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Capítulo 1

Introducción

El trabajo de esta Tesis de Licenciatura está centrado en el estudio de una estrella de 
gran masa y alta velocidad, lo que en inglés se denomina runaway1 star.

1A lo largo del texto usaremos indistintamente el adjetivo runaway o la expresión de alta velocidad. La 
traducción adoptada en castellano del término en inglés es fugitiva, y casi no es utilizada.

Una estrella es considerada de gran masa o masiva cuando posee una masa inicial supe
rior a unas 8 a 10 masas solares. Estas estrellas se caracterizan por tener luminosidades y 
temperaturas efectivas grandes (L > 104,6Lo y Teff entre 25000 y 50000 K), lo cual favorece 
la generación de fotones que ionizan el medio y que dan origen a regiones de hidrógeno ion
izado (HII). Poseen vientos fuertes de gran energía cinética, por lo que perturban el medio 
interestelar (MIE). Son en parte responsables del enriquecimiento químico de las galaxias, 
pues producen la mayor parte de los elementos químicos pesados. Explotan como super
novas y son posibles progenitores de erupciones de rayos gamma (Gamma-Ray Bursts). 
Además, se cree que las estrellas masivas pueden haber reionizado el universo temprano, 
con corrimiento al rojo (redshift) mayor a 6 (Martins et al. 2005, Martins 2009).

El estudio de las propiedades y evolución de las estrellas de gran masa está lejos de ser 
completo. Los modelos más recientes, tanto interiores como de atmósferas estelares junto 
a las continuas mejoras observacionales, han cambiado significativamente lo que se conocía 
de estos objetos. La inclusión de rotación en los códigos de evolución estelar y las primeras 
observaciones que los confirman, el descubrimiento y caracterización de inhomogeneidades 
en los vientos y la reciente medición de campos magnéticos en estrellas masivas son los 
principales progresos recientes en el tema (Martins 2009).

Las estrellas comúnmente denominadas runaway se distinguen del resto por viajar a 
través del medio interestelar con grandes velocidades peculiares (desde unos 30-40 km s_1 
hasta unos 200 km s_1). Superan tanto la velocidad del sonido en el medio como la del 
resto de las estrellas normales y la velocidad media de rotación galáctica. Las distancias 
que recorren son del orden de parsecs (pe) debido a que sus edades no son mayores que 
aproximadamente 50 Myr. Esto hace posible en algunos casos identificar el sistema estelar 
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donde la estrella se originó (Blaauw 1993).

Se sabe que estas estrellas son tempranas y de tipos espectrales que van desde O hasta 
B2 o B3. Aproximadamente un 30 % de las estrellas O, y entre un 5 y 10 % de las estrellas 
B, son runaways (Hoogerwerf et al. 2000). La mayoría de las de tipo O poseen altas veloci
dades de rotación y gran abundancia de He (Blaauw 1993).

Existen dos tipos de mecanismos sugeridos para la producción de estrellas runaway. 
Uno es el escenario de binaria-supernova (binary-supernova scenario, Zwicky 1957, Blaauw 
1961) y el otro es el escenario de eyección dinámica (dynamical ejection scenario, Poveda 
et al. 1967, Gies y Bolton 1986). En el primero, se cree que la estrella runaway logra su 
velocidad luego de una explosión de supernova en un sistema binario compuesto por dos 
estrellas de gran masa. En muchas ocasiones este sistema se disocia y la estrella secundaria 
comienza a moverse a través del medio interestelar con una velocidad comparable a su ve
locidad orbital previa a la explosión. En el segundo escenario, la estrella runaway adquiere 
su velocidad por medio de la interacción dinámica con una o más estrellas.

Se ha debatido ampliamente cuál de los dos mecanismos domina en la naturaleza. Los 
estudios de reconstrucción del camino recorrido por la estrella, estimados con datos de 
instrumentos cada vez más poderosos, constituyen una herramienta fundamental para de
terminar tanto el sistema estelar de origen de las estrellas runaway como su mecanismo 
de creación. Se ha podido demostrar que ambos mecanismos tienen lugar en la actualidad 
(Hoogerwerf et al. 2001).

Las estrellas runaway generan perturbaciones en el medio interestelar debido a sus 
grandes velocidades y a la interacción de sus vientos con el medio. Entre los diferentes 
tipos de estructuras que generan se pueden encontrar los denominados bow shocks2 y bur
bujas. Las perturbaciones superan la velocidad del sonido en el medio, lo cual produce 
ondas de choque. Estas comprimen el material y lo calientan. El polvo interestelar emite 
en longitudes de onda en el infrarrojo y puede detectarse con instrumentos que operen en 
esa banda.

2Su traducción es por lo general la expresión choque de proa, lo cual no utilizaremos de aquí en adelante 
ya que no nos parece adecuado para el sistema que estamos estudiando. Emplearemos simplemente el 
término en inglés bow shock.

En el año 1997 Noriega-Crespo, van Buren y Dgani completaron un relevamiento de 
bow shocks alrededor de estrellas runaway OB. Analizando los datos a 60 pm del InfraRed 
Astronomical Satellite (IRAS: http://irsa.ipac.caltech.edu/IRASdocs/iras.html) hallaron 
unos 58 candidatos y comprobaron por medio del alineamiento de los mismos con las es
trellas que podían ser generados por la acción del viento en el medio interestelar.

Las ondas de choque que atraviesan el bow shock pueden provocar que las partículas 

http://irsa.ipac.caltech.edu/IRASdocs/iras.html
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allí presentes alcancen energías relativistas por medio del mecanismo de aceleración de 
Fermi de primer orden. La presencia de campos magnéticos en el gas que forma el bow 
shock provoca que los electrones pierdan energía por medio de radiación sincrotrón. Hasta 
el presente, fuentes de este tipo no han sido detectadas.

En la última década se han realizado predicciones sobre la existencia de radiación de 
altas energías en sistemas binarios de estrellas tempranas y con choque de vientos (Benaglia 
y Romero 2003, Pittard y Dougherty 2006). Observaciones hacia varios sistemas han per
mitido corroborar esas predicciones (Contreras et al. 1997, Watson et al. 2002, Benaglia y 
Koribalski 2004, O’Connor et al. 2005). Sin embargo, éste no ha sido el caso para estrellas 
runaway de gran masa. Cualquier evidencia que nos lleve en esa dirección podría indicar 
la existencia de un nuevo tipo de contrapartes de fuentes de altas energías no identificadas 
que se detectan con telescopios de última generación. Justamente, el objetivo principal 
del trabajo aquí presentado fue la detección y caracterización de fuentes no térmicas que 
pudieran estar asociadas al bow shock de una estrella runaway.

Nuestro interés está centrado en la estrella BD+43° 36543 (a = 20°33/36."0768, 6 = 
43°59'07.,/401, l = 82.°41 , b = 2.°3254) de tipo OB y clasificada como runaway. Noriega- 
Crespo et al. (1997) fueron de los primeros en estudiarla. Encontraron en imágenes tomadas 
con el IRAS una estructura con forma de bow shock y sugirieron que esta última se formó 
de la interacción entre el medio interestelar y la estrella con alta velocidad.

3E1 Bonner Durchmusterung (BD, Argelander 1859-62, Kuestner 1903, Becker 1951, Schmidt 1968) es 
un relevamiento visual de estrellas con declinaciones entre -1 y 89 grados. El objetivo de las observaciones 
fue estimar las posiciones y magnitudes visuales de las estrellas visibles con el telescopio de 78-mm de

Posteriormente, Comerón y Pasquali (2007) descubrieron que los datos en bandas D y E 
del Midcourse Space experiment (MSX, http://irsa.ipac.caltech.edu/Missions/msx.html) 
también revelaban una fuente con forma de bow shock. Las Figuras 1.1 y 1.2 muestran 
las imágenes en las bandas del infrarrojo (IR) mencionadas, que hemos construido a partir 
de datos disponibles. Comerón y Pasquali partieron de la hipótesis de que BD+43° 3654 
es una estrella runaway originada en la asociación estelar de Cygnus OB2. Realizaron 
observaciones espectroscópicas de la estrella con el telescopio de 2.3 m de Calar Alto 
(España) y determinaron su tipo espectral como 041 f, su masa, su temperatura superficial 
y su edad. Supusieron que la distancia a Cygnus OB2 es aproximadamente 1.5 kpc. La 
Tabla 1.1 reúne los principales parámetros publicados por Comerón y Pasquali. La estrella 
resultó una de las tres runaways más masivas identificadas. Calcularon el movimiento de 
la estrella con respecto al MIE, determinando su velocidad en el plano del cielo. Con el 
dato de la distancia entre la estrella y el bow shock estimaron la densidad de este último. 
La edad de la estrella y la dirección de movimiento resultaron compatibles con la hipótesis 
inicial. Tal escenario favorece al mecanismo de eyección dinámica para el origen de la alta 
velocidad de BD+43° 3654, dado que la edad de la estrella no alcanzaría para que hubiera 
formado parte de un sistema con explosión de supernova/s.

http://irsa.ipac.caltech.edu/Missions/msx.html
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Figura 1.1: Imagen tomada de la base de datos de IRSA MSX, parte de un survey del plano 
galáctico en infrarrojo medio. Estructura con forma de bow shock detectada en la banda 
D (14.64 /im). Componente velocidad de la estrella sobre el plano del cielo.

Figura 1.2: Imagen tomada de la base de datos de IRSA MSX, parte de un survey del plano 
galáctico en infrarrojo medio. Estructura con forma de bow shock detectada en la banda 
E (21.34 /zm).

Bonn.
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Tabla 1.1: Principales parámetros asociados a BD+43° 3654 y el bow shock (Comerón y 
Pasquali, 2007).

Parámetro Símbolo Valor Unidades
Tipo espectral O4If
Temperatura efectiva Teff ~ 42000 K
Distancia d ~ (1400 ±0,4) PC
Magnitud visual absoluta Mv -----6,3 ±0,5 mag
Edad evolutiva T - 1,6 Myr
Edad dinámica T ~ (1,7 ± 0,4) Myr
Movimiento propio A ni cosb 5,3 ±1,1 mas yr_1

2,0 ±0,9 mas yr_1
Masa inicial 70 ± 15 Mo
Velocidad en el plano del cielo v* (39,8 ± 9,8) km s-1
Velocidad terminal del viento ^00 2300 km s_1
Densidad del medio tihi ~ 6 cm'3
Temperatura del medio Unedio ~ 8000 K

Un origen alternativo para la estrella BD+43° 3654 fue propuesto por Gvaramadze y 
Bomans (2008). Ellos identificaron dos pulsares de alta velocidad, B2021+51 y B2020+28, 
y estudiaron el caso de que los pulsares, junto con la estrella, se hayan originado de un 
encuentro entre dos sistemas binarios masivos coetáneos con Cyg OB2. BD±43° 3654 sería 
una estrella rejuvenecida (blue straggler) a consecuencia de la evolución estelar conjunta 
de los sistemas. Muy recientemente, Kobulnicky et al. (2010) han presentado resultados 
sobre la estrella. Obtuvieron una velocidad radial heliocéntrica de —66,2 ± 9,4 km s_1, y 
calcularon una tasa de pérdida de masa de 16 x 10~5Mo yr_1.

