cascara”. Una de las mismas,
que llamaremos cdscara interna, esta conformada por el BBO y el filamento
que se ubica a lo largo de | ~ 283°40/, y la otra, que denominaremos cdscara
externa también constituida por el BBO y el filamento ubicado a [ ~ 283°47".
La cdscara interna posee una forma ovoide, mientras que la cdscara externa es
casi circular (ver Figura 5.1).

NGC 3199 fue estudiada en continuo de radio a 408 MHz (Shaver & Goss,
1970) y a 2650 MHz (Smith & Batchelor, 1970). Deharveng & Maucherat
(1974) realizaron un estudio espectroscépico basado en las lineas Ha y NII
tomadas en 282 posiciones dentro de la nebulosa y concluyeron que la misma
se esta expandiendo con una velocidad de 30 km/seg. Chu (1982) realiz6 un
estudio cineméatico utilizando observaciones en las lineas Ha y O111, y encon-
tré dentro del BBO un gradiente de velocidades con velocidades méas negativas
en la direccion de WR 18. Ademas encontré desdoblamientos en las lineas
(splitting) en la direccién de la estrella y de los filamentos débiles hacia el
este. Estas caracteristicas fueron interpretadas por la autora como eviden-
cias de una expansion irregular, respecto de la velocidad radial deducida para
WR 18. Whitehead, Meaburn, and Goudis (1988) realizaron observaciones es-
pectroscépicas en las lineas Ho, N116548+6584 A vy S116716+6731 A en tres
posiciones dentro del BBO a 2’ al oeste y al noroeste de WR. 18; las velocidades
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encontradas por los autores parecerian coincidir con las encontradas por Chu
(1982), destacando la ausencia de nudos (knots) de alta velocidad en la nebulo-
sa lo que llevé a los autores a concluir que la misma tiene un origen interestelar
y que fue ionizada radiativamente por WR 18; esta conclusion parece coincidir
con el trabajo de Kwitter (1984) quien calculé una masa para la nebulosa de
252 M.

Dyson & Ghambari (1989) intentaron explicar la morfologia de NGC 3199
en base a un modelo de BI deformada, producida por una estrella en movimien-
to en un medio estatico y uniforme y concluyeron que WR 18 se estaria movien-
do a una velocidad de 60 km/seg en un medio con densidad 10 cm™, la masa
de gas ionizado seria de 110 Mg, y la masa de gas neutro de 230 My, (adoptando
una distancia de 3,6 kpc)
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Figura 5.1: Imagen Ha de la nebulosa NGC 3199 obtenida del relevamiento SuperCOS-
MOS. Los circulos representan las posiciones de observacién realizadas por Marston (2001).
La posicién de WR 18 esté indicada por la cruz en el centro de la imagen.

113



Como se mencioné en el Capitulo 1, Marston (2001) realiz6 un estudio de
esta region utilizando diversas lineas moleculares en tres franjas en la direccion
del BBO (ver Figuras 5.1 y 1.14). Se detect6 la linea J = 1 — 0 del **CO en las
posiciones hacia el norte de las franjas interna y central a velocidades de ~ —16
km/seg y al sur de la franja externa a velocidades de ~ 7 km/seg. A pesar de la
limitada extension angular de la zona observada, Marston (2001) interpreté que
las lineas moleculares eran producidas por una cascara de material molecular
expandiéndose a ~ 4 km/seg con una PDR en su borde interno. La deteccién
de lineas moleculares tales como HCN, CN, HNC y HCO™ en la posicién
de WR 18 llevé al autor a sugerir la existencia de densas aglomeraciones de
material molecular eyectado por la estrella en una fase previa a la WR, las
cuales sobrevivieron a la posterior ionizacion.

Numerosas estimaciones de la distancia se han realizado: Smith (1968) ob-
tuvo una distancia espectrofotométrica para WR 18 de 3,63 kpc; Shaver &
Goss (1970) basados en la velocidad radial medida para la linea H109« en
NGC 3199, calcul6 una distancia de 3,8 kpc; Chu (1982), usando datos fo-
tométricos de van der Hucht (1981) calcul6 una distancia para WR 18 de 3,6
kpe; Kwitter (1984) determiné una distancia espectrofotométrica para WR 18
de 3,7 kpc usando la calibracién de Lundstrom & Stenholm (1982). Para el
desarrollo de esta Tesis Doctoral, se adoptard para WR 18 una distancia de 2,2
+ 1,1 kpc. Este valor corresponde a la determinacién de distancia mas reciente
y fue realizado por van der Hucht (2001).

5.2. Resultados observacionales

5.2.1. Emision general de CO

En la Figura 5.2 se muestran los perfiles de emision de la linea J =1 — 0
del 2CO, en siete posiciones de la nebulosa NGC 3199, la cual se muestra en
el centro y que fue obtenida del relevamiento DSSR. (Digitalized Sky Survey
Red). Los perfiles se han identificado con letras minisculas en el borde superior
izquierdo de cada perfil. En una primera inspeccion visual puede observarse que
la emision del material molecular posee numerosas componentes en distintos
intervalos de velocidad.

Los perfiles a y b fueron tomados en posiciones entre los filamentos que
conforman la cdscara extena y la cdscara interna. En ambos perfiles se observa
una componente molecular intensa (Tp ~ 4,2 K) que se encuentra en el inter-
valo de velocidad de ~ 0 a 17 km/seg para el perfil a y de 0 a 20 km/seg para
el perfil b. En el caso del perfil a existen tres componentes de menor intensidad
(T ~ 1,8 K) a velocidades ~ —5 km/seg, ~ —12 km/seg y ~ —18 km/seg.
Esta ultima también aparece en los perfiles b y c.

El perfil ¢ fue obtenido aproximadamente 5 al norte de la posicion de WR
18 y es una zona cuya emisién en el 6ptico es algo menos intensa que el BBO.
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Figura 5.2: Perfiles de la distribucién de la emisién del CO en NGC 3199 en tempera-
tura de brillo (Tg) vs velocidad radial. En el centro se muestra la imagen de la nebulosa
NGC 3199 obtenida del relevamiento Digitalized Sky Survey en la banda R (DSSR). El
haz correspondiente a las observaciones de CO se encuentra en la figura central, abajo a la

izquierda

115



Se puede identificar una componente muy intensa (Tp ~ 8,4 K) centrada en
una velocidad ~ —17/—16 km/seg.

El perfil d se obtuvo en la posicion correspondiente a la ubicacién de WR
18. Pueden distinguirse dos componentes muy intensas cuyas temperaturas
pico son del orden de Tp ~ 5,6 y 4 K, siendo sus velocidades ~ —6 y 4 km /seg
respectivamente.

Las posiciones de los perfiles e y g corresponden a zonas inmersas en el
BBO. El perfil ¢ presenta una débil emisién (Tp ~ 1,9 K) a una velocidad v
~-3 km/seg.

El perfil f fue tomado en una zona cercana al BBO. Se puede observar una
componente intensa (Tp ~ 2,8 K) a una velocidad v ~ 5 km/seg.

5.2.2. Distribucion espacial del CO

Debido a la variedad y diversidad de componentes moleculares detectadas
en los perfiles de la Figura 5.2, no fue posible determinar a priori todas las
estructuras de CO presentes en el campo de la nebulosa NGC 3199. Por este
motivo, la busqueda de estructuras moleculares en la zona de NGC 3199 se
bas6 fundamentalmente en la inspeccién visual de los cubos de datos obtenidos
en dicha region.

Haciendo uso de las observaciones de CO, se analiz6 la distribucion espacial
del material molecular en la zona de NGC 3199. La meta de este analisis fue
identificar las estructuras de CO que pudiesen encontrarse fisicamente vincu-
ladas (asociadas) con NGC 3199. La distribucién del material molecular fue
comparada con la correspondiente a la emision en Ha. Esta tultima caracteri-
za la distribucion del gas ionizado. Segun se lo requiera, la distribucién de la
emision del gas molecular que se presentard a continuacién en las siguientes
imégenes, corresponderan a las obtenidas con el cubo de datos realizado con un
muestreo espacial completo (si se requiere la inspeccién de una regién pequena
pero con un mejor cubrimiento) o con un muestreo de una observacién por haz
(si se requiere un mayor campo de observacién). Las integraciones en rangos
pequenos de velocidad, permiten encontrar correspondencias morfologicas a
“pequena escala”, que de trabajar con rangos de integracién en velocidad mas
extensos se perderian. Las integraciones en todo el rango de velocidad obser-
vado se realizaron para evidenciar las estructuras mencionadas anteriormente
en forma general (a gran escala).

En la Figura 5.3 se muestra la distribucién espacial de 2CO en el rango de
velocidades de —20,7 a —14,2 km/seg obtenida del cubo de datos que posee
muestreo espacial completo.
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Figura 5.3: Distribucién del 1?CO en la nebulosa NGC 3199 (contornos) superpuesto con la
emisién Ha (tonos de grises). Las imdgenes abarcan un intervalo de velocidad de 0,6 km/seg.
El rango de velocidad cubierto se indica en el borde superior izquierdo de cada imagen. Los
niveles de contorno van desde 0,3 K(~ 3 o) hasta 3,5 K en intervalos de 0,3 K, y de 3,5 K
en intervalos de 0,7 K.
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Figura 5.3: continuacién

La componente molecular visible en este rango de velocidades (que denomi-
naremos componente A) parece tener una buena correspondencia morfolégica
con los bordes norte y noreste de NGC 3199. Dicha componente estaria forma-
da a su vez por tres subcomponentes. La primera de ellas (que denominaremos
Al alcanza su méaximo (Tp ~ 5,6 K) en (1,b) ~ (283°43',—00°49’) en el in-
tervalo de velocidades de —18,2 a —17,5 km/seg. Esta estructura es visible
en el rango de velocidades que va de —19,5 a —16,2 km/seg. La otra com-
ponente (denominada A2) puede observarse en todo el rango de velocidades
—20,7 a —14,2 km/seg y se extiende desde (1,b) = (283°33',—00°49’) hasta (1,b)
= (283°25',—01°00") recorriendo el borde norte de la nebulosa, y alcanzando
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su maximo (Tp ~ 8 K) en el intervalo de velocidad —16,8 a —16,2 km/seg en
la posicion (1,b)=(283°32',—00°52’).

En el rango de velocidades desde —16,8 a —14,8 km/seg , se ve una ex-
tensién de esta estructura cuyo maximo (Tp ~ 5,1 K) se encuentra en la
posicién (1,b) = (283°25',—00°57") en el intervalo de velocidades de —16,2 a
—15,5 km/seg . Esta estructura se denominarda A3. Las componentes Al, A2
y A3 se encuentran indicadas en la Figura 5.3.

En la Figura 5.4, se muestra la emisién promedio de la componente A
integrada en el rango total de velocidades, desde —20,7 a —14,2 km/seg (lineas
de contornos) superpuesta con la emisién Ha (en tonos de grises).
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Figura 5.4: Tmagen promedio de la distribucién del CO integrada en el intervalo de ve-
locidades —20,7 a —14,2 km/seg (contornos), superpuesta con la emisiéon Ha de NGC 3199
(tonos de grises). Los niveles de contorno del CO van desde 0,4 K hasta 1,5 K en pasos de
0,3, v desde 1,8 hasta 7,7 en pasos de 0,4 K.

Continuando con el analisis, cabe destacar que el perfil d de emisién de CO
(ver Figura 5.2) muestra dos componentes intensas a velocidades ~ —6 y 4
km/seg. La primera componente sera denominada B y la segunda C.

En la Figura 5.5 se muestra la distribucién espacial del CO en el rango de
velocidades total en el que la componente B esta presente. Las imagenes estan
integradas en intervalos de velocidad de 1,3 km/seg y estdn superpuestas con
la emision Ha de NGC 3199. La disposicion espacial del gas molecular de la
componente B coincide con la regiéon central de la nebulosa NGC 3199.
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Figura 5.5: Distribucién del ?CO en la nebulosa NGC 3199 (contornos) en el intervalo
de velocidades de —10,2 a —2,4 km/seg (componente B), superpuesto con la emisiéon Ha
(tonos de grises). Las imdgenes abarcan un intervalo de velocidad de 1,3 km/seg. El rango
de velocidad de cada imagen estd indicado en el borde superior izquierdo. Los niveles de
contorno van desde 0,7 K (~ 8 o) hasta 7 K en intervalos de 0,7 K, y desde 7 K en intervalos
de 2,1 K.
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La intensidad de emisién méxima (Tg ~ 14,2 K) se observa en el intervalo
de velocidades de —6,3 a —5 km/seg en la posicién (1,b) = (283°36',—00°57").
Es importante destacar la muy buena concordancia existente entre los primeros
niveles de contorno de la componente B con el contorno interno del BBO de

NGC 3199.
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Figura 5.6: Distribucién del '2CO en la nebulosa NGC 3199 (contornos) en el intervalo de
velocidades de 1,7 a 6,9 km/seg (componente C), superpuesto con la emisién Ha (tonos de
grises). Los mapas abarcan un intervalo de velocidad de 1,3 km/seg. El rango de velocidad
de cada imagen estd indicado en el borde superior izquierdo. Los niveles de contorno van
desde 0,7 K (~ 8 o) hasta 7 K en intervalos de 0,7 K, y desde 7 K en intervalos de 2,1 K.

La distribucién de emision del CO en el intervalo de velocidades de 1,7 a 6,9
km/seg , superpuesta con la emisién Ho estd mostrada en la Figura 5.6. Esta
componente molecular fue previamente denominada componente C. La misma
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esta constituida por dos estructuras intensas cuyos maximos se encuentran
en (1,b) = (283°35'-00°57") y (I,b) = (283°4(0/,-00°59’). Las temperatura de
emision en estos maximos son de Tp ~ 53 Ky Tp ~ 7.8 K, respectivamente.
En la Figura 5.6 pueden observarse también otras dos componentes menos
intensas ubicadas en (1,b) = (283°26',-00°51") y (1,b) = (283°36',-00°50"). Al
igual que en el caso de la componente B, las dos estructuras mas intensas de
la componente C parecen delimitar la regién interior del BBO de NGC 3199,
especialmente hacia el borde sur.

A continuacién analizaremos la distribucién espacial del CO en el rango
de velocidades de ~ 6 a 13 km/seg. A esta componente molecular se la de-
nominara D. En la Figura 5.7, se muestra la distribucién espacial de CO en
imégenes integradas en rangos de velocidad de 0,6 km/seg, superpuestos con
la imagen en Ha de NGC 3199. En este rango de velocidades puede apreciarse
la existencia de varias estructuras moleculares, a saber:

» Una componente cuyo centro se encuentra en (1,b) = (283°44’,—00°50")
(a la que se denominara subcomponente D1), que es visible en el rango
de velocidades 5,7 a 11,7 km/seg alcanzando su maximo (Tp ~ 5,8 K) a
velocidades entre 7,7 a 8,3 km/seg. El extremo oeste de esta estructura
parece delinear perfectamente el filamento interno de NGC 3199 para [
> —00°55". Esta componente se observa en el perfil a de la Figura 5.2

» Otra componente cuyo centro se encuentra en (1,b) = (283°40’,—00°58")
(la que se denominard subcomponente D2), que se extiende en un rango
de velocidades de 6,4 a 13,6 km/seg, alcanzando su méximo (Tp ~4 K) a
velocidades entre 11 y 11,7 km/seg. Al igual que en el caso anterior, esta
subcomponente tiene una excelente correspondencia morfolégica con los
filamentos interno y externo de NGC 3199 en —01°05" < b < —00°55' ; el
borde norte de esta subcomponente parece delinear el filamento interno,
mientras que el borde sur el filamento externo (ver Figura 5.7 en el
intervalo de velocidad de 11 a 12,3 km/seg. El perfil de linea de esta
componente es el correpondiente al panel b de la Figura 5.2.

» Una dltima estructura (subcomponente D3), que se extiende desde (1,b)=
(283°37',—01°05") hasta (1,b)=(283°25',—01°07") en el rango de veloci-
dades 5,7 a 8,3 km/seg y que corresponde a la componente detectada
en el panel f de la Figura 5.2. Esta estructura alcanza su maximo de
emisién (Tp ~ 3,2 K) en (1,b) = (283°30",—01°07"). A velocidades entre
8,3 a 12,3 km/seg, se observa una estructura muy intensa cuyo centro
estd en (1,b)=(283°26',—01°07") que parece desprenderse de la subcom-
ponente D3.
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Figura 5.7: Distribucién del CO en la nebulosa NGC 3199 (contornos) superpuesto con la

emisién Ha (tonos de grises). El rango de velocidad cubierto se indica en el borde superior
izquierdo de cada imagen. Los niveles de contorno van desde 0,6 K (6,6 o) hasta 5,6 K en

intervalos de 0,5 K.
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Figura 5.7: continuacién
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En la Figura 5.8 se muestra la distribucién integrada de la emisiéon de CO
en el rango de velocidad comprendido entre 5y 12,5 km/seg. Para producir esta
imagen se uso la base de datos en la que los puntos observados se encuentran
espaciados en un haz (= 2/,7)
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Figura 5.8: Arriba: Distribucién espacial del 12CO integrada en el rango de velocidades
de 5 a 12,5 km/seg (contornos) superpuesta con la imagen Ha (tono de grises). Los niveles
de contorno van de 0,35 K a 1,75 K en intervalos de 0,15 K y desde 2,5 K en intervalos de
0,35 K. Abajo: Emisién de 12CO en escala de grises.
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5.3. Emision de HI

Al igual que para el material molecular, se buscéd evidencia en la linea de
21 cm del HI de alguna estructura que pudiese vincularse a la nebulosa éptica
NGC 3199. Se encontré una estructura cuya correspondencia morfolégica con
el BBO es notable. En la Figura 5.9 se presentan las imagenes que muestran
la distribucion espacial de la linea de HI, obtenidas del relevamiento Southern
Galactic Plane Survey (SGPS 1) (HPBW = 2') integradas en intervalos de
velocidad 0,8 km/seg en el rango de velocidades de 8,2 a 13,2 km/seg.

8,2a9,1 km/seg

)
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Figura 5.9: Emisién de HI en la zona de NGC 3199. Las iméagenes correponden a intervalos
de velocidad de 0,8 km/seg. Los niveles de contorno van de 90 (~ 30 o) a 150 K en intervalos
de 5 K. La cruz en el centro indica la posicién de WR. 18.
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Figura 5.9: (continuacién). En los tltimos dos paneles se muestra la distribucién del HI
integrado en el rango total de velocidades. En el panel inferior derecho se muestra la super-
posicién del HI en el rango total de velocidades con la imagen Ha de NGC 3199

En el intervalo de velocidades de 9,1 a 9,9 km/seg se aprecia una estructura
en forma de arco (indicada por la linea de trazos blanca) ubicada por debajo
de la posicién de WR 18. En el intervalo de 9,9 a 10,7 km/seg, esta estructura
persiste, pero ahora la posicion de WR 18 aparece rodeada por la emisién
del HI ubicédndose ésta en un minimo. En el intervalo 10,7 a 11,5 km/seg la
morfologia del arco de HI alcanza su mejor correspondencia morfologica con
el BBO visible en Ha, y con la posicion de WR 18 todavia en un minimo de
emisiéon. La emision del HI en este intervalo alrededor de la estrella comienza
a formar una estructura en forma de évalo (indicada por la linea de trazos
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negra) que ocupa la misma area delimitado por la cdscara interna vista en
Ho (descripta en la Seccién 4.1). A partir de v = 12,4 km/seg el arco de
HI comienza a desintegrarse pero la estructura de évalo todavia persiste. En
el ultimo panel de la Figura 5.9 se puede ver la emision de HI integrada en
el rango de velocidad 8,2 a 13,2 km/seg superpuesta con la imagen Ha de
NGC 3199, donde puede verse una clara correspondencia morfologica entre las
estructuras de HI anteriormente descriptas y la imagen éptica de la nebulosa.