No pretendemos en este trabajo dilucidar cuál es la causa más probable que convirtió 
a BD+43° 3654 en estrella runaway. El estudio desarrollado en esta Tesis de Licenciatura, 
que analiza la emisión electromagnética producida por el bow shock, es independiente de 
la causa de la alta velocidad que posee la estrella.

Nuestro primer objetivo es determinar si en longitudes de onda de radio la radiación 
es térmica o no térmica. La confirmación de emisión no térmica en radio nos indicaría la 
presencia de electrones relativistas acelerados en el bow shock, y por ende haría posible la 
aceleración de otro tipo de partículas (por ejemplo, protones). Nuestro segundo objetivo, 
es el análisis de los procesos radiativos generados por la interacción de las partículas rela
tivistas con distintas componentes del sistema astrofísico; y el cálculo de las distribuciones 
espectrales esperadas para cada uno de los procesos. Estos cálculos llevarán a predicciones 
de la emisión electromagnética en rangos de energía aún no estudiados para esta estrella.





Capítulo 2

Análisis de los datos disponibles

El primer paso de este trabajo fue realizar un relevamiento sobre la información disponi
ble de la región que deseábamos estudiar, en longitudes de onda de radio. La investigación 
sobre los datos fue hecha tanto para el continuo como para líneas espectrales; en particular, 
la del hidrógeno neutro.

2.1. Datos en continuo de radio
La búsqueda en bases de datos de distintos instrumentos arrojó información en la fre

cuencia de 5 GHz (Griffith et al. 1991) del MIT-Green Bank Survey (MGBS IV) realizado 
con facilidades del National Radio Astronomy Observatory (NRAO, http://www.nrao.edu). 
Accedimos a archivos donde se listan las fuentes puntuales que se encuentran en los distin
tos campos observados. Para nuestro caso no hay fuentes que coincidan con el bow shock 
por encima del umbral de detección, unos 40 mJy, equivalentes a 5 veces el ruido, con un 
haz de pocos minutos de arco.

Hemos analizado también imágenes de la zona en 1.4 GHz, de 45 segundos de arco de 
resolución angular (Condon et al. 1998). Estas imágenes fueron originadas con datos de 
otro survey, llamado NVSS (NRAO VLA Sky Survey) el cual fue realizado con el Very 
Large Array (VLA, http://www.vla.nrao.edu/). Pudimos identificar un área que coincide 
con el bow shock relevado por las imagénes infrarrojas de MSX. En la Figura 2.1 realizamos 
una superposición de las imágenes mencionadas. Hemos graficado en colores según la in
tensidad los datos en infrarrojo, y en contornos los datos de radio. En las regiones donde 
existen máximos de intensidad tanto en el infrarrojo como en radio, se puede apreciar la 
coincidencia posicional en el plano del cielo, en lo que aparenta ser la zona del bow shock.

Luego, hallamos imágenes de una zona un tanto más amplia que la del bow shock y es
trella, provenientes del Canadian Galactic Plane Survey (CGPS, http://www.ras.ucalgary. 
ca/CGPS/) realizado desde el Dominion Radio Astrophysical Observatory (DRAO, http:// 
astro-canada.ca/_en/a2107.html). Los datos disponibles fueron obtenidos a las frecuencias
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de 1.42 GHz y 408 MHz. En la Figura 2.2 podemos observar la emisión a 1.42 GHz y un 
recuadro que indica la zona más cercana al bow shock. Volveremos a mencionar estos datos 
en el Capítulo 3.

Figura 2.1: Superposición de las imágenes en radio a 1.4 GHz, en contornos (NVSS, Condon 
et al. 1998); y de las de infrarrojo de MSX en la banda E a 21.34//m, en colores (Comerón y 
Pasquali, 2007). Se puede apreciar que las zonas de máxima intensidad para ambas bandas 
coinciden espacialmente en el plano del cielo, en lo que parece ser la zona del bow shock.

2.2. Datos espectroscópicos
El hidrógeno (H) es el elemento químico más abundante del Universo y de la Vía Láctea. 

El estudio de las distintas componentes del MIE presentes en la Galaxia, entre ellas el H, 
constituye un gran aporte en el delineamiento de la estructura galáctica y en la descripción 
de muchos sistemas astrofísicos presentes en la galaxia.
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Figura 2.2: Imagen en radio a 1.42 GHz proveniente del CGPS. Se han graficado las inten
sidades en grises. Se puede observar un recuadro que marca la zona más cercana al bow 
shock.

El hidrógeno neutro (HI) produce una línea espectral en una frecuencia de ~ 1.42 GHz 
(21 cm) cuando el spin del electrón invierte su orientación. El análisis de líneas espectrales 
y su eventual corrimiento en frecuencia (velocidad) respecto a la línea en reposo nos brinda 
información sobre las distancias del gas que produjo la línea.

El material que compone a la Vía Láctea responde a un movimiento circular en torno al 
centro galáctico. Este movimiento se conoce como rotación galáctica y numerosos modelos 
del mismo, así como curvas de rotación galáctica, han sido publicados. Estos modelos y 
curvas permiten asignar a cada distancia galactocéntrica una velocidad de rotación. Como 
ejemplo, D. Russeil (2003) presentó un trabajo en el cual delineó la estructura galáctica 
en base a observaciones en varias longitudes de onda de distintos objetos del disco galác
tico (Figura 2.3). Brand y Blitz (1993) observaron regiones de hidrógeno ionizado (HII) 
y estudiaron la distribución de velocidades del gas de la Galaxia; construyeron curvas de 
velocidad empíricas en las que se evidencian las velocidades peculiares y los apartamien
tos de rotación circular pura. Se pueden apreciar en la Figura 2.4 las curvas de velocidad 
constante expuestas en el trabajo.
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Realizamos un análisis de la distribución y cinemática del HI en la dirección de BD+43° 
3654, con el objetivo de averiguar si el bow shock asociado a la estrella podría tener algún 
tipo de vinculación con estructuras formadas por el gas.

Si existe efectivamente un bow shock que resulta de la interacción entre el viento estelar 
de BD+430 3654 y el medio interestelar, esperábamos encontrar dos contrapartes en las 
imágenes de HI, en el plano del cielo. Por un lado, una zona donde exista un mínimo en 
HI que refleje que el gas ha sido barrido (cerca de la estrella); y por el otro, una zona 
filamentosa donde el HI se encuentre acumulado (cerca del bow shock).

Los datos utilizados fueron realizados en el marco del CGPS.

Figura 2.3: La Vía Láctea modelada por Russeil (2003). Se puede observar la estructura 
espiral, con los 4 brazos dados por: (1), brazo de Sagitario-Carina; (2), brazo de Scutum- 
Crux; (!’), brazo de Norma-Cygnus; (2’), brazo de Perseus.

El relevamiento CGPS fue el producto de un consorcio internacional, que relevó las 
principales componentes del medio interestelar del cielo norte de la Vía Láctea, con resolu
ciones entre 1 y 3 minutos de arco: gas neutro, gas molecular, polvo y plasma relativista. Se
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Figura 2.4: Campo de velocidades para la Vía Láctea presentado por Brand y Blitz (1993). 
Las curvas punteadas representan isovelocidades negativas, y las curvas continuas, positi
vas.

observaron 373 campos distintos, en mosaicos de 5o x 5°, cubriendo el plano galáctico desde 
l = 63° hasta l = 175°. Para cada mosaico de las observaciones en HI se presenta un cubo 
de datos (Z, b, v) que posee 272 canales espectrales con resolución en velocidad de 1.3 km s_1.

Del sitio web http://www3.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/cgps/ descargamos el cubo 
de datos correspondiente a la dirección de observación dada por la estrella (Z = 82,4°, 
b = 2,3°). Procesamos el cubo con el programa de reducción MIRIAD (Apéndice A).

A lo largo de este trabajo, la distancia a la estrella BD+43° 3654 ha sido tomada como 
la de Cygnus OB2 (ver Hanson 2003). Debido a que esta última es inferior a 2 kpc, estu
diamos el material situado hasta unos pocos kiloparsecs del Sol y ello nos permitió acotar 
el rango de velocidades a analizar.

Como primer paso, establecimos una tabla donde a cada canal le asignamos su ve
locidad central, legible del mismo cubo. Hicimos ésto para aproximadamente 50 canales 
con velocidades entre unos -15 km s_1 y 15 km s_1 (referidas al LSR). En la Tabla 2.1 
se pueden apreciar los canales dados por su número en la primer columna y la velocidad 
central correspondiente en la segunda columna.

Luego, utilizamos un programa obtenido a partir de un trabajo de Fich et al. (1989) 
que, a latitud y longitud galácticas ingresadas como dato, arroja como resultado una tabla 
que presenta para distancias helioceútricas (cZnei) cada 1 kpc, la distancia y velocidad de 

http://www3.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/cgps/
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Tabla 2.1: Canales y velocidades centrales. Distancias según nuestro ajuste y según Brand 
y Blitz (1993).

Canal v [km/s] ¿¿Modelo [kpc] <¿bb [kpc]
53 15,3 l±0,5 1 - 2
54 14,98 1 ± 0,5 1 - 2
55 14,16 1 ± 0,5 1 - 2
56 13,33 l±0,5 1 - 2
57 12,5 1 ± 0,5 1 - 2
58 11,68 1 ± 0,5 1 - 2
59 10,26 1 ± 0,5 1 - 2
60 10,03 1 ± 0,5 1 - 2
61 9,21 1 ± 0,5 1 - 2
62 8,38 1 ± 0,5 1 - 2
63 7,56 l±0,5 1 - 2
64 6,74 l±0,5 1 - 2
65 5,91 1 ± 0,5 0,2 ó 2,8
66 5,09 1 ± 0,5 0,2 ó 2,8
67 4,26 1 ± 0,5 0,2 ó 2,8
68 3,43 1 ±0,5 0,2 ó 2,8
69 2,61 1 ± 0,5 0,2 ó 2,8
70 1,78 1 ±0,5 0,2 ó 2,8
71 0,96 0,48 ó 1,7 -
72 0,13 0,2 ó 2,03 -

rotación galactocéntricas (deal y c^ang) y velocidad radial (ur). El programa responde a 
un modelo de rotación galáctica. Para el rango que nos interesa se pueden observar los 
resultados en la Tabla 2.2.