5.4. NGC 3199 en IR

En la Figura 5.10 se muestran las distribuciones de la emisiéon en 60 pym
obtenida del relevamiento IRAS de alta resolucién (HIRES) y de 8,28 ym (MSX
banda A) superpuestas con el contorno que representa la emisiéon en Ha a un
nivel de 9000 Rayleighs. Puede apreciarse que la distribucion del polvo guarda
buena correspondencia morfolégica con la distribuciéon del hidrégeno ionizado
del BBO. Para [ > 283°4(0’ la emision en IR es muy irregular y notablemente
intensa en la banda A de MSX. Lo mismo parece suceder en 60 yum aunque
la cobertura del relevamiento IRAS en esta banda no permite apreciarla por
completo.
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Figura 5.10: Distribucién de la emisién IR en 60 ym (HIRES) (panel izquierdo) y en 8,28
pm (MSX banda A) (panel derecho), ambas superpuestas con la emisién Ha (contornos).

La distribuciéon de emision correspondiente a las bandas C, D y E del
relevamiento MSX muestra similares caracteristicas a la emision de la banda
A mostrada en la Figura 5.10 y no se presentaran. Lo mismo sucede con la
emision en 100 pm obtenida del relevamiento IRAS de alta resolucién.
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5.5. Emision del gas ionizado

En la Figura 5.11 se muestra la distribuciéon de la emisiéon de continuo en
5 GHz obtenida del relevamiento de Parkes (Haynes et al. 1978). Cercano a
la posicion de WR 18, puede observarse una estructura que se extiende des-
de (1,b) ~ (283°40',—01°03') hasta (1,b) ~ (283°35',—00°50") que coincide en
tamano y forma con el BBO, por lo que muy posiblemente represente la con-
traparte en continuo de radio del mismo. Existe otra estructura muy intensa
que se extiende en longitud galactica desde [ ~283°50" a [ ~284°10" y en la-
titud galactica desde b ~ —00°35" hasta b ~ —01°05’" que se corresponde con
la emisiéon en IR pero no asi con la emisiéon en Ha. La intensidad maxima
de esta regién se observa en la posicion (1,b) ~ (283°59',—00°55), la cual es
coincidente con la ubicacion de region de formacién estelar Avedisova 2311.
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Figura 5.11: Distribucién de la emisién en el continuo de radio en 5 GHz en NGC 3199.
Los niveles de contorno estdn dados en Ty y van desde 2,5 K hasta 3,5 K en intervalos de
0,2 K, a partir de 3,5 en intervalos de 0,3 K. La posicién de WR 18 se indica con la cruz.
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La distribucién de emisién de continuo de radio en 2,4 GHz (Duncan et al.
1995) se muestra en la Figura 5.12.
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Figura 5.12: Distribucién de la emisién en el continuo de radio en 2,4 GHz en NGC 3199.
Los niveles de contorno van desde 4 hasta 13 Jy/haz en intervalos de 1 Jy/haz, y a partir
de 13 Jy/haz en intervalos de 3 Jy/haz. La posicién de WR 18 se indica con la cruz.

Como puede observarse, la emisién a esta frecuencia es muy similar a la
observada en 5 GHz. A pesar de las diferencias en la resolucion angular, puede
distinguirse una estructura similar en tamano y forma al BBO. Puede ob-
servarse también una emision intensa extendida cuyo maéaximo se encuentra
en (1,b) = (283°58',—00°57") y que muy probablemente represente también la
contraparte en continuo de radio de la regién de formacién estelar Avedisova
2311.
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5.6. Analisis y discusion

Hasta aqui se ha presentado toda la informacién de la que se dispone, acer-
ca del MIE en los alrededores de WR 18 y su nebulosa 6ptica asociada NGC
3199. En esta seccién se discutird dicha informacién con el fin de poder estable-
cer un escenario adecuado para determinar la membresia a la nebulosa de las
distintas componentes encontradas en todas las frecuencias asi como también
el estudio de sus propiedades.

5.6.1. El gas ionizado asociado a NGC 3199

Con el fin de determinar las caracteristicas del material ionizado, fue nece-
sario adoptar un modelo para explicar la distribucion espacial observada en la
emision Ha asi como también en continuo de radio en 5 y 2,4 GHz.

A comienzos de este capitulo se hizo referencia al modelo propuesto por
Dyson & Ghambari (1989) para explicar la morfologia de NGC 3199, en el
cual el BBO consiste en una semicédscara generada por la accién de una ele-
vada velocidad espacial de WR 18 en un medio uniforme. A continuaciéon nos
proponemos poner a prueba este modelo estudiando la emisién observada en
Ha. Para tal fin se confeccionaron algunos perfiles de emision a lo largo del
eje de simetria del BBO a partir de la imagen Ha. Dicho eje representaria
también (de acuerdo al modelo de Dyson & Ghambari, 1989) a la direccién de
movimiento de WR 18. La imagen Ha de NGC 3199 fue convolucionada a un
haz de 30 ” con el fin de eliminar posibles fuentes puntuales que produzcan
confusién. En la Figura 5.13 se muestran los perfiles mencionados asi como
también las direcciones en las que fueron tomados sobre la imagen Ha de la
nebulosa. En todos los casos, WR 18 se encuentra en el centro.

En los perfiles de la Figura 5.13 la emision correspondiente al BBO esta in-
dicada mediante llaves. En estos perfiles pueden resaltarse dos caracteristicas
generales de la emisién:

1. La emision del BBO parece estar formada por lo que parecen ser dos
picos, uno ancho sobre el borde interno de la nebulosa, y otro angosto
sobre el borde externo.

2. La emisién del BBO parece ser ligeramente mas abrupta en su lado inter-
no que en el externo. Es decir que la pendiente de la emision es levemente
mayor en el borde que esta préximo a la estrella.
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Figura 5.13: Perfiles de emisién Ha de la nebulosa NGC 3199. Las direcciones en las que
fueron obtenidos los perfiles estan indicadas por las lineas de trazos a, b y ¢ en el panel
superior derecho. La llave y el tridngulo en la parte inferior de cada perfil indican la emisién
correspondiente al BBO y la posicion de WR 18, respectivamente. El flujo estd dado en
Rayleighs (R) y la distancia angular en minutos de arco.

El primer modelo que se adoptd para representar esta emision fue el de una
semicascara formada por un borde externo y otro interno ambos de
geometria circular. Para reproducir la emisién de ésta se supuso que la in-
tensidad de emisién es proporcional a la longitud del material emisor (material
emisor 6pticamente delgado). Estos perfiles fueron luego convolucionados a un
haz de 30” de arco. En la Figura 5.14 se muestra un perfil obtenido con este
modelo, el cual fue confeccionado considerando un radio para el borde interno
del 40 % del radio del borde externo. Como puede observarse, este modelo no
resulta suficiente para explicar las dos caracteristicas en la emisién que fueron
resaltadas en el parrafo anterior, es decir no genera perfiles anchos en su ex-
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tremo con una morfologia de doble pico, ni tampoco presenta una emisién mas
abrupta en el lado interno.

Figura 5.14: Perfil teérico de emisién obtenido suponiendo bordes circulares. El borde
circular interno posee una distancia a la estrella que es un 40 % de la distancia del borde
externo.

Posteriormente se adopté un modelo con similares caracteristicas geométri-
cas al descripto por Dyson & Ghambari (1989) (ver Figura 5.15).
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Figura 5.15: Diagrama esquemético propuesto por Dyson & Ghambari (1989) para des-
cribir la distribucién espacial del material ionizado en la nebulosa NGC 3199

Basados en dicho modelo se consider6 una semicascara formada por un
borde interno circular y un borde externo hiperbdlico que conforman
una figura de revolucién alrededor del eje de simetria, el cual es perpendicular
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a la direccion del observador. La extension en longitud de la estructura estéa de-
terminada por la distancia de corte, la cual puede ir desde la posicion de WR
18 (distancia de corte méxima) hasta una distancia equivalente al radio interno
(distancia de corte minima) (ver Figura 5.16). El modelo de nebulosa esta de-
terminado entonces por tres variables: el radio interno (R;,;), la distancia de
corte (d.) y la excentricidad del borde hiperbdlico externo (eppe).

Distancias de corte —» —

(dc)

Borde hiperbolico

externo —

Radio interno
(R int )

WR 18

Eje de simetria

Material ionizado
chocado

\V4
OBSERVADOR

Figura 5.16: Segundo modelo propuesto para explicar la morfologia y el perfil de emisién
de la nebulosa NGC 3199.

Una morfologia como esta puede originarse debido a una elevada velocidad
espacial de WR 18, la cual ioniza y choca el material interestelar circundante
de densidad constante p. Con este modelo es posible reproducir la componente
ancha con los dos picos en la parte superior; la relacion de intensidades entre
los picos esta determinada por la excentricidad del borde hiperbdlico externo,
mientras que la pendiente del borde externo esta determinada por el radio
interno. Para ajustar el modelo se utilizé el perfil a de la Figura 5.13 ya que
la direccion en la que fue tomado el mismo es la mas cercana a la direccién
de simetria de la nebulosa y por lo tanto la mejor representada por el modelo.
El analisis de este perfil se basé en la determinacién de dos pardmetros: 1)
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distancia entre el méximo de emisién de la estrella (I=0,595) y el perfil (d,)
en unidades del ancho del perfil para esta intensidad (A;—g595) ¥ 2) ancho del
perfil para 1=0,95 (d;—¢5) también en unidades de A;_g595. En la Figura 5.17
se muestra el perfil a en unidades de flujo normalizado vs. distancia angular
en minutos de arco. En este perfil estan indicados los dos parametros men-
cionados anteriormente. Los valores de d., y dr—o 95 medidos del perfil Ha son:
dep=0,521 X A1=0505 ¥ dr=0,05=0,571X A= 595

| | | | dl=0.é
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0.8 |
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0 WR 18 42.5
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Figura 5.17: Perfil de emisién Ha de NGC3199 donde se encuentran indicados los pardmet-
ros a ajustar con el modelo.

De esta manera, se hicieron numerosos ensayos con distintos valores de
Rint, de v epne. El mejor ajuste se obtuvo para R;,;=62 % del radio exter-
no, d.=32 % del radio externo y ey,.=2. Sin embargo la morfologia del perfil
obtenido para estos valores difiere notablemente de la del perfil observacional
ya que el minimo entre los dos picos es muy pronunciado. Modificando las va-
riables del modelo se intenté disminuir este minimo con una minima variaciéon
de los parametros de ajuste. El nuevo ajuste llevé a un modelo con R;,;=53 %
del radio externo, d.=32% del radio externo y ey,.=2,8. En la Figura 5.18
se esquematizan ambos modelos comparados con el perfil de emision de NGC
3199 y convolucionados con un haz de 30”. Como puede observarse, en el se-
gundo modelo el tamano del minimo entre los picos ha descendido pero con
esto se perdié ajuste del pardmetro dj—p 95, ya que la pendiente en la mitad
superior del borde externo disminuy6 también.

Con el fin de solucionar el problema mencionado anteriormente, fue nece-
sario introducir una segunda modificacién al modelo. Para disminuir la pro-
fundidad del minimo entre los dos picos, la morfologia del borde interno y/o
el borde externo deberia ser algo distinta. La morfologia circular del borde
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Figura 5.18: Panel superior: Ajuste realizado con Ry, =62 % del radio externo, d.=32 %
del radio externo y epp.=2. Panel inferior: Ajuste realizado con R;,;=53 % del radio externo,
d.=32% del radio externo y epn.=2.8. Ambos modelos fueron convolucionados con un haz
de 30” y ambos estan superpuestos con el perfil observado de la emisién Ha.

interno se asocia a una emision isotropica del viento de la estrella, por lo tanto
no es seguro modificarla, por lo tanto la modificacion se llevé a cabo en el bor-
de externo, haciendo mas pronunciados los extremos del mismo. Para lograr
esto, el borde externo hiperbdlico se reemplazé por uno eliptico (ver Figura
5.19). Una estructura de este tipo podria explicarse considerando una emisién
isotropica del viento de la estrella, moviéndose a alta velocidad e impactando
el MIE, el cual tiene una densidad en los extremos de la nebulosa (p;) mayor
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que en el centro (p9).

Distancias de corte —» —
(d¢) N

Borde eliptico
externo

Radio interno
(R int )

Material ionizado
chocado

AV
OBSERVADOR

Figura 5.19: Tercer y tltimo modelo propuesto para explicar la morfologia y el perfil de
emision de la nebulosa NGC 3199

Con este cambio, la pendiente del pico ubicado en el lado interno es menos
pronunciada, y por lo tanto la profundidad del minimo entre los picos dismi-
nuye notablemente. Las variables del modelo son ahora, el radio interno (R;.),
la distancia de corte (d.) y el semieje mayor del borde eliptico (s,,) (para el
semieje menor del borde eliptico se tomé un valor=1). Con este nuevo modelo,
el mejor ajuste se consiguié para R;,;=65 % del radio externo, d.=30 %del radio
externo y s,,=2,8. Los valores obtenidos para los parametros de ajuste fueron:
dep=0,516A7-0505 ¥ dr=005=0,568A1_0595. En otras palabras, los pardmetros
de ajuste difieren en menos del 1% con los obtenidos del perfil Ha. En la
Figura 5.20 se muestra la comparacién de ambos perfiles.

En la Figura 5.21 se muestra la superposicién de la nebulosa NGC 3199 en
Ha con el modelo a escala obtenido anteriormente. Como puede observarse el
modelo muestra buena correspondencia morfoldgica con la nebulosa, especial-
mente en la zona central.
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Figura 5.20: Modelo obtenido con R,;=65 % del radio externo, d.=30 % del radio externo
y sm=2,8, convolucionado con un haz de 30" y superpuesto con el perfil de emisién Ha.
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Figura 5.21: Superposicién a escala del modelo obtenido con la imagen Ha de NGC 3199.
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En la Tabla 5.1 se presentan los principales parametros fisicos obtenidos
para NGC 3199 a partir de la emision en el continuo de radio en 2,4 y 5
GHz y con los métodos explicados en el Capitulo 3. Las incertezas en los
flujos a estas frecuencias provienen de la indeterminacién del primer nivel de
contorno. Para la determinacion de la masa del gas ionizado (M,,,), la densidad
electrénica (n.) y la medida de emisiéon maxima (EM,,,,) se consideré una
temperatura electrénica T, = 9500 K (Kwitter, 1984) y una simetria esférica
con densidad electrénica homogénea (f = 1). M,,, fue multiplicada por 1,27
para considerar la presencia de Helio ionizado. El factor de llenado f puede
obtenerse a partir de los parametros geométricos obtenidos a partir del modelo
ajustado para el BBO. Utilizando la Ecuaciéon 3.16 multiplicada por un factor
0,35, que representa el 70 % de la semicdscara (debido a la distancia de corte
del 30 % del modelo) y adoptando Re,;=4,2 pc v Rini=2,7 pc (= 0,65 x 4,2
pc) el valor obtenido para el factor de llenado es f = 0,26. El factor de llenado
puede calcularse también considerando las densidades electrénicas calculadas

0,5
de la espectroscopia éptica, a partir de f = (Z—/) . Adoptando n’=140 cm™3
(Kwitter, 1984), el valor obtenido es f=0,96. En base a lo expuesto se puede
afirmar que f se encuentra entre los valores 0,26 y 0,96.

Tabla 5.1: Principales parametros fisicos correspondientes al gas ionizado en NGC 3199

Parametro Valor
5274 GHz (Jy) 28+ 3
55 GHz (Jy) 25 £+ 2
Indice espectral (a) —0,15 £ 0,11
ne (f =1) (em™3) 13015°
ne (f =0,26 — 0,96) (cm™?) 255 - 132
Mion (f = 1) (MQ) 271418%8
Mion (f =0,26 —0,96) (Mg) 137 - 264
EMpae (f =1) (10* pc em™9) 9,1 +£45
EM,pae (f =0,26 —0,96) (10* pc cm ™) 5,8 -89
Nyye (10 seg™) ~ 1,1

Como puede observarse de la Tabla 5.1 el valor obtenido para el el indice
espectral a partir de los flujos en 2,4 y 5 GHz, indica que la nebulosa NGC
3199 posee una emisién tipicamente térmica.
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5.6.2. Emision del polvo en NGC 3199

Para la determinacion de las caracteristicas y propiedades fisicas del polvo
en la nebulosa NGC 3199 se utilizaron las mediciones realizadas sobre los
relevamientos IRAS y MSX en todas sus bandas.

En la Tabla 5.2 se presentan los flujos medidos en las cuatro bandas del
relevamiento IRAS y en las bandas A (8,28 pum),D (14,65 ym) y E (21,3 pm)
del relevamiento MSX y los principales pardametros fisicos obtenidos a partir
de los mismos. El flujo correspondiente a la banda C (12,13 pm) del rele-
vamiento MSX no se incluye debido a la dificultad en la determinacion del
primer nivel de contorno de la nebulosa en dicha frecuencia. La temperatura
del polvo indicada se obtuvo a partir de los valores del flujo en 60 y 100 pm, y
fue calculada considerando dos valores posibles para el indice de emisividad m.

Tabla 5.2: Principales pardametros fisicos infrarrojos correspondientes a NGC 3199

Parametro Valor
Ss,28 um (JY) 77 + 35
Sz ym (Jy) 256 + 108
S1a,65 um (JY) 144 + 47
So1,3 um (JY) 202 + 81
So5 pm (JY) 416 + 160
Se0 um (JY) 2014 + 496
S100 wm (JY) 5300 + 1700
F]R (W/m2) 2,7 x 10710
Lir (L) 4.1 x 104
Thorvo (K) (m = 1) 32+ 6
Tpolvo (K) (m = 1,5) 286+ 5
Mpolvo (MQ) ~ 11

En la Figura 5.22 se muestra la distribucion espectral de energia (SED)
obtenida para el infrarrojo medio y lejano, considerando una emision del polvo
de la forma v™ x B, (Tew0) (Ecuacién 3.9) y una temperatura T),q, = 32 K.
En esta figura estan también indicados los flujos correspondientes a las cuatro
bandas IRAS (rectdngulos) y a las bandas A, D y E del relevamiento MSX
(circulos).