Hicimos un ajuste de los datos ¿Hei y ur a un polinomio de cuarto grado por medio 
del Método de Mínimos Cuadrados y obtuvimos una curva de velocidades radiales contra 
distancias (figura 2.5). En este ajuste buscamos el rango de velocidades de interés para la 
fuente estudiada y obtuvimos las distancias correspondientes, lo cual se puede apreciar en 
la tercer columna de la Tabla 2.1, ¿¿Modelo-

En el cálculo de distancias, además de considerar el ajuste realizado en base al modelo 
de rotación galáctica de Fich et al. (1989), tuvimos en cuenta los trabajos ya mencionados 
de Brand y Blitz (1993) y Russeil (2003). Con el mapa de Russeil ubicamos a BD±43° 
3654 entre los brazos espirales de Sagitario-Carina y Perseus. Luego pasamos al trabajo de 
Brand y Blitz y obtuvimos para cada una de las velocidades de los canales, su distancia. 
Se pueden apreciar los rangos de distancias obtenidos en la cuarta columna de la Tabla 2.1.

Construimos mapas de isotemperatura de brillo o isofotas, para cada canal. La Figura
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Tabla 2.2: Resultados del programa de Fich et al. (1989).

¿Hel [kpc] dGai [kpc] ^ang[s ] vT [km s x]
0.0 8.5 219.6 -0.4
1.0 8.4 219.5 1.4
2.0 8.5 219.5 0.3
3.0 8.6 219.7 -3.6
4.0 8.9 220.1 -9.7

2.6 muestra un ejemplo de este tipo de mapas. El gráfico fue realizado para un promedio 
tomado entre los canales 71 a 79. Se puede ver marcada con una cruz la posición de la 
estrella. Observando cuidadosamente las isofotas correspondientes a cada canal no apreci
amos a primera vista ninguna estructura de las esperadas: ni el filamento ni el mínimo en 
HI.

Hicimos distintas pruebas a fin de analizar con mayor detalle la información sobre el 
HI provista por el CGPS, a saber:

■ Promediamos de a 3, 6 y 12 canales para ver si en esos subgrupos se observaba alguna 
estructura, pero no obtuvimos resultados positivos.

■ Consideramos el gas con velocidades mayores a 5 km s_1. El grupo de canales que 
cumplen esto van desde el 53 hasta el 66. Sus velocidades están entre 5,09 km s_1 
y 15,3 km s_1 y se corresponden con distancias entre 1 y 2 kpc según el modelo 
de Brand y Blitz y de (1 ±0,5) kpc según nuestro ajuste; asignamos ese error de 
acuerdo al trabajo de Fich et al. (1989) con el cual ajustamos la curva velocidades 
radiales contra distancias. El mapa obtenido no mostró ninguna estructura que nos 
diera evidencias de lo buscado.

■ Tomamos el grupo de canales entre el 65 y 70, con velocidades que van entre 1,78 
km s_1 y 5,91 km s_1 y distancias entre 1 y 2 kpc. Al igual que en el caso anterior, 
no pudimos detectar las estructuras buscadas.

■ Tomamos el grupo de canales entre 71 y 79, de velocidades entre —5,63 km s_1 y 
0,96 km s_1 y distancias entre 2 y 3 kpc y no obtuvimos resultados positivos.

■ Tomamos los canales entre el 66 y 75, con velocidades desde —2,34 km s_1 hasta 5,09 
km s_1, con el fin de buscar el comportamiento del gas con velocidades cercanas a 0 
km s_1, y no pudimos diferenciar estructuras.

Por lo tanto, independientemente del subgrupo analizado, no encontramos ninguna de 
las estructuras esperadas que pudieran estar vinculadas con el bow shock o la estrella 
BD+43° 3654.
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Figura 2.5: Ajuste de distancias contra velocidades radiales realizado con los resultados 
arrojados por el programa de Fich et al. (1989). Utilizamos la primer y última columna de 
la Tabla 2.2 (dnei y vT) para realizar el ajuste.

Varios factores influyeron en este resultado. Entre los más importantes figuran los sigu
ientes:

1. La ubicación en el plano galáctico de BD+43° 3654 y su posición respecto al Sol. 
La longitud galáctica de la estrella es l = 82°,4, es decir, se encuentra en el primer 
cuadrante. Hacia esa dirección las curvas de rotación galáctica muestran que gas con 
velocidad en un rango de unos pocos km s_1 puede situarse entre 0 y 4 kpc. A este 
efecto se lo llama velocity crowding.

2. La curva de velocidad presenta dos distancias posibles para una dada velocidad, si el 
gas se sitúa a menos de 3 kpc, como es el caso del asociado a la estrella.

3. La latitud galáctica del campo en estudio, en valor absoluto tan baja, provoca que en 
la línea de la visual se encuentre gran cantidad de gas no asociado a BD+43° 3654. 
Esto, sumado al punto anterior, impide separar el HI de la zona que estudiamos 
de material más cercano a nosotros (foreground) y más lejano (background) que la 
estrella.

4. El campo de velocidades de Brand y Blitz (1993) indica la existencia de materi
al con grandes velocidades peculiares complicando aún más la interpretación de la 
distribución obtenida mediante los datos de CGPS.
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RA (J2000)

Figura 2.6: Ejemplo de isofota (isotemperatura de brillo) construida con el promedio de 
los canales 71 a 79. Se puede apreciar la estrella marcada con una cruz. A mayor intensi
dad, más negro. Podemos notar la ausencia del mínimo (blanco) cerca de la estrella y del 
filamento (negro) hacia el bow shock.

5. Las estimaciones de la distancia a la asociación Cygnus OB2, y por ende a BD+43° 
3654 según nuestra suposición inicial, muestran gran dispersión y error, lo que reper
cute negativamente en los resultados del presente estudio del HI.





Capítulo 3

Observaciones realizadas

Debido a que nuestro objetivo era construir un mapa del índice espectral, decidimos 
observar BD+43° 3654 y la zona que la rodea en dos frecuencias distintas: 1.4 GHz y 4.8 
GHz, pero con una resolución de unos pocos segundos de arco, lo cual mejora en forma 
considerable la resolución angular de los datos existentes hasta la fecha (NVSS, y MGBS 
IV). Estas observaciones han sido solicitadas, aprobadas, realizadas y posteriormente, re
ducidas y analizadas por nosotros.

A continuación, deseabámos establecer qué tipo de emisión domina el medio que cons
tituye la fuente, si térmica o no térmica. Si resultase no térmica, podíamos investigar la 
presencia de radiación sincrotrón en altas energías proveniente del bow shock.

Adoptaremos para el flujo Sy en longitudes de onda de radio una relación en función 
de la frecuencia y dada por: Sv oc z/*ñ. El exponente es lo que se conoce como índice 
espectral. El valor de este índice es el que nos permite discriminar entre uno u otro tipo 
de emisión.

Para el caso de radiación térmica se puede separar el espectro en tres regímenes de 
acuerdo al comportamiento de la profundidad óptica t con la frecuencia y. En un primer 
intervalo, donde la profundidad óptica es gruesa (t » 1), el flujo es proporcional al 
cuadrado de la frecuencia. Luego, existe un pico alrededor del cual t ~ 1. Por último, en el 
intervalo que abarca desde la frecuencia del pico hasta infinito (en rigor, hasta la frecuencia 
máxima de observación), el flujo es proporcional a z/-0,1. En símbolos

Este tipo de radiación no está polarizada. Es usual adoptar el modelo de cuerpo negro 
para la fuente emisora: dado un sistema de partículas tal que su temperatura sea mayor 
a 0 K, se genera radiación, la cual es conocida como la de cuerpo negro. La densidad de 
fotones producidos por unidad de energía viene dada por

23
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(3-1) 

siendo /CN la expresión para la intensidad de los fotones en función de la energía, dada por

(3-2)

Para el caso de radiación no térmica la dependencia de SL/ con v se puede promediar en 
casi todo el espectro por z/-0,5, excepto en un muy pequeño intervalo a valores más bajos 
de las frecuencias donde r » 1. Entre ambos regímenes existe, al igual que en el caso 
anterior, un pico. En general este tipo de radiación se encuentra polarizada, y el grado de 
polarización depende de la topología del campo magnético y de la resolución angular de la 
observación. La densidad de fotones por unidad de energía en este tipo de radiación ya no 
es la de cuerpo negro, sino expresable por medio de una ley de potencias

(3-3)

El exponencial representa el corte del espectro hacia energías cercanas a la máxima 
(Emax), es decir, la región donde se produce un abrupto decrecimiento de la densidad de 
fotones.

La construcción de un mapa del índice espectral, o la obtención de un valor promedio, 
nos permitirá establecer cual de los dos tipos de emisión domina en la fuente observada. 
Tanto el mapa como el valor promedio podrán ser construidos a partir de datos de radioon
das de la fuente en más de una frecuencia.

Dado que en el IR (Figura 1.2) se puede ver que la estructura bajo estudio se extiende 
algunos minutos de arco, y que la fuente se encuentra en el hemisferio norte, el instrumen
to ideal para observarla es el VLA. El uso de este interferómetro nos permitirá mejorar la 
resolución y calidad de los datos de la zona disponibles hasta el momento (Capítulo 2) y 
generar datos a otras frecuencias.

Un interferómetro opera amplificando los datos de cada par de antenas que lo consti
tuye formando patrones de interferencia constructiva. La estructura de los pares y cómo 
varía la proyección del vector que los separa en un plano perpendicular a la radiación a 
medida que la Tierra rota, reflejan indirectamente la estructura de las fuentes de radio en 
el cielo. Se registran las mediciones correspondientes y se las aplican distintas herramientas 
matemáticas para convertirlas en mapas de intensidad (brillo).

El VLA, uno de los más conocidos radiointerferómetros del mundo, está compuesto por 
un conjunto de 27 antenas dispuestas en forma de Y en los Llanos de San Agustín, a unos 
80 km de Socorro, Nuevo México, al oeste de Estados Unidos. Cada antena tiene 25 metros
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Tabla 3.1: Receptores del VLA.
4 Band P Band L Band C Band X Band U Band K Band Q Band

Frecuencia (GHz) 0.073-0.0745 0.30-0.34 1.34-1.73 4.5-5.0 8.0-8.8 14.4-15.4 22-24 40-50
Longitud de onda (cm) 400 90 20 6 3.6 2 1.3 0.7

Haz primario (’) 600 150 30 9 5.4 3 2 1
Mayor resolución angular (”) 24.0 6.0 1.4 0.4 0.24 0.14 0.08 0.05

Tabla 3.2: Parámetros observacionales.
Frecuencia ^asignado Gal—flujo Gal—fase ^fuente

1.425 GHz 3 h 8 min 15 min 140 min
4.880 GHz 4 h 10 min 34 min 180 min

de diámetro. Los datos de todas ellas se combinan electrónicamente y así se puede obtener 
(como máximo) la resolución equivalente a una antena de 36 km de diámetro. Las dintintas 
maneras de ubicar a las antenas se denominan configuraciones. Existen cuatro de ellas: A, 
B, C y D, con separación máxima de 36, 10, 3.6 y 1 km, respectivamente.