En la Figura 5.22 puede observarse que los valores de flujo correspondientes
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Figura 5.22: Distribucién espectral de energfa en la regién del IR medio y lejano obtenida
para una temperatura Tpo0 = 32 K. Los cuadrados indican los flujos en las cuatro bandas
TRAS y los circulos indican los flujos en las bandas A, D y E de MSX.

al relevamiento IRAS en 25 y 12 um y las 3 bandas del relevamiento MSX
exceden los valores de flujo calculados por nuestro modelo. Este exceso de
flujo puede ser originado por la emision de lineas nebulares que emiten en
el IR medio. Otra posible explicacién puede ser que la emisiéon del polvo en
NGC 3199 requiera mas de una temperatura 7}, para su modelado. Puede
observarse también que el flujo medido para A = 12 um del relevamiento IRAS
excede los flujos medidos para A = 14,65 y 21,3 pum del relevamiento MSX.
Este exceso de flujo puede ser el resultado de una muy mala determinacion del
primer nivel de contorno, ya que no se dispuso de imagenes de alta resolucién
angular (HIRES) para esta A.

5.6.3. Movimiento de WR 18

El modelo de Dyson & Ghambari (1989) intenté explicar la morfologia de
la nebulosa NGC 3199 como el resultado de la interaccion entre el MIE y los
vientos de WR 18 la cual se moveria a gran velocidad produciendo una estruc-
tura de tipo “bow shock”. Esta posibilidad fue desestimada posteriormente
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por Marston (2001) principalmente debido a las direcciones del movimiento
propio de WR 18 obtenidas del catdlogo Hipparcos las cuales indicaban un
movimiento aparente en una direccién perpendicular al eje de simetria del
BBO.

En este trabajo, considerando datos de movimiento propio obtenidos del
catdlogo Tycho para WR 18 se calculara el médulo de la velocidad espacial
de WR 18 respecto del MIE asi como también las direcciones de movimiento
reales de la estrella al sustraer los efectos de movimiento solar, movimiento
del LSR y movimiento del MIE local a la estrella. De acuerdo al catalogo de
Tycho, los valores del movimiento propio para WR 18 son (en milisegundos de
arco por ano): [y coss = —4,7+£2,6y us =4+ 2, 4. Siguiendo el procedimien-
to desarrollado por Moffat et al. (1998), obtuvimos los siguientes valores del
movimiento propio referidos al sistema de coordenadas galacticas: p; =-9,5 +
4,3 marcsec/anoy u, = -1,6 £ 3,3 marcsec/ano.

Posteriormente se utilizé el método desarrollado por van der Sluys & Lamers
(2003) adaptado al cuarto cuadrante galdctico, con el fin de obtener las com-
ponentes de la velocidad de WR 18 (respecto del MIE) en la direccién de la
longitud galdctica (v;) y en la direccién de la latitud galdctica (v,). Para es-
to, los valores v; y v, debieron ser corregidos por movimiento del LSR (220
km/seg alrededor del centro galdctico), por el movimiento del Sol respecto del
LSR (10,0 £+ 1,3 km/seg en direccion al centro galactico, 13,9 £+ 3,7 km/seg
en la direcciéon de rotacién galdctica y 7,4 + 2,6 km/seg en la direccién al
polo norte galactico) y por el propio movimiento del MIE en la direccién de la
estrella. Los valores obtenidos fueron:

—30 £ 45 km/seg = —5+ 35 km/seg

Ul wris (urey — Ub wris (m1E)

El médulo de la velocidad espacial de WR 18 respecto del MIE, corregido por
movimiento del Sol y del LSR sera:

UWRI8(\1m) = \/(vlwng’(MHE))2 + (UbWng(JMIE) 2+ (WWRIS(MIE) 7

No se encontraron en la bibliografia valores medidos para la velocidad radial
de WR 18 (v,.), pero por otro lado se puede afirmar que:

UWRIS (MIE) = \/(—30 km/seg)? + (=5 km/seg)? = 30 km/seg

Considerando los errores en vy, Ri5rrm) Y VOWRIS 4y1m) el valor obtenido para

(MIE
VW RISy Puede superar los 80 km/seg. Este valor es ligeramente mas alto

que el deducido por Dyson & Ghanbari (1989) (~ 60 km/seg), es decir que
la estrella podria estar moviéndose respecto del MIE a una velocidad que
seria lo suficientemente alta como para producir una estructura de tipo “bow
shock”. Una estimacién de la velocidad radial puede hacerse considerando los
datos de velocidad radial obtenidos por Chu (1982) en la posicién en la que se
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observa un desdoblamiento de la linea Ha (posicién de WR 18); este fendmeno
fue explicado por la autora como el resulatdo de la observacién de dos capas
de material ionizado alejandose de WR 18 originando lineas a velocidades
positivas y negativas. Calculando el promedio de las velocidades de alejamiento
y acercamiento utilizando lineas de Ha (tomadas con una apertura de 2’ en un
area de 3') alrededor de WR 18, encontramos que:

Vatej = 20,1£3,5 km/seg Vacere = —13,5+£ 1,5 km/seg

De esta manera promediando estos valores es posible encontrar una velocidad
radial sistémica de la capa ionizada en expansién que podria aproximarse a la
velocidad radial de la estrella. El valor obtenido fue:

Ur (sist WR18) — 3,3+3,8 km/seg

La introduccion de esta velocidad en las formulas desarrolladas anteriormente
no introduce grandes cambios en el mdédulo de la velocidad espacial de la
estrella respecto del MIE, ya que la distancia a WR 18 es muy cercana a la
distancia del punto tangente en esta direccién (ver van der Sluys & Lamers,
2003)

Las correcciones anteriormente mencionadas introducen también cambios
en la direccion de movimiento aparente; con estas correcciones la direccién
real del movimiento de la estrella respecto al MIE puede verse en la Figura
5.23. Como puede observarse, la direcciéon del movimiento estelar esta en buen
acuerdo con la morfologia de NGC 3199, ya que la estrella pareceria estar
moviéndose en direccién hacia la zona més brillante de la nebulosa.

Es importante destacar que en la direccion de movimiento de WR 18 in-
dicada en la Figura 5.23 no se han considerado los errores obtenidos para
Vig msoursy Y Vbwrisorre Y2 que los mismos generan una gran dispersion de
direcciones de la velocidad.

5.6.4. Componentes moleculares y atémicas asociadas a
NGC 3199

Considerando la posibilidad del modelo de bow shock como explicacién a la
morfologia del BBO en la nebulosa NGC 3199, es necesario establecer cudles de
todas las componentes de gas atomico y molecular encontradas anteriormente
serfan las involucradas en este modelo y/o si existe alguna evidencia de la
interacciéon entre las mismas y WR 18.

De todas las componentes moleculares y atéomicas encontradas en las cer-
canias de NGC 3199, la componente de HI visible en el intervalo de velocidades
de 8,2 a 13,2 km/seg (ver Figura 5.9) es la unica que presenta una excelente
correspondencia morfolégica con el BBO de NGC 3199 (aunque el intervalo de
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Figura 5.23: Direccién de movimiento de WR. 18 repecto de la nebulosa NGC 3199, cor-
regida por movimiento del LSR y movimiento solar

velocidades en el que se ésta se encuentra difiere de las velocidades encontradas
en la linea Ha por Chu, 1982). La masa de HI calculada para esta componente
es Myr = 57 + 20 M. Sumando este valor al valor encontrado para la masa
ionizada obtenido a partir del flujo medido a 5 GHz (M,,, = 137 My, con
f =0,26) se obtiene una masa total M, ~ 194 M. Este valor es muy similar
al que se obtendria utilizando el modelo de Dyson & Ghanbari (1989) (ver
Ecuacién 11 de dicho trabajo) reduciendo la distancia a 2,2 kpc y tomando los
valores de n. y vy R18 (311, calculados en esta Tesis Doctoral. El valor obtenido
segun este modelo seria My, ~ 220 M.

No existe una componente molecular que presente una clara correpondencia
en su morfologia con el BBO, pero en el rango de velocidades 5,7 a 8,3 km/seg
se ve una estructura molecular que fue descripta en la Secciéon 5.2.2 y que
fue denominada subcomponente D3 (ver Figura 5.7). Esta subcomponente se
extiende desde (1,b) = (283°37',—01°05") hasta (1,b) = (283°25',—01°07’), en

una direccién casi perpendicular a la direccién de movimiento de la estrella y
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que podria ser material molecular chocado por los vientos de la misma.

Aproximadamente en el mismo intervalo de velocidades, se encuentran las
subcomponentes D1 y D2 (ver Figura 5.7). Como ya se describié en la Seccién
5.2.2, estas subcomponentes se ubican entre los filamentos externos e internos
en la regién este de NGC 3199. Esta anticorrespondencia morfologica hace
suponer que tales filamentos podrian ser en realidad los bordes de dichas sub-
componentes moleculares que estédn siendo ionizadas por WR 18 y/o alguna
otra estrella en la zona. De esta manera podrian no existir una cascara “inter-
na” y otra “externa” como se mencion6 en la Seccion 4.1, sino sélo una cascara
que rodea a la cavidad conformada por el material ionizado y neutro del BBO
y la nube molecular conformada por las subcomponentes D1 y D2; la forma
elongada de la misma podria deberse al efecto del movimiento de WR 18 (ver
Figuras 5.7 y 5.8). La disposicién y morfologia de las componentes moleculares
D1 y D2 coinciden notablemente con un vacio en la emisién del HI en el mismo
intervalo de velocidades (ver Figura 5.9), lo cual tal vez indique una asociacién
fisica entre el gas molecular y el gas neutro a estas velocidades.

La subcomponente A2 es la tinica cuya morfologia posee cierta correspon-
dencia con la morfologia observada en la emision Ha de la nebulosa NGC 3199.
Esta se ve claramente en los filamentos ubicados en la zona norte y noreste del
BBO (ver Figuras 5.3 y 5.4); ademds es también la inica componente molecu-
lar cuyo intervalo de velocidad concuerda con las velocidades encontradas por
Chu (1982) en esta posicién. Este hecho asi como también la elevada velocidad
espacial observada para esta componente hacen suponer que el origen de este
material molecular es distinto al de las otras componentes, siendo tal vez ma-
terial molecular creado en la atmoésfera de la estrella en alguna fase anterior en
la cual la temperatura superficial es méas fria (RSG o LBV) y que maés tarde
fue expulsado por los intensos vientos de la fase WR.

La subcomponente denominada como A3, coincide en posicién y velocidad
con la componente molecular encontrada por Marston (2001), la cual fue in-
terpretada como el borde molecular externo de una cdscara en expansion que
estd siendo disociada e ionizada por la estrella. Como puede observarse de la
Figura 5.3, esta interpretacién no pareceria ser del todo correcta y refleja las
consecuencias de realizar un muestreo incompleto en la zona de estudio.

En la Seccién 4.2.2, se mostrd que las componentes B y C estan proyectadas
en la direccién de la posicion de WR 18. Estas componentes moleculares exhi-
ben velocidades radiales similares a las encontradas por Marston (2001) en la
misma direcciéon y muy posiblemente correspondan a las mismas estructuras.
Dada la extensién y morfologia de las mismas, es altamente improbable que
representen material molecular eyectado por WR 18 en alguna fase anterior
a la fase WR, como Marston (2001) propone. Estas componentes (o al menos
una de ellas) podrian ser las responsables de la absorcién en el visual (A,)
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encontrada para WR 18. Tomando un promedio de las Ay recopiladas por
van der Hucht (2001) en la direccién de la estrella WR 18, encontramos que
la Ay=2,9 + 0,5 mag. Como se mencioné en el capitulo anterior, la relacién
entre la densidad de columna total de H y Ay estda dada por:

Ay =Ry x 1,72x107% x Ny

siendo los valores de Ry entre 3,1 y 5 (dependiendo de la densidad del medio
absorbente), y siendo Ny la densidad de columna total de H (N(z42p,)). Para
la densidad de columna de H se despreciara la componente atémica con lo cual
Ny solo sera la correspondiente al material molecular.

La densidad de columna del gas molecular de la componente B en la direc-
cién de WR 18 es Ny, = 1,66 x 10%' moléculas/cm?, la que produciria una
absorcion en el visual Ay ~ 1,4 mag. Por otro lado, la densidad de columna
del gas molecular de la componente C en la direccion de WR 18 es Ny, = 9,5
x 10%° moléculas/cm?, la que produciria una absorcién en el visual Ay ~ 0,8
mag. Considerando un valor de absorcién del MIE de 0,8 mag/kpc (Allen’s,
Astrophysical Quantities), la absorcién total producida por estas dos compo-
nentes y por el MIE seria:

Ay (Byc+mip) = 1,4 + 0,8 + 2,2 kpc x 0,8 mag/kpc = 3,96 mag

Este valor excede al valor de absorcion visual promedio obtenido de la
literatura para WR 18. Por otro lado, considerando sélo la componente B y el
MIE, el valor obtenido para la absorcién visual es:

AV (B+MIE) — 3,]_6 mag

Este tultimo valor se encuentra dentro del rango de las absorciones visuales
obtenidas de la literatura para WR 18. Es decir que la absorciéon producida
por la componente molecular B (sumada a la producida por el MIE) alcanzaria
para explicar la absorcién visual observada en WR 18. En vista de este resul-
tado la componente B podria ubicarse por delante de WR 18 mientras que la
componente C por detras de la misma.

Al observar la Figura 5.5, se puede apreciar una notable anticorrespon-
dencia entre la componente molecular B y el BBO. Esta caracteristica podria
sugerir que dicha componente molecular se encuentra por delante de la nebu-
losa absorbiendo la emisiéon del gas ionizado de una estructura cuya extensién
excede a la del BBO. Esta alternativa puede ser descartada al observar la
emision de la nebulosa en el IR medio y lejano, ya que no se detecta emisién
en la direccion del centro de NGC 3199 para estas frecuencias.

5.7. Resumen y conclusiones

En este capitulo se analizaron las componentes del gas molecular, atémico e
ionizado, asi como también la emision del polvo asociados a la nebulosa éptica
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NGC 3199.

La componente de gas ionizado fue estudiada a través de su emisién en
el continuo de radio en 2,4 y 5 GHz. La masa y densidad obtenidas indican
que el origen de la misma es interestelar. La morfologia observada en el gas
ionizado sugiere que la nebulosa se ha desarrollado por la interaccion entre
la estrella WR 18 (la cual se mueve a una elevada velocidad en la direccién
de NGC 3199), y el gas neutro del MIE (el cual fue posteriormente calentado
e ionizado). Este hecho parece estar corroborado por los perfiles de emision
observados en Ha, los cuales pueden modelarse por medio de una céscara cuya
superficie interna posee simetria esférica y su superficie externa simetria elipti-
ca/hiperbdlica caracteristicas de estructuras de tipo “bow shock”. La deteccién
de una estructura de HI a velocidades radiales entre ~ 8 y 13 km/seg con si-
milares caracteristicas morfolégicas que NGC 3199, indica que el gas neutro
en esta nebulosa no ha sido completamente ionizado.

Las componentes moleculares detectadas en las cercanias de NGC 3199 se
encuentran distribuidas en el intervalo de velocidades de ~ —21 a 14 km/seg.
Cada una de estas parecen estar asociadas morfoldgica y/o cinematicamente a
distintas regiones de la nebulosa:

» Las componentes Al, A2 y A3, que podrian estar asociadas a la region
norte y noreste de NGC 3199.

» Las componentes B y C que podrian estar ubicandose por delante y
por detras de la estrella WR 18 respectivamente. Estas componentes
podrian estar siendo ionizadas por la estrella, generando las componentes
de emsién Ha en —16 y 11,4 km/seg detectadas por Chu (1982) en la
direccion de la estrella. Es improbable que estas componentes moleculares
estén fisicamente asociadas al BBO de NGC 3199.

» Las componentes D1, D2 y D3. Estas componentes muy probablemente
se encuentren cinematicamente asociadas con la nebulosa y la estrella.
Las componentes D1 y D2 podrian estar conformando el limite este y
sureste de NGC 3199 y su disposicion espacial en la direccién noreste-
suroeste estar relacionada con la direccion de movimiento de la estrella.
Los dos filamentos visibles en Ha ubicados en el extremo este de NGC
3199 podrian representar los bordes ionizados de las componentes D1 y
D2.

Es importante destacar las diferencias entre las conclusiones obtenidas por
Marston (2001) y las obtenidas en esta Tesis Doctoral en lo concerniente al
estudio del gas molecular en esta nebulosa. Este es un buen ejemplo de lo
erréneo que puede resultar hacer observaciones de gran resolucion angular a
expensas de perder campo de observacion.
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Capitulo 6

Las nebulosas 6pticas alrededor
de WR 55 y WR 68.

6.1. RCW 78, morfologia y antecedentes.

RCW 78 (Rodgers, Campbell & Whiteoak, 1960) es una nebulosa 6ptica
irregular que rodea a la estrella WR, 55 (HD117688). Esta nebulosa es clara-
mente observable en la banda dptica, especialmente en la linea Ha. La parte
mas brillante de la misma posee un didmetro de aproximadamente 20’. Una
imagen Ha completa de la nebulosa puede encontrarse en el trabajo de Chu et
al. (1983). En la Figura 6.1 se muestra la imagen Ha de la zona més brillante
de RCW 78 obtenida del relevamiento SuperCOSMOS. En la misma se obser-
van tres regiones de interés: 1) La indicada como A (delimitada con una linea
continua), conforma una estructura filamentaria que rodea en forma incomple-
ta a la estrella WR 55. Esta estructura ha sido dividida en tres subregiones, de
acuerdo al brillo observado de las mismas: la region Al, que tiene una exten-
sién de ~ 12" en la direccién noreste a suroeste, y es la mds brillante; la region
A2, que se extiende a lo largo de ~ 12" en la direccién este a oeste, y la regién
A3, extendida a lo largo de ~ 6’ en la direccién sureste a noroeste, que es la
menos intensa. En la Figura 6.1 las regiones A1, A2 y A3 estan divididas entre
si por las lineas de trazos ubicadas a lo largo de [ = 307°52'30” y b = 00°06’.
Perteneciente a la region Al se destaca otra estructura muy brillante que se
extiende desde (1,0)=(307°49',00°13’) hasta (1,b)=(307°46',00°11") y cuya posi-
cién angular es muy cercana a la estrella WR 55. Esta estructura esta indicada
en la Figura 6.1 como la “barra”; 2) La estructura identificada como B, que
es extendida y posee una geometria cuasi triangular. Esta se extiende hacia el
oeste superponiéndose con Al. En la Figura 6.1 la estructura B se encuentra
delimitada por la linea de puntos gruesa; 3) La estructura indicada como C.
La misma se ubica entre B y A2 y es una regién de intensa absorcién en la
banda 6ptica. La estructura C esta delimitada en la Figura 6.1 por la linea de
puntos delgada.
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Figura 6.1: Imagen Ha de la nebulosa RCW 78 obtenida del relevamiento SuperCOSMOS.
La posicion de WR 55 estd indicada por la cruz en el centro del campo. La orientacién del
sistema ecuatorial estd dada por las flechas que indican las direcciones N y E en el extremo
inferior derecho.

En la regién comprendida por la nebulosa RCW 78, existen numerosos ob-
jetos cuyas posiciones coinciden con algunas de las estructuras mencionadas
anteriormente. HD 117704 es una estrella de coordenadas (1,0) = (307°48'32,4”,
00°09'14,4") y cuyo tipo espectral varia entre O9 y B2. La estrella HD 117797
se ubica en (1,b) = (307°51'33,6”, 00°02'41,2"), su tipo espectral es O8Ib(f)
(Walborn 1982) y su distancia es de 3,9 kpc (Turner & Forbes, 2005). En la
posicién (1,b)= (307°5144,6”, 00°01'40,3") se ubica el cimulo abierto C1331-
622. El mismo posee un didmetro de ~ 7' (Dias+2002-2007) y estd compuesto
principalmente por estrellas de tipo espectral A y F. La fuente IRAS 13316-
6210 se ubica en la posicién (1,b)= (307°57', 00°01'12”). Esta fuente fue ca-
talogada como la region de formacion estelar Avedisova 307.9540.02. En la
Figura 6.2 se muestra la ubicaciéon de los objetos mencionados anteriormente.
De dicha figura puede observarse que parte de la emision Ha proveniente de la
regién A2 hacia mayores longitudes galdcticas posiblemente sea originada en
el cimulo C1331-622.

Chu & Treffers (1981) estudiaron la linea Ha en las cercanias de WR 55
(en la zona central de RCW 78). Las velocidades radiales de la linea de Ha
encontradas en este trabajo varian desde —44 km/seg en las cercanias de WR
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Figura 6.2: Imagen Ha de la nebulosa RCW 78 donde estan indicadas las posiciones de
los objetos ubicados en este campo (ver texto).

55 hasta —53 km/seg unos 7’ al norte de la estrella. A pesar de este gradiente,
los autores no encontraron movimientos sistematicos que sean consistentes con
una cascara en expansiéon o con eyecciones estelares. Por este motivo la ne-
bulosa fue considerada por los autores como una “region HII”. El gradiente
de velocidades observado fue explicado considerando una ionizaciéon producida
sobre la superficie de una nube molecular, lo que causaria un “outflow” similar
al observado en la nebulosa de Orién. Los autores proponen que la falta de
indicios de movimientos de expansién podria deberse a que los vientos de la
estrella WR 55 han empezado a actuar recientemente.

Esteban et al. (1990) realizaron un estudio espectroscépico de alta resolu-
cién en RCW 78. Las abundancias de oxigeno, de nitrégeno y de helio derivadas
por los autores indican un bajo nivel de enriquecimiento de estos elementos.
Posteriormente, Esteban et al. (1993) concluyeron que la fotoionizacion es la
principal fuente de excitacion en la nebulosa.

Cappa et al. (2009), realizaron un estudio del gas molecular utilizando ob-
servaciones de alta resolucién angular de las transiciones J=1—0y J=2—1
(HPBW = 44" y 22" respectivamente) y resolucién angular intermedia de la
linea J=1—0 (HPBW = 2’.6) y encontraron una estructura molecular de forma
anular a velocidades entre —52,5 a —43,5 km/seg que se corresponde morfoldgi-
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camente con la estructura filamentaria de la nebulosas (llamada estructura A
en esta Tesis). También encontraron una estructura molecular en el rango de
velocidades entre —43,5 a —39,5 km/seg que posiblemente estd asociada con
la region este de la nebulosa. Las autoras proponen que RCW 78 se ha forma-
do sobre la superficie de la componente molecular asociada a RCW 78 como
resultado de la ionizacién provocada por la estrella WR, 55.

6.2. Observaciones de CO de NANTEN

En la Figura 6.3 se muestran los perfiles de emisién de 12CO en la direccién
de siete puntos de la nebulosa RCW 78, cada uno de ellos identificado con letras
minuscula en el borde superior izquierdo.
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Figura 6.3: Perfiles de emisién del **CO en temperatura de brillo (K) vs velocidad radial
(km/seg) en direccién a siete regiones de la nebulosa RCW 78.

Los perfiles a y b fueron tomados en la direccién de la estructura Ha A3 y
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A1, respectivamente. La componente molecular detectada en ambas direcciones
se ubica a velocidades entre ~ —54 a —48 km/seg. La intensidad pico de la
componente molecular observada en el perfil a es T ~ 4,2 K y la extensién
en velocidad de la misma es de ~ 20 km/seg. La componente del perfil b posee
una intensidad pico Tp~ 7 K y su extensién en velocidad es ~ 15 km/seg.
En ambos se observa un pequenio hombro o sobreemisién a ~ —55 km/seg.
En el perfil a la temperatura maxima de este hombro no alcanza los ~ 1,4 K,
mientras que en el perfil b posee mayor intensidad.

El perfil ¢ fue tomado en la direcciéon de la zona mas brillante de RCW
78. En el mismo se distinguen dos componentes moleculares. La primera de
ellas se encuentra a velocidades levemente mas positivas que la encontrada en
los perfiles a y b, y posee en su extremo de velocidades mas positivas varios
picos de menor intensidad. La segunda componente se encuentra a velocidades
entre ~ —41 a —35 km/seg. La intensidad maxima de ambas componentes no
supera los 4 K.

El perfil d corresponde a una posicién intermedia entre las estructuras Ha
Al y A2. En el mismo se pueden observar dos componentes. La primera de
ellas en un intervalo de velocidades similar al de la componente encontrada en
los perfiles a, b y ¢, con una intensidad maxima que no supera los 2,8 K. La
segunda se encuentra en el rango de velocidades ~ —38 a —35 km/seg, siendo
su intensidad maxima de ~ 1,4 K. Esta componente muestra estructura en
velocidad. Existe una tercer componente muy poco intensa (Tpg (pico) < 0,7
K = 2 0) a una velocidad de ~ —40 km/seg.

En los perfiles ey f, se muestra la emisién molecular correspondiente a dos
posiciones del filamento Ha denominado A2. En estos perfiles puede observarse
nuevamente la presencia de una componente en un intervalo de velocidades
similar al encontrado en los perfiles a y b. La intensidad de la componente
detectada en el perfil e (T ~ 8,4 K) es superior a la del perfil f (T ~ 4,2 K).
En el perfil e puede observarse la presencia de una componente débil (T (pico)
< 1,4 K =4 0) en el rango de velocidades —35 a —30 km/seg.

El perfil g fue tomado en la zona de intensa absorciéon 6ptica denominada
C. En este perfil se observan dos componentes. La componente més intensa
(Tp(pico) ~ 2,8 K) esta ubicada en un intervalo de velocidades similar al de
las componentes encontradas en los perfiles a hasta f pero ligeramente corridos
hacia velocidades més positivas. La componente menos intensa (Tp (pico) ~
2 K) se encuentra en el intervalo de velocidades de ~ —33 a —28 km/seg y
pareceria estar formada por dos componentes.

A pesar de la complejidad y diversidad en las velocidades e intensidades
encontradas en el gas molecular, existen principalmente tres componentes mo-
leculares en la direccién de la nebulosa RCW 78, que se encuentran aproxi-
madamente en los siguientes intervalos de velocidad: i) —54 a —48 km/seg
(presente en los perfiles a a g), i) —39 a —35 km/seg (perfil ¢ y probablemente
d) e iii) —33 a —28 km/seg (perfiles d y g). En la Figura 6.4 se muestra la
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distribucion del CO en los rangos de velocidad mencionados anteriormente.
También se observa dicha emisién del CO superpuesta con la emision Ha.
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Figura 6.4: Distribucién espacial del CO en los tres rangos de velocidad mencionados. Los
mismos estan indicados en el borde superior derecho de los paneles de la izquierda. En los
paneles de la derecha se muestra dicha emision molecular pero superpuesta con la emision
Ha (tonos de grises). En el rango de velocidad —54 a —48 km/seg, los niveles de contorno
van desde 0,7 K (~ 21 o) en intervalos de 0,35 K. En el rango de velocidad —39 a —35
km/seg, los niveles de contorno van desde 0,56 K (~ 14 o) en intervalos de 0,35 K. En el
rango de velocidad —33 a —28 km/seg, los niveles de contorno van desde 0,42 K (~ 11 o)
en intervalos de 0,21 K.
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En la Figura 6.4 puede observarse que la distribucién espacial del CO es
muy diferente en cada intervalo de velocidad. Cada una de estas componentes
guarda cierta correspondencia en su morfologia con las distintas regiones de la
nebulosa RCW 78 mencionadas en la Figura 6.1. En el intervalo de velocidad de
—54 a —48 km /seg el gas molecular muestra una estructura semieliptica similar
a la estructura filamentaria de la nebulosa (estructura A). Esta componente
molecular fue encontrada por Cappa et al. (2009). En el rango de velocidad
—39 a —35 km/seg el CO estd confinado a una regién delimitada por 307°35'
< 1< 307° 55"y 00° 05 < b < 00° 18, y en base a su morfologia podria estar
relacionado con la emisién extendida de RCW 78 (estructura B). La emisién de
CO observada en [ > 307°55 es un remanente del material molecular observado
en el rango de velocidad de —43 a —38 km/seg y posiblemente no se encuentre
asociado a la nebulosa. En el rango de velocidad —33 a —28 km/seg, el gas
molecular estd proyectado sobre la regién de absorcién 6ptica (estructura C).

A continuacién se presentarda un analisis méas detallado de estas compo-
nentes moleculares a fin de intentar comprender su cinematica y su posible
relacion con el material ionizado de RCW 78.

En la Figura 6.5, se muestra la distribucién de emisién del CO (contornos)
en el rango de velocidades —57,7 a —45,7 km/seg presentado en imégenes
integradas en intervalos de 2 km/seg. A los fines de este estudio se identificaron
ciertas estructuras moleculares denominadas C1, C2, C3 y C4. La identificacion
de las mismas se realiza en las posiciones e intervalos de velocidad en los que
cada una alcanza su maxima temperatura de emision.

La componente C1 es detectada en el rango de velocidades de ~ —57,7
a —b53,7 km/seg. Esta componente alcanza su maxima emisién (3,8 K) en
el intervalo de velocidades comprendido entre —57,7 a —55,7 km/seg, en la
posicién (1,6)=(307°52',09°02’). Dicha posicién es coincidente con la ubicacion
del cimulo abierto C1331-622. En el rango de velocidades de —55,7 a —53,7
km /seg el maximo de intensidad en la distribucién de CO (3,8 K) se encuentra
desplazado hacia latitudes galacticas mayores, mas precisamente en la posiciéon
(1,b)=(307°54',00°07"), pudiéndose observar una emisién residual de intensidad
significativa (Tp > 0,7 K) en la regiéon comprendida por C1331-622.

La emision correspondiente a la componente C2 comienza a hacerse visible
en el rango de velocidades de —55,7 a -53,7 km/seg y alcanza su méxima
emisién (7 K) en el intervalo de velocidades de —51,7 a —49,7 km/seg en la
posicién (1,b) = (307°50/,00°14"). Esta componente molecular se extiende en la
direccion este, y posee cierta correpondencia posicional con la subestructuras
Ha denominadas A3 y la regiéon norte de Al. La componente C2 es detectable
hasta velocidades ~ —47 km/seg.

La componente C3 comienza a detectarse en el intervalo de velocidades de
—55,7 a —b3,7 km/seg y alcanza su emisién maxima (~ 3,3 K) en la posicién
(1,b) = (307°45',00°09’) en el rango de velocidades —51,7 a —49,7 km/seg. La
emisién de C3 permanece detectable hasta una velocidad ~ -47,7 km/seg.
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Figura 6.5: Superposicién de la emisién integrada de CO (contornos) con la emisién Ha
(tonos de grises). El intervalo de velocidad se encuentra en el extremo superior derecho de
cada imagen. Los niveles de contornos van desde 0,7 K (~ 12 o) en intervalos de 0,7 K. La
orientacion del sistema ecuatorial esta dada por las flechas que indican las direcciones norte
(N) v este (E) en el extremo inferior derecho de la primera imagen.
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La componente denominada C4 es detectada en el rango de velocidades de
—51,7 a —45,7 km/seg. Esta componente molecular comienza a detectarse en
el intervalo de velocidades de —51,7 a —49,7 km/seg, aunque posiblemente la
emision de intensidad Tp > 0,7 K observada en (1,b) = (307°46’,—00°59') en
el intervalo de velocidades de —53,7 a —51,7 km/seg pertenezca también a la
misma. La componente C4 alcanza su maximo de intensidad (~ 7,9 K) en el
intervalo de velocidades —47,7 to —45,5 km/seg. Esta componente molecular
desarrolla una morfologia extendida en la direccién sureste a noroeste super-
poniéndose en posicién con la emision de la subestructura Hoa denominada A2.
Cabe destacar que la disposicién espacial de la componente C4 se encuentra
levemente corrida hacia latitudes galacticas menores respecto de la subestruc-
tura A2, es decir que los maximos de emisién en ambas longitudes de onda no
se encuentran exactamente en la misma posicion.

Del analisis realizado en la Figura 6.5 no es posible encontrar alguna com-
ponente molecular que pudiera estar asociada a la estructura Ha brillante de-
nominada la “barra”. En el intervalo de velocidades de —55,7 a —53,7 km/seg
el gas molecular adopta una disposicion espacial en la misma direccion que la
barra, y con lineas de contornos intensas ( ~ 2,1 K) en la posicién de la misma.
Las integraciones en intervalos muy extensos de velocidad pueden contribuir a
la pérdida de definicion de estructuras moleculares que abarquen rangos cortos
de velocidad. En la Figura 6.6 se muestra la distribucion espacial del 2CO en el
intervalo de velocidades de —55,30 a —54,97 km /seg obtenidas de los datos con
la resolucién en velocidad original (0,055 km/seg) y superpuestas con la ima-
gen de Ha en la zona central de RCW 78. En éstas se aprecian algunos detalles
en la distribucién espacial de esta componente molecular que no fueron detec-
tados anteriormente y que le otorgan cierta similitud morfolégica con la barra
Ha. Esta estructura visible en Ha posee detalles cuyas extensiones angulares
no exceden los 2', por este motivo las observaciones con una resolucién angular
(HPBW) de 2'.7 no son las més apropiadas para encontrar su contraparte de
gas molecular.

En la Figura 6.7 se muestra la distribuciéon del CO en la zona central de
la nebulosa en el rango de velocidades de —38,6 a —35,6 km/seg, presentado
en imagenes integradas en intervalos de velocidad de 0,5 km/seg. La emision
molecular esta superpuesta con la emision Ha. Como ya se indicé anterior-
mente, la distribucién espacial del CO en este intervalo de velocidades parece
coincidir morfolégicamente con la emisién extendida Ha central de RCW 78
identificada como estructura B. En el material molecular presente en este ran-
go de velocidades se indicaron dos componentes, identificadas en la Figura 6.7
como C5 y C6. Al igual que en la Figura 6.5 la identificacién de estas compo-
nentes moleculares se realizé en las posiciones e intervalos de velocidad en los
cuales la intensidad de su emisién es maxima. La componente C5 es visible en
todo el rango de velocidades y alcanza su maxima intensidad de emision (T ~
3,5 K) entre —38,6 y —38,1 km/seg en la posicién (1,b)=(307°46",00°11"); esta
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Figura 6.6: Distribucién del 2CO (contornos) superpuesto con la emisién Ha (tonos de
grises) en la zona central de RCW 78. El intervalo de velocidad de cada imagen estd indicado
arriba a la derecha. Los niveles de contorno van de 0,84 K (~ 2,7 o) en intervalos de 0,42
K. El haz de observacién esta indicado abajo a la izquierda de cada imagen.
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componente se extiende desde esta tultima posicion en direccion hacia el este
atravesando en forma casi perpendicular a la “barra” y delineando una estruc-
tura extendida Ha intensa que estd comprendida entre 307°44" < [ < 307°49
y 00°07" < b < 00°14". A partir de —35,6 km/seg la emisién extendida de esta
componente desaparece y el remanente del material molecular se extiende en
forma casi paralela a la “barra” (esta estructura remanente podréd observarse
en el intervalo de velocidades de —33,8 a —32,8 km/seg de la Figura 6.8). La
emision correspondiente a la componente indicada como C6 es visible en el
rango de velocidades de —38,6 a —36,6 km/seg. Esta componente guarda una
excelente similitud en su morfologia con la zona este de la estructura Ha de-
nominada B, en la regiéon comprendida entre 307°49" < [ < 307°52" y 00°07" <
b < 00°11’, especialmente con una estructura Ha intensa de morfologia esféri-
ca centrada en (1,b) = (308°51’,00°10"). La mejor correspondencia morfolégica
entre la componente C6 y esta estructura esférica se observa en el rango de
velocidades —37,6 a —36,6 km/seg. La temperatura de brillo pico de CO en
C6esT ~ 1,95 K.

En la Figura 6.4 se mostré que la morfologia del material molecular ob-
servado en el rango de velocidades de —33 a —28 km/seg, se corresponde
notablemente con una intensa franja de absorcion en la banda 6ptica denomi-
nada C, la cual estd ubicada entre las componentes Ha denominadas B y A2.
En la Figura 6.8 se muestra la distribucion del CO en el rango de velocidades
de —33,8 a —27,8 km/seg, presentado en imédgenes integradas en intervalos de
velocidad de 0,5 km/seg. La emisién molecular estd superpuesta con la emision
Ha. El gas molecular en este intervalo de velocidad se extiende en forma casi
perpendicular a la nebulosa RCW 78 desde (1,b) = (307°57',00°10") hasta (1,b)
= (307°40/,00°08). En la Figura 6.4 se han destacado dos componentes molecu-
lares que fueron denominadas C7 y C8. La componente C7 adquiere su maxima
intensidad (T ~ 2,7 K) en el intervalo de velocidades de —30,8 a —29,8 km//seg
en la posicién (1,b) = (307°52',00°05). La componente C8 se ubica en (1,b) =
(307°47',00°05"). Esta componente comienza a hacerse visible en el intervalo de
velocidades —32,8 a —31,8 km/seg, para desvanecerse en el intervalo de —31,8
a —29,8 km/seg y luego alcanzar su méxima intensidad (T ~ 3,7 K ) en el
intervalo —29,8 a —28,8 km/seg. En la posicién (1,b) = (307°46’,00°15'20") se
puede observar la presencia de una componente molecular intensa. Esta com-
ponente es un remanente de la componente C5 anteriormente descripta. Lo
mismo sucede con el material molecular comprendido entre 308° < [ < 307°55’
y 00°03" < b < 00°10’ en el intervalo de velocidades de —33,8 a—30,8 km /seg, el
cual representa emisiéon de CO remanente de una estructura molecular presente
en el intervalo de velocidades de —43 a —34 km/seg.
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Figura 6.7: Distribucién del 12CO (contornos) superpuesto con la emisién Ha (tonos de
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Figura 6.8: Distribucién del 2CO (contornos) superpuesto con la emisién Ha en el rango
de velocidad —33,8 a —27,8 km/seg. El rango de velocidad de cada mapa estd indicada arriba
a la izquierda. Los niveles de contorno van desde 0,42 K(~ 5 o) hasta 1,8 K en intervalos
de 0,3 K, y desde 1,8 K en intervalos de 0,5 K.
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6.3. La nebulosa RCW 78 en el continuo de
radio e infrarrojo

La Figura 6.9 muestra la distribucién del continuo de radio en 4,85 GHz,
obtenida del relevamiento de Parkes-MIT-NRAO (PMN) Southern Radio Sur-
vey (Condon et al, 1993).
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Figura 6.9: Panel superior: Emisién del continuo de radio en 4,85 GHz. Los niveles de
contorno van de 0,01 Jy/haz a 0,11 Jy/haz en intervalos de 0,02 Jy/haz. Panel inferior:
Distribucién de la emisién en 4,85 GHz (contornos) superpuesta con la emisién Ha de la
nebulosa RCW 78.