La resolución angular varía según la configuración utilizada y la frecuencia de obser
vación. Por ejemplo, a la frecuencia de 43 GHz (que es la mayor del interferómetro) la 
resolución es de 0.04 segundos de arco bajo la configuración A. En la Tabla 3.1 podemos 
ver las características para cada banda de observación del VLA.

En el Apéndice A se repasan conceptos básicos sobre interferometría en radioondas. 
Detallamos allí cómo a partir de los datos registrados por cada par de antenas se obtiene 
la distribución de intensidad de la fuente en el plano del cielo.

Para poder elaborar el mapa de índice espectral solicitamos tiempo de observación en 
1.4 GHz (21 cm, o banda L) en la configuración C y en 4.8 GHz (6 cm, o banda C) en la 
configuración D. Elegimos estas combinaciones de frecuencia/configuración pues de cada 
una se obtienen imágenes de resolución angular muy similar, lo cual se logra observando 
con líneas de base de longitudes muy semejantes una a una en ambas bandas.

En la Figura 3.1 podemos observar cómo fueron dispuestas las antenas para realizar las 
observaciones.

Los datos fueron obtenidos en abril de 2008 en 1.4 GHz y en agosto del mismo año en 
4.8 GHz (proyectos AM945 y AM951 respectivamente1). Los parámetros observacionales 
se pueden observar en la Tabla 3.2. El ancho de banda utilizado fue de 50 MHz.

1http://archive.cv.nrao.edu/

Una componente importante en el pedido de observación es la elección de calibradores de

1http://archive.cv.nrao.edu/
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Figura 3.1: Gráfico que muestra la disposición de las antenas de VLA para la configuración 
de observación D.

flujo y de fase para la función de visibilidad, tarea que llevamos a cabo utilizando el Manual 
de Calibradores del VLA (http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/manual/csource.html).

Como calibrador de la escala de flujo elegimos la fuente 0137+331, por ser cercana a 
BD+43° 3654 y poseer intensidad suficiente. Puede verse en la Figura 3.2 que, tanto para 
la banda centrada en 1.4 GHz en configuración C como para la centrada en 4.8 GHz en 
configuración D, es un calibrador primario. Los flujos a ambas frecuencias se listan en la 
misma Figura (Jy 2). Las fuentes observadas para calibrar la fase de las visibilidades fueron 
2052+365 en 1.4 GHz, y 2007+404 en 4.8 GHz.

Los programas utilizados para calibración y reducción, producción de imágenes, figuras 
y análisis posterior, fueron los que enunciamos en el Apéndice A. AIPS fue utilizado a lo 
largo del proceso de reducción (calibración y obtención de la imágen inicial). MIRIAD para 
análisis de las imágenes y operaciones entre mapas y KVIS para visualización y construcción 
de figuras finales.

3.1. Reducción de los datos
Luego de efectuada la calibración de los datos de acuerdo a los pasos explicados en el 

Apéndice A, se utilizó el algoritmo CLEAN incluido en la tarea IMAGR del paquete AIPS 
para obtener la imagen limpia del campo observado para cada banda. Se usaron 60000

2Jansky: Uy=10 23erg cm 2Hz 1 (cgs), lJy=10 26 W m 2 Hz 1 (MKS).

http://www.vla.nrao.edu/astro/calib/manual/csource.html
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0137+331 J2QG0 B 01h37m41.299431s 33dG9’ 35.132990" AugQl 3C48
0134+329 B1950 B 01h34m49.826400s 32054'20.259000"

BAND A B C D FLUX(Jy) UVMIN(kL) UVMAX(kL)

9Gcm P S S S S 42.00 visplcrt
20cm L X P P P 1S.50 40 visplot

6cm C X S P P 5.48 40 visplot
X X X 5 P 3.25 40 xisplei
U X X S P 1.78 40 YÍSPlQt

1.3cm K X X X S 1.13 100 visplot
G.7cni Q X X X 5 0.64 100

Figura 3.2: Información sobre el calibrador 0137+331, tal como aparece en el Manual de 
Calibradores del VLA. En la primer columna se encuentra la longitud de onda central de 
la banda. En la segunda, aparecen las cuatro configuraciones del arreglo (A, B, C y D) y 
en cada una de ellas las letras P, S o X. La letra P indica que el calibrador es primario (el 
de mejor calidad), la S secundario (con ciertas restricciones) y la X no recomendable. En 
la tercer columna se dan los flujos en las distintas longitudes de onda.

iteraciones para los datos en 1.4 GHz, y 10000 para los de 4.8 GHz, además de pesado 
robusto en ambos casos. La Figura 3.4 muestra la imagen en banda L, antes y después 
de aplicar el algoritmo CLEAN. Además, en la Figura 3.3 hemos graficado el cubrimiento 
logrado en el plano uv para la banda C (4.8 GHz).

Figura 3.3: Cubrimiento del plano uv para el conjunto de datos obtenidos en las observa
ciones realizadas con VLA para la banda C (4.8 GHz).
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Figura 3.4: Mapa sucio y limpio, respectivamente, en banda L, antes y después de aplicar 
el algoritmo CLEAN.

A continuación, corregimos las imágenes según la respuesta del interferómetro, lo que 
se suele llamar corrección por haz primario. Para ello fue utilizada la tarea PBCOR del pa
quete AIPS. Podemos observar en la Figura 3.5 la imagen sin corregir y corregida a 1.4 GHz.

Figura 3.5: Imágenes a 1.4 GHz sin corrección por haz primario, y corregida.

Por último, realizamos un regrillado de uno de los mapas para poder correlacionar
los pixel por pixel, ya que tenían distinta cantidad total de pixeles cada uno (a 1.4 GHz 
y 4.8 GHz). Utilizamos la tarea LGEOM (AIPS), y cambiamos el parámtetro imsize a 1024.

Las imágenes finales pueden apreciarse en las Figuras 3.6 y 3.7. El haz sintetizado en 
ambas se determinó en 12.44 segundos de arco.

En el caso de la banda C (4.8 GHz) podemos observar las zonas de mayor intensidad 
identificadas con los colores más oscuros. La estructura que se extiende en la parte central 
del campo, en casi todo el ancho en ascensión recta, es lo que hemos identificado como bow
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Figura 3.6: Imagen final obtenida con el VLA para la banda C (4.8 GHz).

Figura 3.7: Imagen final obtenida con el VLA para la banda L (1.4 GHz)
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shock. La estructura que se ve hacia arriba (a ~ 20°33/35", d ~ 44°05/) es una región HII 
(más adelante con el índice espectral podremos justificarlo).

En el caso de la banda L (1.4 GHz) las zonas de mayor intensidad también se correspon
den con los colores más oscuros. Al igual que en la banda C, se observa la estructura que 
hemos identificado como bow shock y la región HII. En el caso del bow shock se observa 
emisión donde en la otra frecuencia no se había detectado.

En las Figuras 3.8 y 3.9 podemos observar la superposición de las imágenes en radio en 
las dos frecuencias observadas con VLA, con las de MSX. Se puede ver una coincidencia 
similar a la que habíamos encontrado entre los datos de MSX y los del survey NVSS 
(Capítulo 2).

3.2. Construcción del mapa de índice espectral
Para poder construir el mapa de índice espectral se utilizó la tarea COMB del paquete 

AIPS. Esta tarea calcula el índice punto a punto utilizando como datos los mapas a las 
dos frecuencias de observación (^ y z/2) y los mapas de error construidos a partir de una 
estimación del ruido a cada frecuencia. La operación matemática que se realiza pixel por 
pixel para averiguar el valor del índice espectral es

(3-4)

la cual se obtiene de la suposición de que el flujo tiene la forma S„ oc i/*R. La misma tarea 
calcula también el mapa de errores para a mediante la expresión de propagación de errores.

Exigimos a la tarea COMB que construyera el mapa de índices con aquellos pixeles 
cuyo error no superara el 10 % del valor del índice en ese pixel. Los pixeles que no cumplen 
con esa condición no son tenidos en cuenta.

En la Figura 3.10 podemos observar el mapa de índice espectral. A la derecha de la 
imagen hay una barra que nos indica según el color, el valor del índice. En la zona del bow 
shock vemos que, según la descripción que hemos hecho al principio del capítulo, domina 
la radiación no térmica debido a los valores que toma ür (aproximadamente entre —0,2 y 
—0,4). En cambio, en la zona superior donde se encuentra la otra fuente, podemos ver que 
el índice es de valor positivo, lo cual se corresponde con radiación térmica, y ello es lo que 
nos confirma que estamos tratando con una región HII.

La Figura 3.11 muestra el error del índice espectral punto a punto. Podemos ver que en 
la zona de la región HII el error es menor. En la zona del bow shock el error es mayor, pero 
aún así, los valores que toma nos siguen permitiendo asegurar que, en promedio, domina
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Figura 3.8: Superposición de la imagen obtenida con VLA en la banda C (4.8 GHz) y la 
imagen de MSX en la banda D (14.64 /j,m).

Figura 3.9: Superposición de la imagen obtenida con VLA en la banda L (1.4 GHz) y la 
imagen de MSX en la banda D (14.64 /zm).
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Figura 3.10: Mapa de índice espectral realizado con los datos obtenidos en las dos frecuen
cias de observación (1.4 GHz y 4.8 GHz).

Figura 3.11: Error en el índice espectral calculado punto a punto.
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un índice no térmico.

A continuación, en las Figuras 3.12 y 3.13 exponemos la superposición de las imágenes 
en radio obtenidas con el VLA, en contornos, con la imagen del mapa de índice espectral.

Figura 3.12: Superposición de la imagen obtenida con el VLA en banda L (1.4 GHz) con 
el mapa de índice espectral.

Figura 3.13: Superposición de la imagen obtenida con el VLA en banda C (4.8 GHz) con 
el mapa de índice espectral.
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3.3. índice espectral medio, volumen y densidad
Con los datos que hallamos en continuo de radio del CGPS, a 1.42 GHz y 408 MHz, en 

una zona más grande que la del bow shock (Figura 2.2), pudimos construir un mapa del 
índice espectral, y obtuvimos que domina la radiación térmica.

Luego, gracias a la confección del mapa de índice espectral en la zona del bow shock, 
pudimos concluir que domina la radiación no térmica en longitudes de onda de radio.