La emisiéon en esta frecuencia muestra una estructura muy intensa en la
posicién de la “barra” Ha que podria estar originada por el gas ionizado de la
misma estructura. Puede observarse que existe emision en una zona coincidente
con la estructura Ha identificada como A2, aunque la posicién del maximo ob-
servado en (1,b) = (307°52,00°01") coincide con la posicién del cimulo abierto
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C1331-622 y la estrella HD 117797, por lo que el origen de esta emisién no
puede ser determinado con exactitud (ver Seccién 6.4). Lo mismo sucede con
la emisién localizada alrededor de (1,b) = (307°59',—00°01’), la cual es muy
proxima a la ubicacién de la fuente IRAS 13316-6210.

La distribucién de la emisién IR en 60 pm obtenida del relevamiento IRAS
de alta resolucién (HIRES) se muestra en la Figura 6.10.
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Figura 6.10: Panel superior: Distribucién de la emisién en 60 ym. Los niveles de contorno
van de 400 a 750 M Jy/ster en intervalos de 50 M Jy/ster. Panel inferior: Distribucién de
la emisién en 60 pm (contornos) superpuesta con la emisién Ha de la nebulosa RCW 78.

La emisiéon en 60 um muestra una pequena zona de emisiéon en el cen-
tro del campo en la direcciéon norte a sur que coincide en posicién y tamano
con la emisién Ha de la “barra”. Para contornos de intensidad mayores a 800
MJy/ster, existe una estructura que se extiende desde (1,b) = (307°40/,00°08')
hasta (1,b) = (307°48",00°02") en superposicién con la estructura Ha denomi-
nada A2. Al igual que en la emision en continuo de radio en 4,85 GHz, existen
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dos estructuras muy intensas que se destacan. Una de ellas en la direccién del
cumulo C1331-622 y la estrella HD 117797 y la otra en la posiciéon de la fuente
IRAS 13316-6210.

6.4. Analisis y discusién

6.4.1. La componente molecular entre ~ —58 y —45 km /seg

Como fuera destacado en las Figuras 6.4 y 6.5, la morfologia del material
molecular en el intervalo de velocidades entre ~ —58 y —45 km/seg, posee una
notable similitud con la estructura filamentaria de RCW 78 (estructura A).
En el material molecular en este intervalo de velocidades fueron identificadas
cuatro subcomponentes moleculares denominadas C1, C2, C3 y C4, las cuales
estan ubicadas en distintas posiciones en la nebulosa. Como pudo observarse
de la Figura 6.5 existe un gradual incremento en las velocidades radiales obser-
vadas desde la componente C1 hasta la componente C4. En la Figura 6.11 se
muestra una imagen Latitud Galactica-Velocidad radial obtenida integrando
en un rango de longitud galactica 307°35" < [ < 308°00’. Las posiciones de las
componentes C1, C2, C3 y C4 estan indicadas.
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Figura 6.11: Imagen Latitud Gal4ctica-Velocidad radial del CO en el rango 307°35" <
I < 308°. Los niveles de contorno van desde 0,56 K (~ 5 o) en intervalos de 0,56 K. Las
posiciones de C1, C2, C3 y C4 estan indicadas por las linea de trazos.
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De la Figura 6.11 puede corroborarse que las subcomponentes C1, C2, C3
y C4 se encuentran separadas tanto en posiciéon como en velocidad. En vista
de lo destacado anteriormente, dos interrogantes surgen en relacion al material
molecular observado en el intervalo de velocidades de ~ —58 y —45 km/seg: 1)
;Son las subcomponentes C1, C2, C3 y C4 estructuras fisicamente relacionadas
entre si? 2) ;Cuél es la relacién de las subcomponentes C1, C2, C3 y C4 con
la nebulosa RCW 787

En la Figura 6.12 se muestra la distribucion de CO integrada en el rango
de velocidades desde —58 a —56 km/seg, en el cual la subcomponente C1 es
observada. La emisiéon de CO esta superpuesta con la de Ha, IR en 60 pym y
continuo de radio en 4,85 GHz
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Figura 6.12: Panel superior izquierdo: Distribucién de CO en el rango de velocidades de
—58 a —56 km/seg. Los niveles de contorno van desde 0,9 K (~ 23 o) hasta 3,4 K en intervalos
de 0,28 K. Panel superior derecho: Superposicién de la emisién de CO con la emisiéon Ha.
Panel inferior izquierdo: Superposicién de la emisién de CO con la emision IR en 60 pm.
Panel inferior derecho: Superposicién de la emisién de CO con la emisién en continuo de
radio en 4,85 GHz.
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La Figura 6.12 muestra que la posicion y extension de la subcomponente C1
es coincidente con una intensa emision observada en las tres bandas, especial-
mente en Ha y 60 pm. Como ya se menciond en la Seccion 6.2, la posiciéon de C1
concuerda con la ubicacién del cimulo abierto C1331-622. Cappa et al. (2009)
encontraron una elevada concentracion de objetos estelares jévenes (YSOs)
en esta posicion. Esto podria significar que el cimulo se ha formado reciente-
mente y por lo tanto podria estar conservando atin su componente molecular.
El ctimulo C1331-622 ha sido recientemente catalogado y muy poco estudiado
por lo que no se conté con informacién acerca de su velocidad radial. Turner
& Forbes (2005) determinaron para el cimulo C1331-622 una distancia espec-
trofotométrica de 819 £+ 26 pc. Utilizando el modelo de rotacion galéctica de
Brand & Blitz (1993), la velocidad radial obtenida para una longitud galactica
= 307°.8 y para una distancia de 820 pc es ~ —12 km/seg. Esta velocidad
es ~ 45 km/seg superior a la velocidad observada para la subcomponente C1.
Es decir que desde el punto de vista cinematico no se puede afirmar que la
subcomponente C1 represente una componente molecular asociada al cimulo
abierto C1331-622, pero en virtud de las similitudes morfolégicas destacadas
anteriormente es una posibilidad que no puede ser descartada.

Del analisis morfolégico realizado al gas molecular en la Figura 6.5, pudo
observarse que la subcomponente molecular denominada C2, que esta presente
en el intervalo de velocidad —55,7 a —47,7 km /seg, parece correlacionarse mor-
folégicamente con las estructuras Ha A3 y parte de la A1 (posiblemente tam-
bién la “barra”); la subcomponente C3 por otra parte, presente en el intervalo
—53,7 a —47,7 km/seg podria estar relacionada con la regién Sur de Al. Final-
mente, la subcomponente C4 muestra una clara similitud en su morfologia con
la estructura A2. Si bien la notable correspondencia morfolégica entre el mate-
rial molecular conformado por las subcomponentes C2, C3 y C4 y la estructura
Ha denominada A hace que una relacién fisica entre ellos sea muy probable,
deseamos proponer un modelo geométrico simple que nos permita entender en
forma cualitativa las caracteristicas de la emisién Ha y de CO observadas. Si
C2, C3 y C4 conforman una tunica estructura molecular, dicho modelo debe
ser el idoneo para explicar la diferencia de velocidades observado entre estas
subcomponentes. Como ya se mencioné al principio de este capitulo Chu &
Treffers (1981) observaron un gradiente de velocidades en la zona central de
la nebulosa, pero el mismo no fue atribuido por los autores a un fenémeno de
expansion, sino mas bien a un “outflow” provocado por la ionizacién generada
por la estrella WR 55. Este gradiente fue también detectado en el CO hacia la
zona central de RCW 78 por Cappa et al. (2009). Seria deseable también que
nuestro modelo fuera capaz de explicar las diferencias en las intensidades de
emisién observadas entre las estructuras Al, A2 y A3.

A continuacién se presenta el modelo propuesto para explicar las carac-
teristicas del complejo molecular conformado por las subcomponentes C2, C3
y C4 (que desde ahora sera llamado CM234).
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CM234

Plano del cielo

Tierra

Figura 6.13: Esquema del modelo propuesto para explicar la cinemdtica de CM234, mostra-
do desde una perspectiva lateral superior a la del observador (Tierra).

En el modelo presentado en la Figura 6.13, CM234 esta representado por
una “faja” o “cinta” que se expande radialmente respecto de la posicion de
WR 55. La perspectiva mostrada en la Figura 6.13 corresponde a una posicion
lateral y levemente superior a la observada desde la Tierra. La expansion radial
permite ubicar a CM234 a lo largo de la superficie de una esfera (linea a rayas)
cuyo centro corresponde a la posicion de WR 55. En dicha esfera puede definirse
un plano ecuatorial (linea de puntos), el cual es ortogonal a la extensién de
CM234 y coplanar con la Tierra. Dicho plano esta indicado en la Figura 6.13
como PE.

A continuacién, en la Figura 6.14 se presenta un esquema del modelo ex-
plicado anteriormente pero en la perspectiva del observador (figura superior) y
en una perspectiva superior (figura inferior). Las posiciones tentativas corres-
pondientes a las subcomponentes C2, C3 y C4 estan indicadas. El movimiento
de expansion puede explicarse prestando atenciéon a las distintas velocidades
observadas para las subcomponentes C2, C3 y CA4.
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Figura 6.14: Panel superior Esquema del modelo propuesto para explicar la cinematica
de CM234, segtin la visién del observador (coplanar a PE). Las flechas en lineas continuas
representan el movimiento del gas molecular y las flechas en lineas de trazos representan los
vientos de WR 55. Panel inferior: Idem, pero observado desde una posicién superior a la
del observador (perpendicular al plano PE). Las posiciones relativas de las subcomponentes
C2, C3 y C4 en la estructura del modelo fueron indicadas.
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En el modelo propuesto se observa que un sector de CM234 se acerca hacia
el observador (velocidad radial més negativa), el cual estaria representando
a la parte de la componente C2 morfolégicamente correlacionada con la es-
tructura Ha denominada A3. Por otro lado, el sector de CM234 que se aleja
del observador (velocidad radial més positiva) estaria representando a las sub-
componentes C4, C3 y a la parte de C2 morfolégicamente correlacionada con
Al. La expansion de CM234 podria estar siendo producida por los intensos
vientos de la estrella WR. 55, que impactan la cara interna de la misma. Sobre
esta cara interna no sélo actuarian los vientos de la estrella, sino también su
intensa radiacion, la cual provocaria la ionizacién del material molecular. El
material molecular ionizado en la cara interna de la componente molecular
(representado por las zonas oscuras en la Figura 6.14) seria el responsable de
la emision de la linea Ha que da origen a la morfologia de la nebulosa RCW
78. Para una mejor comprension de las caracteristicas explicadas, en la Figura
6.15 se presenta una superposicion de la estructura correspondiente al modelo
propuesto para CM234, con la emision del CO integrada en el intervalo de
velocidades de —57,7 a —45,7 y con la emision Ha de la nebulosa RCW 78.
Las posiciones de las componentes C2, C3 y C4 fueron indicadas.
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Figura 6.15: Superposicién del CO integrado en el intervalo de velocidades de —57,7
a —45,7 km/seg (contornos delgados) con la imagen Ha de RCW 78 (tonos de grises) y
con la estructura geométrica del modelo propuesto para explicar la cinemética de CM234
(contornos gruesos).
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Una caracteristica importante del modelo propuesto esta relacionada con
las diferencias en la intensidad de emision de la linea Ha entre las estructuras
A1, A2y A3. Como ya fuera mencionado, la intensidad de emision de la estruc-
tura A3 es inferior a la de la estructura A2 y sobre todo a la de la estructura
Al. De acuerdo a nuestro modelo, el material molecular de la subcomponente
C2 (que se esta acercando hacia la Tierra y que se corresponde morfoldgica-
mente con A3) se encuentra por delante del material ionizado por la estrella.
En este caso el material molecular estaria dando origen a la absorcién que
haria aparecer la emision Ha de esta zona mas débil. Esto no ocurriria con las
componentes C3, C4 y parte de la subcomponente C2 que se corresponde mor-
folégicamente con Al, las cuales al estar alejandose del observador exponen su
cara interna ionizada sin sufrir éstas ningin tipo de absorcién por parte del
material molecular. La estructura denominada “barra” (perteneciente a Al)
es la mas brillante y su intensa emisién podria ser ocasionada por la cercania
del material molecular ionizado a la estrella WR 55.

Como puede apreciarse, la subcomponente C1 fue arbitrariamente excluida
de nuestro modelo, aunque no pueda ser confirmado si la misma estd fisica-
mente asociada CM234 o si es una estructura molecular ubicada en la direccion
de RCW 78 que representa la contraparte molecular de otro objeto (por ejem-
plo el ciimulo C1331-622)

Si bien el modelo descripto permite explicar en forma cualitativa los gra-
dientes de velocidad observados en CM234, no es posible a priori explicar los
mismos en forma cuantitativa sin hacer algunas suposiciones y aproximaciones
adicionales. Esto se debe principalmente a que es necesario introducir en el
modelo tres valores que no se conocen: 1) la velocidad de expansién (V.,,) de
CM234 (o de las subcomponentes C2, C3 y C4), 2) el dngulo de inclinacién
del vector V., de CM234 respecto del plano del plano del cielo (indicado en
la Figura 6.14 por 6) y 3) el dngulo de inclinacién del vector V.., de las sub-
componentes C2, C3 y C4 respecto del plano PE (indicado en la Figura 6.14
por ¢). Cabe destacar que de acuerdo al modelo, el dngulo 6 posee el mismo
valor para todas subcomponentes C2, C3 y C4, a diferencia del angulo ¢ que
es distinto para cada componente. Es decir que existen los valores o, @3 ¥
wcg. En la Figura 6.14 sélo estd indicado pcs.

Una estimacion de 6 puede realizarse considerando las propiedades ge-
ométricas del modelo propuesto. Por lo explicado hasta aqui, la morfologia
cuasi eliptica de CM234 puede interpretarse como el resultado de la proyec-
cién sobre el plano del cielo de una “faja” o “cinta” de simetria circular. Dicha
faja se encuentra inclinada un angulo 6 con respecto del plano del cielo (ver
Figuras 6.14 y 6.16). Por efectos de proyeccion la faja toma el aspecto de una
elipse para un observador externo. El semieje mayor de la elipse esta identifica-
do en la Figura 6.16 con la letra “A” y el semieje menor con la letra “B”. Como
puede observarse, el semieje menor es simplemente el resultado de la proyec-
cién del radio (semieje mayor) en el plano del cielo; por lo tanto el dngulo de
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inclinacién de la faja respecto del plano del cielo estard dado por la relacién
entre A y B dada por cos(#) = B/A. De la Figura 6.16 puede obtenerse que
B/A ~ 0,55 por lo tanto 6 ~ 56°.

La velocidad radial observada para cada componente Ci (i=2,3,4) sera la
proyeccién de la velocidad de expansién (V.,,) en la direccién del observador
(Vezp X sen 6 X cos @¢;). Por otro lado el intervalo de velocidades total del
CM234 (Awvgs), serd la diferencia entre las velocidades radiales mas positivas
restada de la mas negativa, entonces Avgps = Uops 4 - Vops C2, O Sea:

Avgps = Vegp X sen(8) x cos(@ca) — Vewp % sen(d) x cos(pea)

De las caracteristicas geométricas observables para CM234, se puede con-
siderar para las componentes C2 y C4 que pcy = @co + 180°, entonces:

Avgps = Vezp X sen(0) x cos(poe + 180°%) — Veyyp X sen(f) x cos(pc2)

Desarrollando, reagrupando y considerando valores absolutos, el intervalo total
de velocidades de CM234 esta dado entonces por:

Avgps = 2 X Vg X sen(0) x cos(pe2)

Debido a la dificultad en la determinaciéon en forma exacta de ¢co, se con-
siderard para este angulo un rango de valores determinado a partir de las
mencionadas caracteristicas morfolégicas. Podemos entonces considerar para
Yoo valores extremos de:

20° < oo < 50°

De esta manera, adoptando los valores Avy,s = 12 km/seg, § = 56° y el rango
de valores de p¢o indicado anteriormente se puede inferir que la velocidad de
expansion se encuentra entre los valores

7,8 km/seg < Veyp < 11,5 km/seg

Es importante destacar que debido a la forma en la que fue definida la
subcomponente C2, el valor de o puede superar los 90° (ya que hay una parte
de esta componente que se estd alejando), pero a los efectos del calculo anterior
solo se consideré la regién de la misma que mas rapidamente se acercaba al
observador, y por lo tanto con el valor de ¢y més pequeno.

La expansion de CM234 permite inferir una velocidad sistémica para el
mismo. El intervalo de velocidad de esta estructura va desde ~ —57,7 a —45,7
km /seg, por lo que puede adoptarse una velocidad sistémica de ~ —51 km/seg.
En el anédlisis a seguir se considerara que la estrella WR 55 se encuentra a una
distancia de 5 £+ 1 kpc (Cappa et al., 2009). En la Figura 6.17 se muestra
la curva de rotacién obtenida del modelo de Brand & Blitz (1993) para [=
307°,8. En esta curva puede observarse que para una velocidad radial de ~ —51
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OBSERVADOR

Figura 6.16: Panel superior: Modelo propuesto para el CM234. Panel inferior: Inter-
pretacién geométrica de la proyeccion de CM234 en el plano del cielo.

km/seg no existe una distancia posible para el modelo ya que esta velocidad
es levemente inferior a la del punto tangente para esta longitud galactica. El
valor de velocidad radial para el punto tangente es de —47,3 km/seg, al cual
le corresponde una distancia cinematica de 5,2 kpc (ver Figura 6.17).

Brand & Blitz (1993) demostraron que en la Via Lactea existen objetos
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Figura 6.17: Curva de rotacién galdctica en la direccién de WR. 55

cuyos movimientos se alejan del movimiento estrictamente circular predicho
por el modelo de rotacion galactico. Estos movimientos dan origen a una “ve-
locidad residual”, que es la diferencia entre la velocidad radial “observada”
y la velocidad radial “esperada” (vyes = Uobs - Vesp). En la Figura 10 del tra-
bajo de Brand & Blitz (1993) estan indicadas las velocidades residuales para
distintas longitudes galdcticas a distintas distancias. En dicha figura puede
observarse que para 1 ~ 308°, a distancias superiores a 1 kpc, las velocidades
residuales son negativas. Esto significa que la velocidad radial esperada para
el movimiento circular del CM234 podria ser mayor que la velocidad radial
observada. Mas exactamente, para [= 308° y a una distancia de ~ 5 kpc se
obtiene una velocidad residual levemente inferior a —5 km/seg. Por lo tanto,
haciendo estas correcciones la velocidad esperada de acuerdo al movimiento
de rotacion galactico para CM234 podria llegar a los -46 km/seg. Las distan-
cias cinematicas cercanas y lejanas correspondientes a esta velocidad radial
son den(c) & 4,4 kpc y dein(l) = 6 kpce, respectivamente. De esta manera, la
distancia cinematica cercana se encuentra en el rango de distancias posibles a
la estrella WR 55 (ver Figura 6.17).