A partir del mapa de índice espectral confeccionado obtuvimos un promedio en el área 
donde la tarea COMB calculó el índice bajo las restricciones impuestas, y obtuvimos el 
valor de = —0,3.

El error no supera el valor de 0,1, según lo que se puede observar en la Figura 3.11, con 
lo cual aseguramos el valor de un índice espectral no térmico.

Para poder calcular el volumen que ocupa el bow shock, es necesario utilizar la distan
cia a la fuente. Como hemos explicado en el Capítulo 1, consideramos que la distancia a la 
fuente es la de Cygnus OB2. Puesto que la distancia toma distintos valores en la literatura 
(por ejemplo, Hanson 2003) adoptamos un valor promedio de 1400 pe.

Medimos el área donde se pudo calcular el índice espectral por la tarea COMB. Obtu
vimos, con la tarea cgcurs, 2400 pixeles. Sabiendo que cada pixel tiene 2” de lado y que 
la distancia adoptada fue de 1400 pe, hallamos el área en cm2. Luego, suponiendo que el 
bow shock mide de profundidad lo mismo que de ancho (aproximadamente 6’), calculamos 
el volumen

V ~ 5 x 1055 cm3 .

Otro de los parámetros necesarios para poder continuar con el estudio de la emisión 
del bow shock, es su densidad volumétrica. Kobulnicky et al. (2010) estimaron la densidad 
del medio en n = 100 cm-3, en una zona algo más abarcativa que la de la estrella y bow 
shock. Utilizaremos ese valor de aquí en adelante.

El valor hallado para el volumen del bow shock debe tomarse como una aproximación en 
orden de magnitud, debido a las grandes incertezas involucradas y aproximaciones seguidas 
(en la distancia, en la superficie real del bow shock, en la medida del espesor en la línea de 
la visual, etc.). Del análisis de los datos en radioondas pudimos determinar variables del 
sistema que a su vez sirvieron para acotar el espectro esperable de este particular objeto.



Capítulo 4

Emisión electromagnética

La estrella de gran masa BD+43° 3654 se desplaza a través del medio interesterlar a 
razón de varias decenas de km s_1 (Comerón y Pasquali 2007, Kobulnicky et al. 2009) y 
genera, a medida que se mueve, perturbaciones en su entorno a causa de la interacción 
entre su viento y el medio interestelar. Las perturbaciones producen frentes de choque que 
dan origen a un bow shock observable en longitudes de onda del infrarrojo y de radio.

Por un lado, las ondas de choque modifican los parámetros del medio y en particular 
elevan la temperatura. Debido a ello el polvo presente en el bow shock emite en infrarrojo, 
de lo cual hemos encontrado evidencias observacionales (Capítulo 1).

Por otra parte, la presencia de ondas de choque y un campo magnético hace que las 
partículas presentes en el medio que compone al bow shock sean aceleradas por medio 
del mecanismo de Fermi de primer orden, hasta alcanzar velocidades relativistas, es decir, 
cercanas a la velocidad de la luz. Estas partículas aceleradas cargadas interaccionan con 
el campo magnético y pueden producir radiación en longitudes de onda de radio. En el 
Capítulo 3 presentamos evidencia de la presencia de una distribución de partículas rela
tivistas conseguida a partir de las observaciones realizadas con el radiointerferómetro VLA.

Electrones y protones relativistas pueden dar lugar a fotones gamma por medio de 
distintos procesos radiativos no térmicos. Éstos son producidos cuando las partículas in
teraccionan con el campo magnético, el campo de fotones de la estrella, o las partículas del 
medio circundante.

Presentamos en este capítulo el análisis de las pérdidas radiativas que se esperan de 
los electrones y protones y los resultados correspondientes; y las distribuciones espectrales 
esperadas para los fotones resultantes.

35
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4.1. Partículas elementales
Repasamos en esta sección algunos conceptos sobre las partículas elementales.

Las ideas actuales acerca de los elementos básicos que constituyen todas las cosas que 
hay en el Universo se encuentran unificadas en lo que se conoce como modelo estándar de 
partículas elementales. Según este modelo existen 12 partículas distintas que forman todas 
las cosas. Ellas están divididas en dos grupos: los quarks y los leptones.

Los 6 quarks que se conocen son llamados, up (it), down (d), strange (s), charm (c), 
bottom (6) y top (í). Los 6 leptones son, el electrón (e_), el neutrino electrónico (z/e), el 
muón (//“), el neutrino muónico (z/^), el tau (r) y el neutrino tau (z/T).

Las partículas elementales tienen propiedades elementales. Éstas consisten en la ca
pacidad de cambiar el estado de otras partículas, y se las suele llamar fuerzas elementales. 
Existen cuatro: gravedad, electromagnetismo, fuerza fuerte y fuerza débil.

No todas las partículas sienten todas las fuerzas. Los leptones no sufren interacciones 
fuertes y es por ello que no se combinan para formar otras partículas. Los quarks, en 
cambio, sienten la fuerza fuerte y pueden combinarse para formar otras partículas no ele
mentales: los hadrones (bariones, mesones o antibariones).

El protón es un hadrón compuesto por tres quarks (p = uud), por lo tanto, no es una 
partícula elemental. El electrón es una partícula elemental: un leptón.

Partículas y antipartículas pueden crearse y aniquilarse cumpliendo todas las leyes de 
conservación. El concepto de antipartícula surge de la relatividad especial a partir de la 
relación entre energía y momento: E = ±(m%c4 + c2/)2)1/2. Por ejemplo, la antipartícula 
del electrón (e_) es el positrón (e+), y las de los neutrinos (z/), los antineutrinos (p).

Las masas de las partículas elementales y antipartículas se suelen indicar en unidades 
de eV/c2, siendo c la velocidad de la luz en el vacío, y eV la unidad de energía conocida 
como electrovoltio1.

4.2. Distribución de partículas relativistas
En el Capítulo 3 mostramos cómo obtuvimos un espectro de fotones con índice espectral 

no térmico de Qr = —0,3 ± 0,1, en longitudes de onda de radio para BD+43° 3654. Para 
poder calcular las distribuciones espectrales esperadas de energía sobre todo el espectro

X1 eV = 1.6 xlO 19 J = 1.6 xlO 12 erg.
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electromagnético, es necesario conocer la distribución de partículas relativistas. La densidad 
de fotones por unidad de energía y de volumen viene dada por

(4.1)

con [nph(Bph)] = erg-1 cm-3. Supusimos que estos fotones son el resultado de radiación 
sincrotrón debida a la presencia en la zona de electrones relativistas y un campo magnético 
(Capítulo 3). La distribución de electrones que genera este tipo de emisión es también una 
ley de potencias con un índice espectral p = 2a 4-1, deducible de las observaciones2.

2Nótese que, por como hemos definido cada índice, queda: a = —or.
3Las unidades de todos los parámetros están expresadas en el sistema cgs.

(4.2)
(4-3)

donde [ne(E')] = erg-1 cm-3. La siguiente expresión vincula el flujo sincrotrón con el campo 
magnético y la constante de normalización de la distribución de partículas (Ginzburg y 
Syrovatskii, 1964)

(4-4)

siendo, Sy. flujo medio a la frecuencia z/, v: frecuencia de observación, ap(p): constante 
dada según el valor de p, K: constante de normalización de la distribución de partículas, 
V: volumen de la fuente, B: campo magnético, d: distancia a la fuente3.

Los protones, al igual que los electrones, siguen una distribución energética tipo ley de 
potencia aunque con diferentes constantes involucradas

(4-5)
(4-6)

El valor de p que hemos adoptado para los protones es el correspondiente a protones 
acelerados por medio del mecanismo de Fermi de primer orden (Drury 1983).

La densidad de energía no térmica de las partículas está dada por

(4-7)
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donde E es la energía ([E] = erg) y n(E) el número de partículas por unidad de energía y 
volumen ([n(E')] = erg cm-3) .

Tuvimos en cuenta tres poblaciones distintas que contribuyen a la densidad de energía: 
la de electrones primarios, la de protones y la de electrones secundarios (producidos a partir 
de las interacciones entre partículas primarias). Separamos entonces la densidad de energía 
en las siguientes componentes

(4-8)

donde uei es la densidad de energía de los electrones primarios, up la de los protones y ue,2 
la de los electrones secundarios. Las cantidades uei y up se relacionan con el parámetro a 
de la siguiente manera:

(4-9)

En los cálculos correspondientes a las distribuciones espectrales de energía consideramos 
los tres siguientes casos:

■ La densidad de energía debida únicamente a electrones primarios: a = 0 (al no 
considerar protones no se generan electrones secundarios).

■ Equipartición de energía entre electrones primarios y protones: a = 1.

■ La densidad de energía de los protones es 100 veces la de los electrones primarios: 
a = 100 (esto es lo que se observa en los rayos cósmicos galácticos, Ginzburg y 
Syrovatskii, 1964).

La densidad de energía del campo magnético B está dada por uB = B2/87r erg cm-3.

En lo que sigue, hemos supuesto que la densidad de energía del campo magnético y la 
densidad de energía no térmica de las partículas son iguales

(4-10)

(4-11)

Con las expresiones 4.4 y 4.11 formamos un sistema de dos ecuaciones con dos incóg
nitas, B y K. Este sistema fue resuelto para los tres casos de a (Apéndice B).

4.2.1. Procesos de aceleración
El mecanismo de Fermi de primer orden es el mecanismo difusivo de aceleración de 

partículas más eficiente en muchos sistemas astrofísicos, incluyendo el bow shock bajo
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estudio. Este mecanismo actúa en presencia de ondas de choque y campos magnéticos 
(Longair 1992).

Consideremos una onda de choque (una discontinuidad en cierto medio). Esta discon
tinuidad provoca la variación de los parámetros que caracterizan el medio y divide al 
espacio en dos zonas: la no chocada (aquella que la onda de choque aún no atravesó) y la 
chocada (aquélla por donde la onda de choque ya pasó). En ambas regiones se producen 
turbulencias magnéticas.

Las partículas presentes tanto en la zona chocada como en la no chocada pueden atrav
esar el choque y volver una cierta cantidad de veces, efecto de las turbulencias. Cada vez 
que una partícula experimenta el cruce y retorna, incrementa su velocidad y por lo tanto 
su energía. La expresión de esta ganancia en función de la energía está dada por

(4-12)

siendo c es la velocidad de la luz, e = 4,8 x 1O-10 statcoul es la carga del electrón, B 
el campo magnético y rj la eficiencia del proceso. Puede demostrarse que en el límite de 
Bohm, donde el camino libre medio de una partícula es igual al giro-radio, 77 viene dada 
por

donde vshOck es la velocidad del frente de choque.