En base a lo expuesto hasta ahora, muy posiblemente la emisiéon Ha y la
emision del CO de CM234 provienen de las mismas estructuras. La emision
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Ha podria haberse originado de la ionizacién de la region interna del material
molecular. Cappa et al. (2009), usando datos de la emisién en el continuo de
radio en 4,85 GHz, calcularon una masa de gas ionizado en la nebulosa M;,,, =
(3-5) x 10* Mg, y una densidad electrénica n, ~ 6 - 15 cm~2. Estas cantidades
indican que fue necesaria la presencia de una gran cantidad de gas molecular
para ser ionizado, por lo que dicho gas molecular sea muy posiblemente de ori-
gen interestelar. En la Tabla 6.1 se detallan los principales pardmetros fisicos
asociados a las subcomponentes C2, C3 y C4. La densidad de columna fue cal-
culada haciendo uso de la Ecuacién 3.4. La energia cinética de las componentes
fue calculada usando una velocidad de expansion intermedia a las encontradas
(~9,6 km/seg). El valor de la extincién visual (Ay ) fue obtenido haciendo uso
de la relacion Ng, /Ay = 0,94 x 10?! em?mag~! (Bohlin et al., 1978).

Tabla 6.1: Principales pardmetros fisicos asociados a las subcomponentes moleculares C2,
C3yC4

Parametro C2 C3 C4

Centro (Lb) (°'")  (307°51',0°14') (307°44',0°10") (307°44,0°00")

Av (km/seg) ~ 10 ~ 8 ~ 7
loo (K km/seg) 34,8 20,1 36,2
Q (1075 ster) 6.9 3.3 5.4
Ny, (102 em™2) 554 0,1 304 0,1 51402
Mo 11,V (10° M) 20 £+ 8 542 15+ 6
A, (mag) 58401 32401 54402
Eein (10" erg) ~ 18 ~ b ~ 14

(1) Valor calculado utilizando una distancia d = 5 £ 1 kpc (Cappa et al., 2009)
En la Tabla 6.2 se presentan algunos pardmetros geométricos y dinamicos

calculados para el complejo molecular CM234.
La energfa cinética de expansién de CM234 es ~3,7x10% ergios (valor
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Tabla 6.2: Principales pardmetros geométricos y dindmicos determinados para el complejo
molecular CM234

Parametro Valor
Semieje mayor (') 7,5
Semieje mayor lineal (pc) 10,9
Semieje menor (') 6
Extensién en velocidad (km/seg) 12

Velocidad de expansion (km/seg) 7,8 a 11,5

Velocidad sistémica (km/seg) —51

049

Energifa cinética (10* erg) ~ 3,7

calculado sumando las energias cinéticas individuales de C2, C3 y C4). A
partir de este valor es posible calcular qué fraccién de la energia mecanica
inyectada por los vientos de WR 55 fue convertida en energia cinética del
CM234, es decir ctal fue su eficiencia en la conversién de la energia mecénica
en cinética (indicada por el coeficiente € = E.iy, onr2s4 / Emee wrss). De acuerdo
al modelo explicado anteriormente, CM234 no rodea en forma completa a la
estrella. Realizando una simple proyeccion geométrica es posible inferir cual
serfa la energia cinética que tendria una estructura molecular de similares
caracteristicas pero que rodea a WR 55 en forma completa. En la Figura 6.18 se
muestra un esquema comparativo de las dimensiones aproximadas del modelo
propuesto para CM234 (cuyo semieje mayor posee un valor S) , con una esfera
de radio R. Notar que necesariamente S = R. La base de CM234 esta indicada
por W, y su proyeccién en el plano del cielo por W’. Es decir que W= cos(90° —
0)xW = 0,83xW. De la geometria observada, puede estimarse que W’ & 0,7xS
= 0,7xR. Por lo tanto W~0,84xR. De la geometria, puede inferirse ademas
que CM234 tiene una extension en longitud (o altura H) que lo hace rodear a la
esfera en un ~ 60 % (30° < @eo+@es+pos < 240°), es decir que H~0,6 x27R.
Por lo tanto el drea de CM234 (HxW) es ~ 0,84Rx0,6x2rR=nR2
Comparando el valor obtenido para el drea de CM234 con el valor del
drea de la esfera (47R?), puede observarse que el drea de la esfera es ~ 4
veces mayor que el drea de la estructura molecular. Haciendo una proyeccién
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Figura 6.18: Modelo propuesto para el complejo molecular CM234 y su comparacién con
una esfera de radio igual al semieje mayor

de esta relacion a las energias cinéticas involucradas, entonces una estructura
molecular de similares caracteristicas a CM234 pero que rodea por completo a
la estrella y se expande en forma isotropica respecto de ella, tendra una energia
cinética ~ 4 veces mayor a la encontrada; es decir que una estructura molecular
de estas caracteristicas se expandiria con una energia cinética de ~ 1,5x10%°
ergios. Considerando que WR 55 es una estrella de tipo espectral WN7, la tasa
de pérdida de masa para este tipo espectral (suponiendo abundancias metélicas
solares) es log(M) = -4,69 y su velocidad terminal vo, = 1960 km /seg (Smith et
al., 2002). Utilizando estos valores, la luminosidad mecénica entregada al medio
por los vientos de la estrella es de L, ~ 2,5x 1037 erg/seg. Si consideramos para
WR 55 una masa inicial entre 40 y 60 My, y un tiempo de vida en la fase WN

de ~ 3x10° afios (Maeder & Maynet, 2003), la energfa mecdnica entregada al
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MIE por los vientos de la estrella es ~ 2x10%° ergs. De manera que la fraccién
de energia mecanica de los vientos de WR 55 convertida en energia cinética de
CM234 es € =~ 0,75. Este valor resulta muy elevado comparado con los valores
obtenidos de los modelos teéricos de BI (€40,,<0,2) y aun més comparado con
los valores obtenidos de la observacion (€yps~0,03)

El elevado valor encontrado para € respecto de los valores tedricos y obser-
vacionales hace suponer que los vientos de la fase WN de WR 55 pudieron no
haber sido suficientes para explicar la energia cinética observada para CM234.
Ademss, el tiempo de vida dindmico obtenido para CM234 es ty ~ 1 x 106
anos, el cual es tres veces superior al tiempo de vida de una estrella en la fase
WN. Por lo tanto, es muy posible que los vientos de la estrella en alguna fase
previa (posiblemente la fase O) puedan haber contribuido también al desarrollo
de la cinematica observada en el complejo molecular CM234.

6.4.2. La “barra” Ha

En la Seccion 6.1 se destacod la presencia de una zona de emisién en Ho
muy brillante de ~ 5’ de largo que se extiende de norte a sur en la zona central
de RCW 78, y que fue denominada “barra”.

En la Seccién 6.2 se mostrd que existen dos componentes moleculares que
morfolégicamente tienen una gran similitud con la barra Ha. En las Figura 6.6
puede observarse que un sector de la componente C2 parece corresponderse
con la barra a velocidades entre —55,3 a —55 km/seg, aunque este intervalo
puede extenderse hacia velocidades levemente superiores e inferiores, en los
cuales el material molecular mantiene una disposicién espacial en la misma
direccion que la barra y por detras de ésta. La otra componente molecular se
encuentra en un rango de velocidades entre —37 a —35 km /seg y parece ser una
extension de la componente molecular C5. Chu & Treffers (1981) estudiaron
ocho posiciones alrededor de la zona central de RCW 78 en la linea Ha y
encontraron emision en la regién de la barra a velocidades entre -48 y -51,6 (ver
Figura 6.19, panel superior). Si la emisién Ha es originada por la ionizacién de
material molecular neutro por parte de WR 55, seria esperable que el material
ionizado y el molecular no posean velocidades radiales muy distintas. Por este
motivo proponemos que el material molecular ubicado entre las componentes
C2y C3 a velocidades ~ —55 km/seg sea la contraparte molecular de la barra.

En la Tabla 6.3 se presentan algunos parametros fisicos calculados para la
barra utilizando la emisién en continuo de radio, infrarrojo y molecular.

Para el cédlculo de la masa del gas molecular asociado a esta estructura
se realizé una integracién de los mapas de *CO en un intervalo de velocidad
alrededor de —56,7 a —54,7 km/seg, intervalo en el cual la distribucién del gas
molecular se mantiene paralela a la barra (Figura 6.19, panel inferior). Debido a
que las resoluciones angulares del relevamiento SuperCOSMOS en la linea Ha y
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nuestras observaciones de 12CO son muy distintas no es sencillo determinar cuél
es la linea de contorno que determina los limites de la contraparte molecular
de la barra Ha. Por este motivo se calculé una masa promedio considerando
varios posibles niveles de contorno, asi como también una dispersion de masas
debido a esta incertidumbre.

—
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Figura 6.19: Panel superior: Posiciones de los espectros Ha tomados por Chu & Treffers
(1981). En el borde inferior izquierdo se encuentran las velocidades medidas en estas posi-
ciones por dichos autores. Panel inferior: Distribucion del material molecular en el intervalo
de velocidad -56,7 a -54,7 km/seg. Los niveles de contorno van de 0,175 K (~ 3 o) a 3,5 K
en intervalos de 0,175 K, y a partir de 3,5 K en intervalos de 0,35 K.

Los parametros del gas ionizado se obtuvieron a partir de la emision de
continuo de radio en 4,85 GHz y considerando una temperatura electronica
T.=10.000 K. Para el calculo de densidad electrénica, la masa de gas ionizado
y la medida de emisién se utilizaron las Ecuaciones 3.13, 3.14 y 3.15 respectiva-
mente. La masa ionizada fue multiplicada por 1,27 para considerar la presencia
del helio ionizado una vez. Estos valores fueron calculados considerando den-
sidades electrénicas homogéneas (f = 1) e inhomogéneas (f < 1), adoptando
n/, < 100 cm™? (Esteban et al., 1990).
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Tabla 6.3: Principales pardmetros fisicos correspondientes a la “barra” Ha en la zona
central de RCW 78

Continuo de radio

54,85 GHz (Jy) 0,8 + 0,3
ne (f =1) (em™3) 14 +1
ne (f=0,37) (em™3) ~ 23
Mon (f = 1) (My) 510 + 250
Mz’on (f = 0737> (M(D) ~ 300
EMpae (f =1) (10° pc em™) 2,1 +£0,4
EMpae (f =0,37) (10° pc em™9) ~ 15
Nigm (10" seg™) 1,6
IR

S0 um (JY) 480 + 280
S100 m (JY) 1100 + 800
Thotvo (K) (m =1,5) 30 £ 5
Mpolvo (M®> ~ 16
CO

Av (km/segq) ~ 2
Ico K km/seg 1,8 £ 0,1
Q (107° ster) 1,8 £ 0,6
Ny, (1020 em™2) 3,4+ 0,5
Moot 1, ( M) 340 + 140
A, (mag) 0,4+0,1

6.4.3. La estructura B

La estructura Ha denominada B parece tener su contraparte molecular a
velocidades entre ~ —39 y —35 km/seg (ver Seccién 6.2, Figura 6.7). Si bien
las componentes moleculares C5 y C6 parecen estar conectadas a velocidades
entre —38,6 y —36,6 km /seg, la componente C5 es visible hasta velocidades de
~ —32,8 km/seg (ver Figura 6.8) .

Como ya se indicé, existe una notable similitud morfolégica entre la com-
ponente C6 y una pequenia condensaciéon de emisiéon Ha ubicada en (1,b) =
(308°517,00°09’). La componente C5 por otro lado parece corresponderse con
la emision extendida Ha de morfologia triangular que se extiende en direccion
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este-oeste.

La particular disposicion espacial de la estructura B, y de sus posibles com-
ponentes moleculares asociadas (C5 y C6), hacen dudar de la posible relacién
entre éstas con el brazo A y sus componentes moleculares asociadas. Dos pre-
guntas surgen de aqui:

a); Es la estructura B el resultado de la ionizacién de las componentes C5
y C6 por parte de la radiacién proveniente de WR, 557

b) i Es la elevada velocidad radial de C5 y C6 el resultado de la interaccién
entre ellas y los intensos vientos de WR 557

A continuacién se intentara adaptar al modelo propuesto para explicar las
velocidades radiales observadas del complejo molecular CM234 a las compo-
nentes moleculares C5 y C6 con el fin de explicar las elevadas velocidades
radiales que se observan para estas ultimas . Las componentes C5 y C6 se
ubican en la direccién de WR, 55, por lo tanto el angulo € respecto del plano
del cielo que podria considerarse para las mismas seria ~ 270°. Es decir que
si estas estructuras moleculares se estan expandiendo debido a los vientos de
WR 55 considerando la méxima velocidad de expansion posible (11,5 km/seg),
su velocidad radial observada deberfa ser ~ —39.5 km/seg (ver Figura 6.20).
Es decir que los valores de velocidad radial obtenidos segin nuestro modelo
para C5 y C6, no alcanzan los valores observados para las mismas.

Algunas explicaciones posibles pueden ser:

1. El angulo 6 determinado para el complejo molecular CM234 es menor
que 56°. La consecuencia directa de esto resulta en una mayor velocidad
de expansion.

2. El dangulo oo podria ser mayor que 50°. Esto también tiene por conse-
cuencia una mayor velocidad de expansion para el complejo molecular
CM234.

3. Las componentes C5 y C6 no tienen ninguna asociacion fisica con CM234.
Esto podria significar que la estructura Ha denominada B, no estd rela-
cionada con la estructura Ha denominada A, es decir que las mismas son
s6lo dos nebulosas distintas ubicadas en la misma direccién de la visual.

En vista de la ultima posibilidad, se presté atencion a algunas caracteristi-
cas morfolégicas observadas en la componente B. De la Figura 6.7 puede obser-
varse que la pequenia condensaciéon Ha ubicada en (1,b) = (307°51’,00°09'30"),
la cual posee una notable correspondencia morfolégica con la componente C6,
no muestra una distribucién uniforme en la emisiéon Ha. El brillo es mas in-
tenso sobre el borde oeste de la misma, en la direccién de WR 55. En vista de
estas caracteristicas, la componente B podria interpretarse como el resultado
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Figura 6.20: Adaptacién de las componentes C5 y C6 al modelo propuesto para explicar
la cinematica de CM234.

de la ionizacién de las componentes C5 y C6 por parte de una fuente de ra-
diacién ubicada entre éstas y ademas necesariamente a la misma distancia, o
al menos a una distancia muy cercana.

La ubicacion de WR 55 en una posicién interior a estas estructuras sugiere
que ésta podria ser la responsable de la ionizaciéon de C5 y C6, pero como ya
se detallé anteriormente, esto estd en contradiccién con el modelo cinematico
propuesto para CM234. Por este motivo, se realizé una busqueda en diversos
catalogos, de fuentes estelares cuyas coordenadas estén entre las posiciones
de C5 y C6 y que pudieran ser a su vez las responsables de su ionizacién.
Esta busqueda tuvo como resultado a la estrella HD 117704. Esta estrella
estd ubicada muy préxima a WR 55, en la posicién (1,b) = (308°49'12”,00°09'),
y su tipo espectral varfa entre una O tardia y una B temprana (Loden+ 1976,
Jaschek, 1978, Canon+ 1918-1924 ADC 1989, Reed, 2005). En la Figura 6.21
se muestra una imagen de las componentes moleculares C5 y C6 integradas en
el rango de velocidades de —37,6 a —36,6 km/seg, superpuestas con la imagen
Ha de RCW 78. Las posiciones de las estrellas WR 55 y HD 117704 estan
indicadas.

El 290 Cat4logo de Velocidades Radiales y Datos Astrométricos (Kharchenko+
2007) indica para esta estrella una velocidad radial heliocéntrica Vg = —21

181



00 18> -

16
14} -
12

10~

Latitud Galactica

08—

- U Hpa17Te4
T
\\ et
307 54 52 50
Longitud Galactica

07

Figura 6.21: Componentes moleculares C5 y C6 integradas en el rango de velocidad —37,6
a —36,6 km/seg (contornos), superpuestos con la emisién Ha de RCW 78 (tonos de grises).
Las posiciones de las estrellas WR 55 y HD 117704 estan indicadas.

km/seg, la cual llevada al sistema LSR tiene un valor de V gz = —36,8 km/seg.
Esta velocidad radial es notablemente similar a la observada para las compo-
nentes C5 y C6, lo que podria indicar una asociacién entre estos objetos.

Si bien la evidencia presentada hasta aqui, habla en favor de una asociacién
fisica entre la estructura B y las componentes C5 y C6, asi como también de
una posible independencia fisica y cinematica de las mismas respecto de la
estructura filamentaria de RCW 78 (estructura A), son necesarias mas obser-
vaciones de mejor calidad (épticas y en radio) para obtener datos que puedan
ser concluyentes.
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6.5. El modelo propuesto para CM234. ;Es
posible encontrar este tipo de estructuras
alrededor de otras estrellas WR?

En la Seccién 6.4.1 se explicd la morfologia y la cinematica del complejo
molecular CM234 proponiendo que éste consiste en una estructura anular in-
completa con un cierto angulo de inclinacion respecto del cielo. Esta estructura
se expande respecto de la posicion de WR 55 y ademas es ionizada por la mis-
ma estrella. La busqueda de estructuras moleculares de estas caracteristicas
podria aportar informacién valiosa para el estudio de las nebulosas anillo y/o
el material molecular en las mismas.

La deteccion de esta clase de estructuras moleculares alrededor de otras
nebulosas 6pticas podria permitir explicar las morfologias no esféricas que
muchas de ellas presentan. A continuacion se analizard un posible caso de una
nebulosa anillo alrededor de una estrella WR en la cual el material molecular
presenta similares caracteristicas que en el caso de la nebulosa RCW 78 y para
la cual podria adaptarse el modelo mencionado anteriormente.

6.5.1. La nebulosa é6ptica alrededor de WR 68

Utilizando la base de datos del relevamiento SuperCOSMOS en la linea
Ha, se encontraron algunos objetos cuyas morfologias podrian explicarse con
el modelo descripto anteriormente. Uno de ellos es la nebulosa anillo alrededor
de la estrella WR 68. En la Figura 6.22 se muestra la imagen Ha de la misma.
La nebulosa presenta una morfologia eliptica con la estrella cerca de su centro.
Una caracteristica interesante de esta nebulosa anillo consiste en que uno de sus
bordes es muy brillante mientras que el otro es casi imperceptible. Utilizando
las observaciones de 2CO de NANTEN se investigé la distribucién del material
molecular en las cercanfas de WR 68. Las observaciones de 2CO para este
objeto fueron realizadas con un espaciado de 5.4, el cual resulta insuficiente
para llevar a cabo un estudio morfoldgico y cinematico del material molecular
con gran detalle, pero suficiente para realizar un estudio a gran escala del
mismo.

Al analizar el material molecular alrededor de WR 68 se encontraron dos
componentes moleculares que podrian estar asociadas a la nebulosa anillo.
Una de ellas parece corresponderse morfolégicamente con el borde oscuro de
la nebulosa y se extiende en un intervalo de velocidad que va de ~ —46 a —42
km /seg; la otra, que presenta cierta similitud con el borde brillante, se extiende
en el intervalo de velocidad que va de ~ —40 a —37 km/seg. Estas componentes
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Figura 6.22: Nebulosa anillo Ha alrededor de la estrella WR 68. La posicién de la estrella
estd indicada por la flecha.

moleculares estan mostradas en las Figuras 6.23 y 6.24. Las imagenes estan
integradas en intervalos de 0,22 km /seg, pero dichos intervalos no son contiguos
ni estan equiespaciados en velocidad ya que fueron seleccionados de manera
tal que la correspondencia morfolégica con la nebulosa Ha resulte mas clara.