Si analizamos cuánta energía gana una partícula luego de cruzar n veces el choque y cal
culamos la probabilidad de que cruce y vuelva, podemos encontrar qué espectro resultante 
se observaría. Esto lleva naturalmente a una ley de potencias.

4.2.2. Procesos radiativos
Los procesos radiativos no térmicos son el producto de la interacción entre una dis

tribución de partículas relativistas y un blanco, que bien puede ser materia, un campo de 
fotones o un campo magnético.

Introducimos a continuación el concepto de sección eficaz, de gran importancia en el 
contexto de interacciones:

(4-13)

es el número inicial de partículas que forman el blanco de volumen dV, na es el número 
de partículas incidentes. La constante de proporcionalidad d<Ji es la sección eficaz diferen
cial que caracteriza el número de reacciones de tipo i que ocurren por unidad de tiempo, 
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de volumen, de flujo incidente y de densidad en el blanco.

Definimos la sección eficaz total para la interacción i como la suma sobre todos los 
momentos de las partículas una vez que la interacción sucedió: crz ([ctJ = cm2)4.

4La unidad usual para esta cantidad es el milibarn (mb), siendo 1 barn = 10-24 cm2 y 1 mb = 10-27
Qcm\

El resultado de las interacciones es la producción de radiación, la cual puede contener 
una gran parte de fotones en el rango de altas energías. Si la intensidad de las partículas 
incidentes de tipo i es Ií(Eí, r), y el blanco tiene densidad n(f), la intensidad de radiación 
gamma resultante será

(4-14)

l = f/r es un indicador de integración a lo largo de la línea de la visual. La emisividad de 
la fuente de rayos gamma es

(4.15)

qy(Ey) es la cantidad de fotones gamma emitidos por unidad de energía de los fotones y 
por unidad de volumen.

Supusimos que la zona del bow shock es homogénea. Al multiplicar la emisividad q7(E'7) 
por la energía Ey y el volumen de la fuente es posible determinar la luminosidad Ly(Ey) 
(en erg s_1) para cada uno de los procesos radiativos de interés (Romero 2007, Vieyro 
2009):

(4-16)

(4-17)

Describimos a continuación los procesos radiativos relevantes en el sistema astrofísico 
en estudio.

■ Radiación sincrotrón
Este tipo de radiación tiene su origen en el movimiento de una partícula cargada 
acelerada en presencia de un campo magnético B. El campo la hace describir una 
trayectoria helicoidal alrededor de sus líneas y a medida que se mueve, la partícula 
entrega energía al medio. Las pérdidas energéticas para un electrón debidas a este 
proceso son
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(4-18)

&T es la sección eficaz de Thompson, me la masa en reposo del electrón y 7 el factor 
de Lorentz de los electrones (Romero 2007).

■ Radiación Compton inversa
Esta radiación se origina en la interacción de electrones relativistas con un campo de 
fotones menos energéticos, usualmente llamados fotones semilla.
Si los electrones tienen la suficiente energía como para que se produzcan pares 
electrón-positrón (e±) a medida que se mueven en el campo de fotones, la energía que 
traían no se consume toda en la producción de radiación. Existe un valor crítico para 
la energía de los electrones que separa la sección eficaz del proceso Compton inverso 
en dos regímenes: el de Thomson (TH) y el de Klein-Nishina (KN). La expresión de 
las pérdidas energéticas de los electrones variará de un regimen a otro.
Introducimos el parámetro f para poder analizar a partir de qué valor de Ee cambia 
el régimen de sección eficaz

(4-19)

sí e 1 la sección eficaz puede ser aproximada por la de Thomson. Las perdidas 
energéticas para un electrón es este régimen vienen dadas por

(4.20)

donde wph es la densidad de los fotones semilla ([wpJ = erg cm 3).

Si¿ > 1 la sección eficaz decrece abruptamente debido a efectos cuánticos (creación 
de pares) y toma la forma:

(4.21)
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siendo 7?ph la energía de los fotones semilla. En este caso las pérdidas energéticas 
están dadas por

(4.22)

En la Figura 4.1 se puede ver la sección eficaz en función de la energía.

Figura 4.1: Sección eficaz en función de la energía para el proceso Compton inverso. En 
el régimen de Thomson se mantiene constante y en el de Klein-Nishina cae abruptamente 
debido a la creación de pares e±.

Existen parametrizaciones para la sección eficaz que se comportan de forma adecuada 
en todo el espectro. Un ejemplo es (Blumenthal y Gould 1970, Romero 2007):

(4.23)

(4.24)

(4-25)

.Eph y Ey están en unidades de mec2.
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Han sido derivadas distintas expresiones para las pérdidas en todo el espectro, siendo 
la más exacta (Aharonian y Atoyan 1981, Romero 2007):

(4-26)

Para hallar la densidad de energía de los fotones semilla (^ph) debimos tener en 
cuenta todas las contribuciones del campo de fotones que interactúa con las partículas 
relativistas presentes en la región de aceleración, a saber:

1. La estrella.
La densidad de energía por unidad de volumen de los fotones de la estrella 
(üJph-ESTR.) es función de su luminosidad L*.

(4-27)

R es la distancia desde el centro de la estrella hasta el lado externo del bow 
shock. Del Capítulo 3, de las Figuras 3.6 y 3.7 obtuvimos

En base al trabajo de Comerón y Pasquali (2007) supusimos que la estrella 
BD+43° 3654 es de tipo espectral O4If. La luminosidad característica de este 
tipo espectral es: log(L/Lo) = 5,93 (Martins et al. 2005)

con Lq = 4 x 1033 erg s L Reemplazamos en la ecuación 4.27 y obtuvimos

2. El bow shock.
El hecho de que el bow shock haya sido detectado en infrarrojo indica que en 
él se generan fotones con energía característica correspondiente a longitudes de 
onda de unos pocos /zm. Estos fotones son generados por el polvo calentado por 
la onda de choque presente en la zona.
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Para estimar la densidad de energía volumétrica de los fotones en IR utilizamos 
el mismo procedimiento que en el caso anterior. La luminosidad en la banda 
infrarroja la estimamos a partir de una expresión (Walsh et al. 1997) que utiliza 
los flujos en las cuatro bandas de IRAS, los cuales los tomamos del trabajo de 
Van Buren et al. de 1995. La superficie considerada fue la del bow shock, es 
decir, la del polvo que emite en infrarrojo.

3. El fondo cósmico de microondas.
La densidad de energía para este campo de fotones, universalmente presente, 
vale

■ Radiación Bremsstrahlung relativista
Este tipo de radiación se produce cuando una partícula relativista cargada se ve 
acelerada en el campo electrostático de otras partículas o núcleos. Es decir, se da 
cuando existe interacción de partículas relativistas con materia.
En el caso de un plasma ionizado (sin apantallamiento), que es el que usualmente se 
adopta en presencia de frentes de choque, las pérdidas radiativas para un electrón 
resultan ser

(4.28)

na es la densidad del medio chocado, Z = 1 (considerando el medio compuesto 
mayormente de HI), re = 2-817x 10-13 cm es el radio clásico del electrón y aF — 1/137 
es la constante de estructura fina (Romero 2007).

■ Radiación por decaimiento de piones
La interacción (en particular, colisión inelástica) entre dos protones genera la produc
ción de piones además de kaones e hiperiones. Los piones luego decaen y producen 
fotones de altas energías y leptones. Las distintas reacciones posibles son

(4.29)

donde m y n son números enteros positivos que dependen de la energía del protón 
incidente.
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Para el caso de protones relativistas, la probabilidad de creación de piones de las 
tres especies es casi la misma. El umbral de energía cinética de los protones para la 
creación de piones es

siendo m~c2 ~ 135 MeV la masa en reposo del pión neutro.
La vida media de los piones neutros es f ~ (8,4 ± 0,6) x 10-17 s. Luego decaen (con 
una probabilidad de 98.8 %) como

(4.30)

Los piones cargados, en cambio, tienen una vida media de r ~ 2,6 x 10 8 s y decaen 
(con una probabilidad de 99.99 %) como

(4.31)

Al comparar estos tiempos de vida medios deducimos que el decaimiento de los piones 
neutros es el principal canal de producción de rayos gamma.
Para el caso de la interacción p — p la expresión de las pérdidas es:

(4.32)

siendo nH la densidad del medio (Romero 2007).

■ Radiación por partículas secundarias
Los protones relativistas producen piones por medio de las interacciones descriptas en 
la sección anterior. Los piones neutros decaen en rayos gamma y los piones cargados 
decaen en muones y neutrinos según

Los muones tienen una vida media de = 2,2 x 10 6 s, y luego decaen de la siguiente 
manera
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Esto da lugar a leptones secundarios que experimentan los mismos procesos que los 
primarios: sincrotrón, Compton inverso y Bremsstrahlng relativista (Vieyro 2009).

4.2.3. Escape de las partículas
Las partículas relativistas presentes en la zona de aceleración pueden dejar de contribuir 

a la emisión. Cuando ésto sucede se dice que la partículas escapan del sistema. Puede de
mostrarse que, en sistemas físicos como el estudiado, el escape se produce por procesos de 
convección y el escape por difusión puede despreciarse.

El proceso de escape fue considerado de igual manera tanto para los electrones como 
para los protones.

4.2.4. Distribuciones espectrales de energía
Para cada uno de los procesos radiativos tenidos en cuenta calculamos las distribuciones 

espectrales de energía esperadas. En lo que sigue hacemos una revisión de cómo obtener 
las expresiones analíticas para luego poder realizar los cálculos.

■ Radiación sincrotrón

La distribución espectral FsiNCR(Ee, E7) de fotones resultantes emitida por un elec
trón de energía Ee es

(4.33)

Se llama <j) al ángulo entre el campo B y la velocidad v del electrón. K5/3(£) es la 
función de Bessel modificada de orden 5/3. Ey es la energía de los fotones gamma 
y Ee la energía del electrón que genera el espectro. La energía característica Ec está 
dada por

(4.34)

El espectro dado por PsiNCR^e, E7) tiene un pico de emisión en E7 ~ 0,29 Ec. la 
energía media de los fotones emitidos (Figura 4.2).

Si se utiliza la aproximación

(4.35)
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Figura 4.2: Espectro de fotones generado por un electrón por medio de radiación sincrotrón. 
Existe un pico en Éy ~ 0,29 Ec, la energía media de los fotones emitidos.

en la expresión 4.33, se obtiene la distribución espectral esperada en forma aproxima
da. En la Figura 4.2 se encuentran graficadas dos curvas: la curva continua representa 
el resultado exacto, y la punteada el aproximado. Se puede concluir que utilizar la 
aproximación arroja un resultado muy próximo al exacto.
Si tomamos la Ecuación 4.33 y la multiplicamos por la distribución de electrones 
ne(Ee) y luego la integramos para todas las energías, obtenemos el espectro (la ex
presión para la luminosidad)

(4.36)

Supusimos isotropía del campo magnético B, resultando B sen0 = By/2/S (Vila y 
Aharonian 2008, Bosch-Ramon 2006).

■ Radiación Compton inversa
La emisividad para este proceso está dada por la siguiente expresión

(4-37)

donde es la energía de los fotones resultantes, E^ la energía de los fotones semilla, 
nph el número de fotones semilla por unidad de volumen, ne la distribución de elec
trones, Ee la energía de los electrones y 7 el factor de Lorentz de los electrones. La 
sección eficaz puede expresarse como (Vila y Aharonian 2009, Bosch-Ramon 2006):
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(4.38)

(4.39)

(4.40)

(4.41)

■ Radiación Bremsstrahlung relativista
La expresión de la emisividad para este proceso es (Bosch-Ramon 2006):

■ Radiación por decaimiento de piones
La distribución de fotones gamma resultantes del decaimiento de un pión neutro de 
energía E^ tiene la forma

(4.42)

donde Ey es la energía de los fotones resultantes, np la densidad del medio, ne la 
distribución de electrones, Ee la energía de los electrones y 7 el factor de Lorentz de 
los electrones. La sección eficaz está dada por (Bosch-Ramon 2006):

(4-43)

(4.44)

(4.45)

Existe un pico para Ey — 0,5 m-c2 ~ 67,5 MeV y el rango de energía posible para 
los fotones es

(4.46)
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donde (3^ — v^/cy es la velocidad del 7r°en el sistema de laboratorio. Se considera 
el pión decayendo tanto en reposo como en movimiento, es decir, se tienen en cuenta 
diferentes valores de = y/Cp^ + m^c4.

La emisividad gamma producida por piones neutros es

(4.47)

con 7^ = Ejm^c2 el factor de Lorentz de los piones. Se cumple que

(4.48)

(4.49)

donde (Tpp(7p) es la sección eficaz para el proceso p — p, yp el factor de Lorentz de los 
protones y np(Ep) la distribución de protones (Bosch-Ramon 2006, Romero 2007).

4.2.5. Tiempos de enfriamiento
El tiempo de enfriamiento se define como

(4.50)

donde dE/dt contiene la expresión correspondiente a las pérdidas de cada proceso, y [t\ = 
s. Esta definición refleja la eficiencia de cada proceso: cuánta energía ganan o pierden las 
partículas por segundo. En el caso de las pérdidas, cuanto más chico es t, más eficiente es 
el proceso, pues enfría a las partículas más rápidamente.

Expresamos a continuación los tiempos de enfriamiento para todos los procesos radia- 
tivos en función de la energía. Para el caso de los electrones tendremos en cuenta radiación 
sincrotrón, Compton inversa y Bremsstrahlung relativista. Para el caso de los protones 
solamente el proceso de radiación por decaimiento de piones.

■ Radiación Sincrotrón (Romero 2007):

(4-51)
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■ Radiación Compton inversa (Bosch-Ramon y Khangulyan, 2009):

(4-52)

siendo y = E^Ee/(mec2)2■ Esta expresión se comporta de forma adecuada para los 
regímenes de Thomson y Klein-Nishina.

■ Radiación Bremsstrahlung relativista (Romero, 2007):

(4.53)

■ Radiación por decaimiento de piones (Bosch-Ramon 2006):

(4.54)

4.2.6. Tiempos característicos de aceleración y escape
En los procesos de aceleración y escape no se genera radiación por lo que no se pueden 

definir, en rigor, tiempos de enfriamiento. Sin embargo, definimos tiempos característicos 
tanto para el escape como para la aceleración de las partículas.

■ Tiempo de aceleración (Romero 2007)

(4.55)

■ Tiempo de escape

(4.56)

donde s es el tamaño de la región de aceleración y v la velocidad del choque.

4.2.7. Energía de quiebre y máxima
La energía de quiebre (Eq) está relacionada con los procesos que dominan las pérdidas 

energéticas de las partículas en distintos intervalos de energía. El valor de la energía donde 
cambia el proceso dominante es el de quiebre.

Las partículas relativistas pierden energía por medio de los procesos radiativos, pero 
también pueden escapar de la zona de aceleración dejando de contribuir a la emisión. Para



4.3. DENSIDAD DE ENERGÍA PURAMENTE LEPTÓNICA 51

estimar el valor de la energía de quiebre, se gradean los tiempos de enfriamiento de los 
procesos radiativos y el tiempo característico de escape. A partir de ello se analiza cual de 
los procesos domina en distintos rangos de energía, o si domina uno solo en todo el rango 
estudiado. En los puntos donde cambia el proceso dominante, se igualan las expresiones 
analíticas que correspondan y se despeja el valor de la (o las) energía de quiebre (Eq). 
La distribución de partículas n(E) resultará definida a trozos, si efectivamente existen 
quiebres.

La energía máxima de las partículas (Emax) puede estimarse bajo la siguiente hipótesis: 
la energía que pierden las partículas no puede superar aquella que obtuvieron al ser aceler
adas. Para averiguarla, se igualan las pérdidas radiativas debidas al proceso dominante a 
energías altas, a las ganancias por aceleración (por mecanismo de Fermi de primer orden).

4.3. Densidad de energía puramente leptónica
En esta sección se resumen los cálculos de los tiempos característicos y de las dis

tribuciones espectrales esperadas para el caso en que solamente consideramos electrones: 
a - 0.

4.3.1. Electrones primarios
La densidad de energía posee una sola contribución: la de los electrones primarios 

(ei). En el Apéndice B se expone la resolución del sistema de ecuaciones para B y Kei. 
Los valores obtenidos para el campo magnético y la constante de normalización de los 
electrones son

En la Figura 4.3 se pueden observar las curvas que representan los tiempos de enfri
amiento correspondientes a los tres procesos radiativos relevantes (sincrotrón, Compton in
verso y Bremstrahlung relativista), más los tiempos de aceleración y escape. Tomamos como 
energía mínima de los electrones dos veces su masa en reposo (Emine — 2mec2 ~ 1,6 x 10-6 
erg ~lx 106 eV).

Podemos ver en la figura mencionada que para las pérdidas energéticas de los electrones 
domina el tiempo de escape desde la energía mínima hasta que, desde el valor E ~ 8 x 1011 
eV hasta la energía máxima, domina el proceso sincrotrón. Para calcular el valor de la 
energía de quiebre Eqe hemos igualado el tiempo de escape al tiempo de enfriamiento dado 
por sincrotrón.

(4-57)
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Reemplazamos las expresiones de las pérdidas y despejamos Eqe, y luego corroboramos 
el valor obtenido mediante el gráfico. Obtenemos:

Hemos supuesto que ne(Ee) oc £Up£esc- En el rango de energía donde domina el escape 
se da ¿esc ~ cte, y así ne(Ee) oc E~p. Por otra parte, en el rango donde domina sincrotrón 
se cumple ¿sincr oc por lo tanto ne(F?e) oc

La exponencial que representa el cut-off contribuye al decrecimiento de ne(Ee) cerca de 
Emaxe, por lo tanto, para energías menores a la de quiebre no lo tendremos en cuenta. La 
expresión final para ne(Ee} resulta:

(4.58)

La energía de quiebre resultó ser menor a la energía máxima. Obtuvimos el valor de la 
constante K utilizando la continuidad de ne(l?e).

(4.59)
(4.60)

Utilizamos el hecho de que la energía que pierden los electrones no puede superar 
aquella que obtuvieron al ser acelerados. Luego, estimamos la energía máxima igualando 
las pérdidas radiativas debidas al proceso sincrotrón (que es el que domina cerca de EmaXe) 
a las ganancias por aceleración por mecanismo de Fermi.

(4-61)

De la expresión anterior despejamos EmaXe y tomamos el valor positivo. Se puede ob
servar nuevamente el gráfico de los tiempos para comprobar el valor obtenido.

Con las expresiones (4.36), (4.37) y (4.42) calculamos las distribuciones espectrales 
esperadas para cada proceso leptónico en forma numérica (sincrotrón, Compton inverso 
y Bremstrahlung relativista). Las curvas correspondientes se encuentran graficadas en la 
Figura 4.4. Además de los espectros, ubicamos los dos puntos que representan las observa
ciones obtenidas con VLA.
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En el caso de la radiación generada por el proceso Compton inverso, hemos separado 
el aporte en dos componentes: la estrella y el bowshock (polvo en IR). Esto lo hicimos así 
debido a que la energía característica de los fotones semilla de las dos fuentes mencionadas 
son diferentes.

Observando el gráfico de las luminosidades podemos concluir que, desde las más bajas 
energías hasta aproximadamente unos 10 eV, domina el proceso sincrotrón. Luego, desde 
el último valor mencionado hasta unos 104 eV, domina la suma de los procesos sincrotrón 
y Compton inverso (las dos componentes). Finalmente, desde 104 eV hasta 1014 eV la con
tribución es debida a la suma de radiación Compton inversa y Bremsstrahlung.

En la Figura 4.5 exponemos la suma de las luminosidades en todo el espectro de en
ergías, y agregamos las sensibilidades de los instrumentos que operan en altas energías del 
espectro electromagnético (rayos gamma). Hicimos esto último con el fin de analizar si 
el bow shock podría ser observardo por alguno de los instrumentos. Luego, en la banda 
de rayos X, ubicamos dos segmentos que muestran en que rango de energías observan los 
distintos instrumentos.

La estrella BD+43° 3654 se encuentra en el hemisferio norte, por lo cual hemos incluido 
los instrumentos CTA (http://www.cta-observatory.org/) y Fermi (http://www.nasa.gov/ 
mission_pages/GLAST/main/index.html). En el caso de rayos X, XMM-Newton (http:// 
xmm.esac.esa.int/) y Chandra (http://www.nasa.gov/mission_pages/chandra/main/index, 
html). Podemos observar que Fermi podría detectar la fuente y eso nos ayudaría a comple
tar el estudio de la emisión del bow shock y analizar en mayor detalle el modelo propuesto.

4.4. Densidad de energía equiparticionada: leptones y 
hadrones

En esta sección exponemos los cálculos de los tiempos característicos y de las distribu
ciones espectrales esperadas para el caso en que la densidad de energía está equiparticionada 
entre electrones primarios y protones: a = 1.

La densidad de energía de las partículas en este caso tiene tres componentes, la de los 
electrones primarios (e^, la de los protones (p) y la de los electrones secundarios (e2). La 
contribución debida a los electrones secundarios será despreciable ya que la densidad de 
energía debida a los protones no es lo suficientemente alta como para que se genere gran 
cantidad de partículas secundarias.