Considerando para estas componentes moleculares una velocidad sistémica
Vet~ —41 km/seg y utilizando el modelo de rotacién circular galdctico (Brand
& Blitz, 1993), los valores obtenidos para la distancia cinemética cercana y
lejana son deerc=2,8 kpc y di;=10,3 kpc, respectivamente. Por otro lado, la
distancia a WR 68 es de 3,27 kpc (van der Hucht, 2001), aunque este valor
puede tener un error del 50 %. Es decir, que la distancia cinemética cercana
derivada para las componentes moleculares observadas en la direcciéon de WR
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68 concuerda con la distancia espectrofotométrica obtenida para dicha estrella
(dentro de los errores).

Las componentes moleculares encontradas alrededor de WR, 68 presentan
cierta similitud respecto de las encontradas en RCW 78. La componente a
velocidades entre —46 a —42 km/seg (componente que se acerca) pareceria
estar asociada a la emision Ha débil de la nebulosa; por otro lado el material
molecular antre —40 y —37 km/seg (componente que se aleja) pareceria estar
relacionada con la emisién Ha mas intensa. Por lo tanto, las caracteristicas
observadas alrededor de la estrella WR 68 y su nebulosa anillo pueden ser
explicadas de la misma manera que en el caso de WR 55 y la nebulosa RCW
78. Es decir, que la emisién Ha podria haber sido originada por la ionizacién
en la cara interna del gas molecular por parte de WR 68. La emisiéon Ha sélo es
visible sobre la componente molecular que se aleja, mientras que la componente
molecular que se acerca estaria absorbiendo dicha emisién, haciendo que la
misma se observe menos intensa.

Observaciones moleculares con mejor resolucion angular permitirian re-
alizar un estudio mas detallado de estas componentes moleculares para obtener
resultados més concluyentes.
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Figura 6.23: Distribucién de ?CO alrededor de WR 68 en el intervalo —46 a —42 km/seg.
Las imdgenes estén integradas en intervalos de 0,22 km/seg. La velocidad central estd indi-
cada arriba a la izquierda. El primer nivel de contorno es 0,3 K (~ 3 o).
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Figura 6.24: Distribucién de 2CO alrededor de WR, 68 en el intervalo —39,6 a —37,2
km/seg. Las imédgenes estdn integradas en intervalos de 0,22 km/seg. La velocidad central
estd indicada arriba a la izquierda. El primer nivel de contorno es 0,3 K (~ 3 o).
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6.6. Resumen y conclusiones

El analisis de la emisién del *>CO en la nebulosa éptica RCW 78 alrededor
de la estrella WR 55, revel6 la presencia de tres componentes moleculares
que aportan en forma separada a distintas caracteristicas morfoldgicas de la
nebulosa.

1. El complejo molecular CM234, presente en el rango de velocidades de
~ —bH7,7 a —45,7 km/seg. Dicho complejo estaria asociado con la parte
filamentaria de la nebulosa Hoo RCW 78, tambien llamada componente

A.

2. La estructura molecular compuesta por las componentes C5 y C6 en el
rango de velocidades de ~ —39 a —35 km/seg. Esta estructura estaria
asociada a la emisiéon Ha extendida en el centro de RCW 78, denominada
estructura B.

3. La estructura molecular formada por las componentes C7 y C8, en el
intervalo de velocidades ~ —33 a —28 km/seg. Esta estructura se ubica
a lo largo de la intensa franja de absorcién que se observa en la zona
central de la nebulosa, llamada estructura C.

El gradiente de velocidades observado para el complejo molecular CM234
pudo explicarse considerando un modelo en el cual dicho complejo conforma
un anillo incompleto expandiéndose respecto de la posicién de la estrella WR
55. La estrella seria responsable de la expansion, asi como de la ionizacién
de la cara interna de esta estructura. Esta ionizacién del gas molecular seria
la responsable de la emisién en Ha de la estructura filamentaria de RCW 78
(componente A), asi como también de su emisién en el continuo de radio. El
origen del gas molecular que conforma CM234 es interestelar. Por este motivo
la nebulosa 6ptica RCW 78 puede considerarse simplemente una “regién HII”
expandiéndose alrededor de WR 55. La existencia de gas molecular de origen
estelar mezclado con CM234 no puede ser descartada. La estructura molecular
encontrada en la nebulosa 6ptica alrededor de WR 68 parece poseer similares
caracteristicas que el complejo molecular CM234. De ser esto confirmado, es-
tructuras moleculares como éstas permitirian explicar la morfologia eliptica de
algunas nebulosas 6pticas alrededor de estrellas de gran masa.

La velocidad radial observada para las componentes C5 y C6 no concuerda
con la esperada segin el modelo propuesto para CM234, por lo que posible-
mente estas componentes, al igual que la estructura B, no estén asociadas con
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la estructura filamentaria de RCW 78. Es decir, que nebulosa RCW 78 podria
ser la conjuncién de dos nebulosas que se encuentran en la misma direccién de
la visual, pero que no estan vinculadas fisicamente.

Las componentes C7 y C8 podrian ser en parte, las responsables de la franja
de absorcién observada en la regiéon media de RCW 78.
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Capitulo 7

El gas molecular asociado a las
regiones HII RCW 121 y RCW
122. Su relacién con las estrellas

WR 87, WR 89, WR 91 y el
cumulo abierto HM 1

7.1. Resumen

En este capitulo se presentan los resultados obtenidos del anélisis multifre-
cuencia realizado en los alrededores de las regiones de formacién estelar RCW
121 y RCW 122. Este andlisis se basé fundamentalmente en los datos de la
linea J=1—0 de la molécula 2CO obtenidos con el radiotelescopio NANTEN.
El objetivo de este analisis fue verificar la posible relacion existente entre las
estrellas del cimulo abierto HM1, WR 87, WR 89 y WR 91 con las regiones de
formacion estelar RCW 121 y RCW 122. Como resultado se encontrd la pre-
sencia de un complejo molecular gigante (M ~ 1,2x10° M) dentro del cual
existen dos concentraciones mas pequenas asociadas a RCW 121 y RCW 122.
Estas concentraciones poseen contrapartes muy intensas en infrarrojo medio y
lejano (MSX y IRAS) asi como también en continuo de radio entre 2,4 y 14,35
GHz (RCW 121) y 0,408 y 300 GHz (RCW 122) las que indican una emisién
de origen térmico. El andlisis llevado a cabo no indica relaciéon alguna existente
entre las estrellas del cimulo y las estrellas WR 87, WR 89 y WR 91 con las
regiones de formacién estelar RCW 121 y RCW 122 y su complejo molecular
asociado.

Como resultado de este estudio se confeccioné un trabajo que fue publicado
en la revista Astronomy & Astrophysics (2008, A&A, 486, 807A). Mi partici-
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pacion en el mismo consistié en la reduccion y el anéalisis de los datos de CO;
también participé activamente en el andlisis de los datos de IR y continuo de
radio. También estuvieron a mi cargo la confeccién de las figuras publicadas.

A continuacién se presenta el trabajo como fue aceptado para su publi-
cacién. Al finalizar el mismo y a modo de completitud, se desarrollan algunos
conceptos y figuras relacionados al andlisis realizado a la componente mole-
cular asociada a las regiones HII RCW 121 y RC 122 y que no pudieron ser
presentados en dicha publicacién. Estos conceptos no fueron desarrollados en
forma general en el Capitulo 3, ya que los mismos sélo fueron empleados para
el estudio de las regiones HII mencionadas anteriormente.
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7.2. Algunos conceptos adicionales del anali-

sis realizado a la componente molecular
asociada a RCW 121 y RCW 122

El analisis cinematico, tanto cualitativo como cuantitativo de la compo-
nente molecular asociada a RCW 121 y RCW 122, se bas6 fundamentalmente
en el estudio de los momentos de la linea de CO.

Los momentos estudiados fueron:

Momento de orden 0 (Area debajo de la linea):

M° = /v2 Ty(v) dv (K km s71)

v1

Momento de orden 1 (Velocidad de la linea):

Jo2 v Ty(v) dv

M =<V >=
Jor To(v) dv

(km s71)

Momento de orden 2 (Ancho de la linea):

e —<V>)2T(v) dv\ '/
M? =< V212 = <f”1 (v - km s7!
» Momento de orden 3 (Sesgamiento o asimetria de la linea):
2 (v— <V >)3 Ty(v) dv 1/
M= < V3518 = <fv1 v - km s7!
™ Ty(o) do ( )

Para encontrar los momentos correspondientes a la linea de CO se utilizé la
tarea MOMNT del paquete AIPS. Esta tarea realiza un despliegue espacial en
graduacion cromatica en tono de grises de los distintos momentos de la linea
molecular para distintos intervalos de integracién en velocidad.

Momento de orden O:

Este momento resulté muy 1til a la hora de calcular las masas de las com-
ponentes moleculares asociadas a RCW 121 y RCW 122 y RCW 122C. Estas
componentes moleculares (denominadas en la publicacién Feature B, A y C
respectivamente) se encuentran ubicadas sobre otra emisién molecular exten-
dida subyacente (denominada plateau). Para el calculo de las masas de los
Features A, B y C es necesario sustraer la emision extendida del plateau. En
la Figura 7.1, se muestra la distribucién del material molecular en la zona de
RCW 121 y RCW 122 integrado en el rango de velocidad de —23 a —8 km/seg.
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Latitud Galactica

T2 >T1 =140

Figura 7.1: Panel superior: Complejo molecular asociado a las regiones HII RCW 121 y
RCW 122, integrado en el rango de velocidades —23 a —8 km/seg. La temperatura T1 (~
14 o) es la temperatura que delimita la emisién del plateau y T2 es la que delimita la nube
moleculares asociadas a las regiones HII inmersas en ella. Panel inferior: Perfil de linea que
se observaria en la direccién de una de las nube moleculares internas.

En la misma pueden apreciarse las componentes moleculares asociadas a RCW
121, RCW 122 y RCW 122¢, asi como la emision del plateau.

La temperatura T1 es la que se adopté como limite para el plateau (~
14 o) mientras que la temperatura T2 es el primer nivel de temperatura que
delimita las componentes moleculares correspondientes a RCW 121 RCW 122
y RCW 122c¢ en el intervalo de velocidades de integracion. En la parte inferior
de la figura se muestra en forma esquematica las temperaturas T1 y T2 en un
perfil tomado en la direcciéon de una de las componentes moleculares. Como
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se vio anteriormente: Ny, = cte X [* Too(v) dv con [;? Too(v) dv = érea
debajo de la linea entre las velocidades v; y vo, siendo v, — v;=Auw el intervalo
de velocidades en el que se encuentra la estructura molecular (en este caso v;=
—23 km/seg y vo=—8 km/seg) . El drea debajo de la linea puede calcularse
a partir del mapa de momento de orden 0, o més precisamente con el valor
promedio del momento de orden 0 dentro de la superficie ocupada por la nube
molecular de interés por medio de TVSTAT. A este valor se le debe restar el
valor del drea debajo de la linea correpondiente a la emision extendida. En la
Figura 7.2 se esquematiza brevemente el procedimiento llevado a cabo.

La Figura 7.2a muestra el drea total de la linea correspondiente a la estruc-
tura (componente molecular + emision extendida); la Figura 7.2b muestra el
area de la linea correspondiente sélo a la componente molecular; la Figura 7.2¢c
el drea de la linea correspondiente sélo a la emision extendida. El pardmetro
ICUT de la tarea MOMNT representa un parametro de corte en las mismas
unidades que la imagen de entrada, es decir que valores mas pequenos que
ICUT seran ignorados en la imagen. El valor que se usé para para ICUT en
este trabajo fue el menor valor de temperatura que encerraba a la nube mo-
lecular de interés en el intervalo de velocidades correspondiente (o sea T2 en
la Figura 7.1); con este valor, el drea de la linea calculada con el momento
de orden 0 en la tarea MOMNT esta representada en la Figura 7.2d. Es decir
que el valor del drea de la linea correspondiente sélo a la componente mole-
cular es igual al valor del area calculado por MOMNT con ICUT=T2 menos
el rectangulo de area T2 x Av’. A diferencia de Awv , el valor de Av’ no se
conoce, pero se lo puede calcular. Utilizando un valor de ICUT=-T2, el area
que MOMNT calcula ahora con el momento de orden 0 para la linea, es la
representada en la Figura 7.2e mientras que el ancho de la linea (calculado
con el momento de orden 2) tiene un valor Av”. Asi, Av'=Av-Av”, esta 1lti-
ma operacion puede hacerse con la tarea COMB; por lo tanto la densidad de
columna correspondiente s6lo a la nube molecular es igual a:

N(Hs)= 1,9% 10* x[momento orden 0 (icut=T2) - (Av' x T2)]

Las masas de las componentes moleculares se obtuvieron a partir de la
densidad de columna como se vio anteriormente. Es importante destacar que
este proceso debi6 hacerse para cada componente molecular en cada uno de los
intervalos de velocidades en los que éstas se encontraban, para evitar la con-
taminacién de otras estructuras que pudieran aparecer en esa misma direccién
pero a otras velocidades.

Momento de orden 1:

Este momento representa el valor medio de velocidad del perfil (velocidad
radial media). Considerando una linea cuya morfologia pueda aproximarse a
una gaussiana, este valor coincide con el valor de velocidad al cual la linea posee
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area de la nube molecular

Y
Tco (v) dv

SN~

AV’
AV AV

con icut=T2

area de la emision difusa

ffffffffffffffffffffffff

VAN e
AV’ AV
AV Av

area calculada por MOMNT con icut=—T2

,,,,,,,,,,,,

N
AV’
AV

area calculada por MOMNT

Figura 7.2: a). Area total de la linea calculada por la integral. b) Area de la linea correspon-
diente a la nube molecular. ¢) Area de la linea correspondiente a la emisién extendida. d) Area
de la linea correspondiente a la nube molecular calculada con MOMNT usando ICUT=T2.

e) Area de la linea correspondiente a la nube molecular calculada usando ICUT=—T2

su méxima temperatura (ver Figura 7.3, panel superior). La tarea MOMNT,
por medio de los mapas de momento de orden 1, permite realizar imagenes
de distribucién de velocidades radiales medias o también llamados “perfiles de
velocidad” de una componente molecular. Estas son herramientas ttiles a la

197



hora de estudiar la cinemética de una nube molecular.

T

<|
<

T v

o V1 \._.
V3 v2

V5 < V4 < V3< V2< V1 V5 < V4 < V3< V2< V1 V5 > V4 >V3>V2> V]
ROTACION CONTRACCION EXPANSION

Figura 7.3: Panel superior: Momento de orden 1 o velocidad media del perfil. Paneles
inferiores: Representacion esquematica e interpretacién de distintos tipos de gradientes de
velocidad radial.

Al realizar un mapa de distribucién de velocidades radiales medias, se
pueden confeccionar sobre éstas, curvas de nivel que unan puntos de la nube
con idéntica velocidad radial. Si estas curvas se distribuyen en forma paralela
existe un “gradiente de velocidad”. La morfologia de estos gradientes permite
inferir caracteristicas importantes del movimiento de una nube molecular. En
la Figura 7.3 (paneles inferiores), se muestran distintos gradientes de veloci-
dad radial media y la interpretacién dindmica de los mismos. Si las lineas de
velocidad radial se ubican paralelamente en forma inconexa, este gradiente
puede interpretarse como una rotacién (Figura 7.3, panel inferior izquierdo).
Por el contrario, si las lineas de velocidad radial se ubican paralelamente pero
de forma conexa, este gradiente puede interpretarse como una expansién o
una contraccién, dependiendo hacia dénde crezcan las velocidades (Figura 7.3
paneles inferiores al medio y a la derecha)

En la Figura 7.4 se muestra el perfil de velocidad obtenido para el complejo
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molecular encontrado en la direccién de RCW 121 y RCW 122 a velocidades
entre —23 y —8 km/seg. La graduacién cromética de grises representa puntos
con igual velocidad radial media dentro del complejo molecular. Los valores de
velocidad radial estan indicados por las curvas de nivel.

f

Latitud Galactica

| | | | | | | |
3490 3485 3480

Longitud Galactica

Figura 7.4: Perfil de velocidad radial (distribucién de momento de orden 1) confeccionado
para el complejo molecular entre -23 y -8 km/seg.

Como puede observarse en la Figura 7.4, existen numerosas regiones en las
cuales existen diversos gradientes en velocidad radial. Una de las mas intere-
santes es tal vez la region correspondiente a RCW 121, la cual estd indicada
con un rectangulo en lineas de trazos. Como puede observarse, las curvas de
velocidades radiales en esta region tienden a cerrarse hacia velocidades radia-
les mas positivas. Como fue explicado, este comportamiento en la distribucién
espacial de la velocidad radial puede ser interpretado como una evidencia de
contraccion en el material molecular de la region de formacion estelar.

Momento de orden 2
Este momento representa el ancho de la linea espectral. La distribucion de
momento de orden 2 en un determinado intervalo de velocidades permite la
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visualizacion de regiones en las que existe ensanchamiento de la linea. El ensan-
chamiento térmico de una linea espectral puede estar directamente asociado a
la presencia de regiones en las cuales el campo radiativo es intenso. Por este
motivo la distribuciéon de momento de orden 2 es una excelente herramienta
para la busqueda de componentes moleculares en las que se esté desarrollando
la formacion estelar. En la Figura 7.5 se muestra la distribucién de momento
de orden 2 para el complejo molecular en la region de RCW 121 y RCW 122
a velocidades entre —23 y —8 km/seg. En la misma puede observarse que las
zonas en las cuales el ensanchamiento de la linea espectral de CO es mayor
coinciden en posicién y tamano con RCW 121, RCW 122 y RCW 122c.

N ' ' N N N N N N N
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o
r

-

Latitud Galactica

349.0 3485 348.0
Longitud Galactica

Figura 7.5: Distribucién del Momento de orden 2 del complejo molecular entre -23 y -8
km/seg.

Momento de orden 3

Esta es una cantidad mediante la cual se puede cuantificar el sesgamiento
o asimetria de la linea espectral respecto del valor medio de la misma. Es otra
herramienta importante en el estudio de la dindmica de una nube molecular.
En la Figura 7.6 se muestra la interpretacién geométrica en los perfiles de linea
para los diferentes signos del momento de orden 3. A diferencia de lo que sucede
con la velocidad media del perfil (momento de orden 2), un gradiente en la
asimetria del perfil no tiene una interpretacion directa y puede ser consecuencia
de factores cinematicos y/o instrumentales.
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Figura 7.6: Posibles morfologfas de una linea espectral acorde a distintos valores del mo-
mento de orden 3.

En la Figura 7.7 se muestra la distribuciéon de momento de orden 3 para el
complejo molecular asociado a RCW 121 y RC 122.

-1.0—

Latitud Galactica
I

349.0 348.5 348.0
Longitud Galactica

Figura 7.7: Distribucién del Momento de orden 3 para el complejo molecular entre -23
y -8 km/seg. Las regiones oscuras representan valores positivos y las zonas claras valores
negativos.

Como puede observarse de la Figura 7.7, en las regiones del complejo mo-
lecular en las que se encuentran RCW 121, RCW 122 y RCW 122¢, existe un
gradiente notorio en el sesgamiento de la linea espectral.
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Capitulo 8

El gas molecular detectado en
los alrededores de las estrellas

WR 14, WR 75 y WR 103

Como fue mencionado en el Capitulo 1, los alrededores de diez estrellas WR
fueron analizados en la linea J=1—0 del 2CO en busca de material molecular
que pudiera estar fisicamente asociado a la/s estrella/s en cuestién. Algunos
casos se han presentado hasta aqui, en los cuales el material molecular de-
tectado alrededor de la estrella evidencia una posible interaccion tanto con la
radiacién como con los vientos estelares.

A continuacién se presenta un breve resumen del estudio del MIE realizado
en los alrededores de las estrellas WR 14, WR 75 y WR 103, en los cuales
se detectd también la presencia de gas molecular, pero que a diferencia de lo
observado para WR 16, WR 18 y WR 55, no pudieron encontrarse (al menos
con los datos disponibles) evidencias concluyentes de interaccién entre dichas
estrellas y el gas molecular detectado.

8.1. WR 14 y la nebulosa RCW 38

La estrella WR 14 (HD 76536), es una estrella de tipo espectral WC7 y su
distancia es de 2 kpc (van der Hucht, 2001). La estrella WR 14 se encuentra
ubicada en la zona del objeto conocido como “Nebulosa de Gum”. Si bien esta
region es muy compleja desde el punto de vista cinemético y de emisién, la
estrella se encuentra relativamente aislada de otros objetos estelares. A ~ 40/
al norte de WR 14 se encuentra la regiéon HIT RCW 38 (Rodgers, Campbell
& Whiteoak, 1960). La distancia a esta nebulosa fue determinada por varios
autores: Radhakrishnan et al.(1972) (d = 1,5 kpc), Muzzio (1979) (d = 1,7
kpc) y Beck, Fisher & Smith (1991) (d = 1,7 £ 0,9 kpc).

En la Figura 8.1 se muestra la imagen obtenida del relevamiento MSX
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banda A (8,28 um) de una zona de ~ 86 ’ de lado centrado en la posicién de
WR 14.

I
-01 00 — =
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268 10 00 267 50 40 30 20 10 00 266 50

Longitud Galactica

Figura 8.1: Imagen MSX (banda A) de la zona alrededor de WR 14. La posicién de la
estrella y de la region HII RCW 38 estan indicadas. La direccién de los ejes del sistema
ecuatorial estd indicada por las flechas N y E.

El andlisis del MIE en los alrededores de WR 14 en el IR lejano (relevamien-
to IRAS) y en el continuo de radio no revel6 la presencia de material ionizado
y/o emisién de polvo que pudiera estar directamente asociado al campo radia-
tivo de la estrella.

El analisis de los datos de CO muestra la presencia de material molecu-
lar a velocidades entre —6 y 20 km/seg. En la Figura 8.2 se muestra el perfil
de emisiéon promedio obtenido en el mismo campo que la Figura 8.1, donde
puede distinguirse claramente la componente molecular mencionada anterior-
mente. En la Figura 8.3 se muestra la distribucién del CO superpuesta con la
emision MSX (banda A) integrada en intervalos de velocidad de 2 km/seg. En
estas imagenes se puede observar una condensacion molecular que coincide en
tamano y forma con la nebulosa RCW 38. Esta condensacion es visible en el
rango de velocidades de —3 a 9 km/seg. En el intervalo de velocidades de 1 a
7 km/seg, dicha condensacién aparece superpuesta sobre una nube molecular
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extendida que parece rodear hacia el este, norte y oeste a la estrella WR, 14.

| A
ST LA W Y

| o 50
Velocidad (km/seg)

Figura 8.2: Perfil de emisién promedio del >CO en una zona de ~ 86 ' de lado centrada
en la posicién de la estrella WR. 14.

El intervalo de velocidades en el que se encuentra la componente molecular
que coincide con RCW 38 estd en buen acuerdo con las velocidades observadas
para distintas lineas en la direccién a dicha nebulosa en la bibliografia: Wilson
& Mezger, 1970 (H109«), Mc Gee & Newton, 1981 (H76«, He76a y C76),
Witheoak & Gardner, 1974 (H,CO), Gillespie et al., 1979 (CO J=1—0), White
& Phillips, 1983 (CO J=2—1), Zinchenko et al., 1995 (CS J=2—1). Por lo
expuesto anteriormente puede concluirse que el gas molecular detectado en el
intervalo de velocidades de ~ —3 a 9 km/seg muy posiblemente se encuentre
asociado a la nebulosa RCW 38.

No se encontraron en la bibliografia estudios relacionados a la busqueda de
una asociacion fisica entre la nebulosa RCW 38 y la estrella WR 14 (formacién
estelar secuencial?). Aunque una asociacién entre ambos objetos no puede ser
descartada a priori ya que las distancias a los mismos son muy similares, nuevas
observaciones moleculares (preferentemente con una mayor area de cobertura)
serfan de gran utilidad para confirmar esta posibilidad.
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Figura 8.3: Distribucién de 12CO (contornos) en el rango de velocidades de —3 a 9 km/seg
superpuesto con la emision MSX (banda A) (tono de grises). El intervalo de velocidad de
cada imagen se indica arriba a la izquierda. La posicion de WR 14 estd indicada con la
cruz. La direccién de los ejes del sistema ecuatorial estd indicada por las flechas N y E en la
imagen superior izquierda.
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8.2. WR 75 y la nebulosa RCW 104

La estrella WR 75 presenta evidencias de una posible interaccién con
el MIE, ya que se encuentra rodeada por la nebulosa RCW 104, la cual
estd mostrada en la Figura 8.4, obtenida del relevamiento SuperCOSMOS.
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Figura 8.4: Imagen Ha de la nebulosa RCW 104 obtenida del relevamiento SuperCOSMOS.

La nebulosa RCW 104 fue estudiada por medio de espectroscopia optica
por Chu (1982), Chu et al. (1983) y Goudis et al. (1988). Estos ultimos encon-
traron una componente de baja velocidad a —39 km/seg (Vgo=—50 km/seg) y
otra de alta velocidad entre —89 km/seg (V pge=—100 km/seg) y —159 km/seg
(Vaa=—170 km/seg). Goudis et al. (1988) plantean que una simple expan-
sion no es suficiente explicacion y proponen que existen flujos de masa estelar
generando choques (bow shocks) alrededor de nicleos densos que rodean a
la nebulosa. Proponen también que habria gas difuso ionizado por WR 75.
Como fue mencionado en el Capitulo 1, Marston et al. (1999) estudiaron la
distribucion del CO en los alrededores de WR 75 utilizando observaciones del
radiotelescopio SEST. Estos autores encontraron que el gas molecular estaba
presente en dos componentes cuyos intervalos de velocidad eran similares a los
observados por Goudis et al. (1988).
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Figura 8.5: Imédgenes de la emisién integrada de CO en intervalos de velocidad de 1 km/seg,
superpuestos con la emisién Ha de RCW 104. Los niveles de contorno van de 0,2 K (~ 5 o)
hasta 0,7 K en intervalos de 0,07 K, y desde 1 K en intervalos de 0,14 K.
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El andlisis del CO realizado con los datos de NANTEN revela la presencia
de numerosas componentes moleculares en la posicion de la nebulosa RCW 104
en un rango de velocidades que va desde —100 hasta 10 km/seg. Muchas de
estas componentes estdn presentes en intervalos de velocidad muy pequenos (~
0,5 km/seg). En la Figura 8.5 se muestran imagenes de la distribucién espacial
de CO integradas en intervalos de velocidad de 1 km/seg superpuestas con la
imagen Ha de RCW 104, para aquellas componentes moleculares que estan
presentes en intervalos de velocidad més extensos (~ 2 km/seg o mas).

La observaciéon de otras lineas moleculares permitiria un estudio mas com-
pleto del gas molecular en las cercanias de RCW 104. Observaciones de la
linea J=1—0 del CO podrian complementarse con las ya existentes de la
linea J=1—0 del 2CO con el fin de determinar sin ambigiiedad las masas
de las componentes moleculares encontradas y asi poder establecer de forma
més exacta el origen de las mismas (estelar o interestelar?). Por otro lado,
observaciones de la linea J=2—1 del 2CO podrfan también complementarse
con las de J=1—0 del 2CO para estudiar las condiciones de excitacién de las
nubes moleculares detectadas (Sakamoto et al., 1997). Ante la posibilidad de
la obtencién en un futuro de las observaciones moleculares anteriormente des-
criptas, el estudio de esta nebulosa fue postergado para una etapa posterior al
desarrollo de esta Tesis Doctoral.

8.3. WR 103

Al igual que en todos los casos presentados hasta aqui, el MIE en los alrede-
dores de la estrella WR 103 fue analizado en distintas frecuencias con el fin de
encontrar evidencias de interaccion entre esta estrella y el medio circundante.

El analisis de los datos de CO de NANTEN, revel6 la presencia de una
unica componente molecular, en el intervalo de velocidad comprendido entre 0
y 10 km/seg. En la Figura 8.6 se muestra el perfil de emisién promedio en un
area de ~ 90’ de lado centrada en la estrella WR, 103 donde puede apreciarse la
componente molecular mencionada anteriormente. En la Figura 8.7 se muestra
la distribucién espacial del CO integrada en el intervalo de velocidad de 4 a
8 km/seg. En dicha figura puede observarse que la distribucién espacial del
material molecular en este rango de velocidades rodea en forma parcial a la
estrella WR 103, la cual estd ubicada en el centro del campo.

No pudieron encontrarse estructuras en el IR lejano (relevamiento IRAS)
o medio (relevamiento MSX) que pudieran ser relacionadas con la estrella. La
busqueda de gas ionizado por medio del andlisis de la emisién en el continuo de
radio y en la linea Ha arroj6 también resultados negativos. El mismo resultado
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se obtuvo en el analisis de la linea de A=21 cm del HI.

La particular morfologia de la componente molecular observada en el inter-
valo de velocidad de 4 a 8 km/seg en las cercanias de WR 103 podria sugerir
una posible interaccion entre el gas molecular y los vientos de la estrella, similar
a la encontrada entre la estrella WR 16 y la componente molecular denomi-
nada AME, o también a la encontrada entre la estrella WR, 55 y el complejo
molecular denominado CM234.
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Figura 8.6: Emisién promedio de *CO en un drea de ~ 86’ de lado centrada en la posicién
de la estrella WR 103

La falta de emisién detectable en otras frecuencias alrededor de WR 103,
hace que sea muy dificil establecer la existencia de una posible interaccion entre
esta estrella y la componente molecular mencionada anteriormente. Ademas,
debido a la posicién de la estrella casi en la direccién del centro galactico (I =
358°29'05", b = -04°53'29"), no se puede determinar una distancia cinemética
confiable para la componente molecular utilizando la curva de rotacion galacti-
ca, ya que la misma posee grandes fuentes de error en esta direccién. Por este
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motivo, no es posible hacer una comparacion de distancias entre la estrella y
la compoente molecular.
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Figura 8.7: Distribucién del 2CO integrada en el rango de velocidad 4 a 8 km/seg. La
posicién de WR 103 esta indicada por la cruz en el centro del campo.
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Capitulo 9

Resumen general y Conclusiones

A lo largo de esta Tesis Doctoral, se ha analizado el MIE en los alrededores
de diez estrellas WR galacticas mediante un estudio multifrecuencia del mismo,
prestando especial atencion a la emision del gas molecular a través del estudio
de la linea rotacional J=1—0 de la molécula de *CO como trazadora. El
objetivo de este analisis fue estudiar el medio circundante a dichas estrellas
a fin de comparar los resultados obtenidos con los predichos por las teorias
vigentes de la interaccion de las estrellas de gran masa con el medio interestelar.

A continuacion se presenta un breve resumen de los resultados obtenidos
y posteriormente se expondran las conclusiones e implicancias que de estos
pueden desprenderse.

9.1. Resumen

En la Tabla 9.1 se presentan las caracteristicas generales observadas del
MIE en los alrededores de las estrellas estudiadas. En la misma se detalla la
existencia o no existencia de nebulosas épticas asociadas (emisién Ha) , emision
en continuo de radio y continuo infrarrojo, asi como también la presencia
de estructuras de gas atémico y/o molecular que pudieran estar fisicamente
asociadas a la estrella en cuestion.

De manera general, puede resumirse que:

= De las diez estrellas estudiadas, siete de ellas exhiben nebulosas épticas
asociadas, lo cual indica una interaccion de la radiacion estelar con el MIE
circundante. En el caso de la nebulosa observada alrededor de WR 87 y
WR 89, la formacién de la misma puede estar mas posiblemente asociada
a las otras estrellas de gran masa pertenecientes al cimulo HM1.
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Tabla 9.1: Caracteristicas generales del MIE en los alrededores de las estrellas estudiadas.

Estrella | Optico | Cont. | Infrarrojo HI CO (Hy) CO (Hy)
( Ha) | de radio (A=21cm) | (estelar) | (interestelar)
WR 16 X X X X
WR 14 X 7 (1)
WR 18 X X X X P X
WR 55 X X X P X
WR 68 X X P P
WR 75 X X P p
WR 87 p® p® p®
WR 89 p® p® p®
WR 91
WR 103 p p
X : Presente
P: Probable
?: Dudoso

(1): Material molecular posiblemente asociado a RCW 38.

(1): Emisién posiblemente asociada al cimulo abierto HM1.
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= Kl origen de la emision de las nebulosas 6pticas encontradas alrededor de
las estrellas WR 16 y WR 55, proviene de la ionizacion directa del gas
molecular en las cercanias de dichas estrellas. Ademas, las caracteristicas
cinematicas encontradas en dichas componentes moleculares sugieren una
interaccion entre las mismas y el viento estelar. Similares podrian ser los

casos de WR 68 y WR 75.

= En el caso de WR 18 la ionizacién observada en la zona mas intensa de la
nebulosa asociada (NGC 3199) no parece originarse en el gas molecular
sino més bien en el gas neutro (HI) que se encuentra en la direccién del
movimiento de la estrella. Este es el tinico caso en el que se encontré una
componente de gas neutro asociada a la nebulosa déptica.

= En el caso de WR 16 se pudo determinar la presencia inequivoca de
componentes moleculares de origen estelar e interestelar espacialmente
separadas, debido a las caracteristicas morfolégicas y cinematicas de las
mismas. Estas componentes sugieren que la evolucion de esta estrella
se llevd a cabo en varias etapas, cada una de las cuales posee distintas
caracteristicas. Este hecho puede corroborarse también por la presencia
de una nebulosa anillo miltiple alrededor de la estrella.

» La nebulosa asociada a las estrellas WR 87, WR 89 y al cimulo HM1
no posee una contraparte neutra y/o molecular. Por otro lado, el gas
molecular observado hacia menores latitudes galdcticas esta asociado con
las regiones de formacién estelar RCW 121 y RCW 122; es decir que no
existen pruebas que indiquen que las regiones de formacion estelar RCW
121 y RCW 122 son el resultado de un proceso de formacién estelar

inducido por WR 87, WR 89 y HM1.

» Las regiones HIT RCW 121 y RCW 122 constituyen dos regiones de for-
macién estelar separadas espacialmente pero pertenecientes a un mismo
complejo molecular gigante. El gas molecular correspondiente a estas
nebulosas presenta interesantes caracteristicas dindmicas y cinematicas
muy probablemente originadas por procesos fisicos que estdn ocurriendo
en su interior.

9.2. Conclusiones

A continuacién se presentan las principales conclusiones que pudieron ser
derivadas a partir de los resultados obtenidos a lo largo de esta Tesis Doctoral.
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En forma general puede concluirse que:

a) El gas molecular asociado a nebulosas 6pticas alrededor de estrellas
WR presenta una gran complejidad en su movimiento. Un andlisis minucioso
de la linea rotacional J=1—0 del 2CO (la cual es una excelente trazadora
de la distribucién del Hy) permite concluir que la dificultad observada en la
cinematica de la misma excede a la de una cascara en expansion planteada por
la teoria de BI.

b) La intima asociacién morfoldgica existente entre el gas molecular y el
gas ionizado (observado a través de emision de la linea Ha y en el continuo
de radio) en las nebulosas alrededor de estrellas WR, permite concluir que las
mismas (o al menos una parte de ellas) puedan ser originadas por la ionizacién
directa de componentes de gas molecular de origen estelar o interestelar que
estan ubicadas proximas a la estrella. La ionizacién puede originarse también
del gas interestelar neutro.

Esto podria significar que la deteccion de nebulosas 6pticas alrededor de
estrellas WR (o estrellas de gran masa) podria depender de la existencia de
gas molecular capaz de ser ionizado en las cercanias de las mismas.

¢) La observacién de lineas moleculares alrededor de estrellas WR permite
ademas estudiar la componente molecular de las eyecciones provenientes de la
estrella en etapas mas tempranas de su evolucion.

d) En base a lo expuesto en a)y b) y ¢) podria concluirse que el estudio
de lineas moleculares en los alrededores de estrellas WR (o estrellas de gran
masa) es indicado para entender los efectos a “pequena escala” producidos por
la estrella en el MIE local.

9.3. Trabajos a futuro

A partir de los resultados obtenidos y discutidos en esta Tesis Doctoral,
nuestra intencién es continuar investigando con mas y mejores observaciones
el entorno de las estrellas de gran masa, asi como también las regiones de for-
macion estelar de nuestra galaxia. Particularmente, algunos objetivos a futuro
son:

= Estudiar en mayor detalle el gas molecular observado en las nebulosas

Opticas alrededor de las estrellas WR 16, WR 40, WR 75 y WR 68. Ob-
servaciones de las lineas rotacionales J=1—0 de las moléculas de 2CO y
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13CO con mejor resolucién angular (HPBW ~ 15”) permitirian una mejor
comprension de las propiedades fisicas de dichas nebulosas, especialmente
su cinematica. Por otro lado, la observacién de lineas rotacionales supe-
riores (J=2—1) de dichas moléculas, asi como la observacién de otras
moléculas (CS, HCO™, HCN) permitirfan un mayor entendimiento de
los procesos fisicos que alli se estan llevando a cabo.

La nebulosa anillo alrededor de la estrella WR 40 (RCW 58), no fue es-
tudiada en esta Tesis Doctoral, pero su particular morfologia (ver Figura
1.7) plantea interesantes interrogantes, especialmente en lo referente a su
cinematica.

Continuar con el estudio del gas molecular en las regiones HII RCW 121 y
RCW 122. La obtencién de nuevas observaciones moleculares permitirian
lograr una mejor comprension de las caracteristicas fisicas y cineméticas
observadas en estas regiones de formacion estelar (gradientes de velocidad
y sesgamiento).

Adem3s se estd realizando en la actualidad un estudio de formacién es-
telar en RCW 122 basado en observaciones fotométricas en la banda
espectral correspondiente al infrarrojo cercano.

Realizar un estudio del gas molecular en regiones de formacién estelar
de nuestra galaxia que no pudieron ser estudiadas es esta Tesis Doctoral
y para las que se cuenta con observaciones de NANTEN (NGC 3503,
RCW 49).
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