4.4.1. Electrones primarios
El aporte a la densidad de energía debido a electrones primarios se obtuvo recalculando 

B y Kei ya que el valor de a es 1. Retomamos el sistema de ecuaciones que habíamos 

http://www.cta-observatory.org/
http://www.nasa.gov/
http://www.nasa.gov/mission_pages/chandra/main/index
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formado con las ecuaciones 4.4 y 4.11 y resolvimos nuevamente para B y Kei (Apéndice 
B), obteniendo

Nótese que, con respecto a los valores derivados en el caso de a — 0, tanto el campo 
magnético como la constante Kei mantuvieron sus valores. El gráfico de los tiempos de 
enfriamiento, aceleración y escape resulta ser el mismo que en el caso de a = 0, debido a 
que todos los parámetros utilizados para determinar las curvas no variaron (Figura 4.3).

Los valores de las energías máxima y de quiebre para este caso también resultaron 
idénticos al caso a = 0.

Los procesos dominantes son, al igual que en el caso a = 0, el escape para casi todo el 
rango de energías y sincrotrón cerca de la energía máxima. El valor de Ke (de la expresión 
4.59) resultó ser

Hicimos uso de las mismas expresiones que en el caso de a = 0 para calcular las 
distribuciones espectrales esperadas de cada proceso leptónico. La Figura 4.7 muestra las 
curvas correspondientes y los dos puntos que representan las observaciones obtenidas con 
VLA.

4.4.2. Protones
Para averiguar el aporte debido a los protones en la densidad de energía, debimos 

calcular Kp, valor que no habíamos utilizado en el caso de a = 0. Para hacerlo, tomamos 
la expresión de la equipartición de energía 4.11 y la que relaciona las densidades de energía 
de los protones y electrones 4.9 (se puede ver en detalle la resolución en el Apéndice B). 
Obtuvimos

En la Figura 4.6 hemos graficado solamente el tiempo de enfriamiento debido al proceso 
dado por decaimiento de piones ya que tuvimos en cuenta sólo los protones, y los tiempos 
de aceleración y escape. Tomamos como energía mínima de los protones la de umbral de 
creación de piones, Eminp = 280 MeV ~ 4,5 x 10~4 erg.

Puede apreciarse en la figura que, para todo el rango de energías considerado, domina 
el escape de las partículas y no existe un quiebre en el espectro.
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Para estimar el valor de la energía máxima de los protones, buscamos una cota de 
energía que refleje la geometría de la fuente observada. Utilizamos la definición de radio 
de giro de una partícula (o giro-radio). Esta cantidad es la mayor distancia que puede 
alcanzar una partícula sometida a un campo magnético B. Esa distancia servirá para 
hallar la energía máxima de la partícula.

(4-62)

en esta expresión, m es la masa de la partícula y 7 su factor de Lorentz. Tomamos rg como 
el ancho del bow shock y despejamos EmaXp. Obtuvimos

Calculamos únicamente la distribución espectral esperada correspondiente al proceso 
dado por el decaimiento de piones. En la Figura 4.7 se pueden apreciar las curvas para los 
procesos leptónicos, los puntos que representan las observaciones y la curva que representa 
el espectro generado por el proceso hadrónico.

Las dos curvas correspondientes al proceso Compton inverso no presentan un cambio 
notable debido al quiebre, al igual que en el caso de a = 0.

Para el caso de los electrones los procesos que dominan en los distintos rangos de en
ergía son los mismos que en el caso de a — 0: sincrotrón, luego Compton inverso sumado 
a sincrotrón, y finalmente Compton inverso sumado a Bremsstrahlung. En el caso de los 
protones hemos considerado únicamente p — p, y aparece desde aproximadamente 109 eV 
hasta la energía máxima.

Nuevamente presentamos la suma de las luminosidades, en la Figura 4.8. La situación 
es totalmente análoga a la de a = 0.

4.5. Densidad de energía dominada por hadrones
En esta sección mostramos los cálculos de los tiempos característicos y de las distribu

ciones espectrales esperadas para los disintos procesos radiativos, para a — 100.

La densidad de energía de las partículas tiene tres componentes, la de los electrones 
primarios (ei), la de los protones (p) y la de los electrones secundarios (e2). Si bien ahora 
los electrones secundarios aumentaron respecto al caso anterior, siguen sin contribuir de 
manera considerable y es por ello que se desprecia el término en la densidad de energía de 
las partículas (Apéndice B).
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4.5.1. Electrones primarios
Para conocer la componente debida a los electrones primarios en la densidad de energía 

recalculamos los valores de B y Kei (Apéndice B).

Presentamos el gráfico de los tiempos de enfriamiento y aceleración y escape en la Figura 
4.9. Puede verse que difiere del correspondiente a los casos a = 0 y a = 1. Procedimos de 
igual manera que en los otros casos para obtener las energás máximas y de quiebre, y 
encontramos

De la Figura 4.9 se puede deducir que los procesos dominantes son escape a energías 
bajas y luego sincrotrón. La diferencia entre la energía de quiebre y la máxima es mayor 
para este caso que para los dos anteriores (a = 0,1).

Recalculamos Ke y obtuvimos Ke ~ 1,5 x 10“12 ergp+2 cm-3.

En la Figura 4.11 se pueden observar las distribuciones espectrales esperadas para 
los tres procesos radiativos y los dos puntos que representan las observaciones obtenidas 
con VLA. Nuevamente, domina sincrotrón en energías más bajas, luego Compton inverso 
sumado a sincrotrón y finalmente Compton inverso sumado a Bremsstrahlung.

4.5.2. Protones
En este caso la contribución de los protones a la densidad de energía se averiguó por 

medio de Kp.

Realizamos el gráfico de los tiempos de enfriamiento con las pérdidas por p — p, acel
eración y escape (Figura 4.10). Al igual que en el caso de a = 1, la energía de quiebre no cae 
dentro del rango de interés, y domina el escape. Para hallar la energía máxima trabajamos 
de la misma manera que en el caso de a = 1.

La única distribución espectral calculada fue la del proceso dado por el decaimiento 
de piones. En la Figura 4.11 se graficaron las distribuciones esperadas para los electrones, 
protones y los puntos observados. La diferencia con el caso de a = 1 para el proceso p — p 
es que la luminosidad se ha incrementado notablemente.

Presentamos la suma de las luminosidades en la Figura 4.12.

Por último, resumimos en la Tabla 4.1 los valores relevantes para los tres casos.
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Tabla 4.1: Campo magnético, constantes de normalización y energías para a = 0,1,100.

El estudio de la emisión del bow shock desde un punto de vista observacional, en lon
gitudes de onda del infrarrojo y radio, nos permitió abordar el estudio desde un punto de 
vista teórico para estimar la radiación en todo el espectro electromagnético.

La obtención de más datos en diferentes longitudes de onda nos ayudará a mejorar el 
modelo propuesto, y a decidir por el valor del parámetro a, que está relacionado con la 
densidad de energía de las partículas presentes en el material que compone al bow shock.

Valor de a Campo magnético Constantes de normalización y energías
0

1

100
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4.6. Figuras

Figura 4.3: Tiempos de enfriamiento, aceleración y escape, para electrones. Caso a O: 
densidad de energía debida únicamente a electrones primarios.
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Figura 4.4: Distribuciones espectrales esperadas para los procesos radiativos generados por 
la distribución de electrones relativistas. Caso a=0: densidad de energía debida únicamente 
a electrones primarios.
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Figura 4.5: Suma de las distribuciones espectrales esperadas para los procesos radiativos 
generados por la distribución de electrones relativistas. Caso a—0: densidad de energía 
debida únicamente a electrones primarios. Agregamos en esta figura las sensibilidades de 
diferentes instrumentos que detectan emisión en altas energías del espectro electromagnéti
co.



4.6. FIGURAS 61

Figura 4.6: Tiempo de enfriamiento, aceleración y escape, para protones. Caso a=l: den
sidad de energía equiparticionada entre protones y electrones primarios.
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Figura 4.7: Distribuciones espectrales esperadas para los procesos radiativos generados 
por la distribución de electrones y protones relativistas. Caso a=l: densidad de energía 
equiparticionada entre protones y electrones primarios.
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Figura 4.8: Suma de las distribuciones espectrales esperadas para los procesos radiativos 
generados por la distribución de electrones y protones relativistas. Caso a—1: densidad de 
energía equiparticionada entre electrones primarios y protones. Sensibilidades de diferentes 
instrumentos.
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Figura 4.9: Tiempos de enfriamiento, aceleración y escape, para electrones. Caso a=100: 
densidad de energía dominada por protones.
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Figura 4.10: Tiempo de enfriamiento, aceleración y escape, para protones. Caso a—100: 
densidad de energía dominada por protones.
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Figura 4.11: Distribuciones espectrales esperadas para los procesos radiativos generados 
por la distribución de electrones y protones relativistas. Caso a=100: densidad de energía 
dominada por protones.



4.6. FIGURAS 67

Figura 4.12: Suma de las distribuciones espectrales esperadas para los procesos radiativos 
generados por la distribución de electrones y protones relativistas. Caso a- 1: densidad de 
energía equiparticionada entre electrones primarios y protones. Sensibilidades de diferentes 
instrumentos.
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Capítulo 5

Conclusiones y perspectivas

En esta Tesis de Licenciatura se abarcaron temas que involucraron tanto aspectos ob
servacionales como teóricos.

La primer etapa del trabajo consistió en la investigación en la literatura sobre el objeto 
de estudio: una estrella de gran masa runaway. Analizamos en detalle los resultados tanto 
de modelos como observacionales y llegamos a la conclusión de que, las estrellas runaway, 
son en su mayoría de tipo espectral temprano, de gran luminosidad y temperatura efectiva, 
y se mueven a través del medio interestelar con velocidades peculiares altas. Producen un 
gran enriquecimiento químico en el medio interestelar, así como efectos de ionización y 
generación de estructuras complejas como las burbujas y los bow shocks.

La presencia de ondas de choque en bow shock hace que el material que atraviesa se 
comprima, caliente, y cambie su velocidad en función de la del choque. El polvo interestelar 
presente en el bow shock es comprimido y calentado y puede producir emisión en longitudes 
de onda en el infrarrojo. Se comprobó en la literatura que efectivamente existen varias es
trellas runaway que presentan estructuras de tipo bow shock asociadas a la interacción de 
sus vientos con el medio interestelar. La existencia de ondas de choque en el bow shock no 
sólo genera radiación en infrarrojo sino que acelera las partículas presentes por medio del 
mecanismo de Fermi de primer orden.

La estrella BD+43° 3654 fue identificada como runaway y además se le asoció un bow 
shock en dirección a su movimiento. Fue por ello que planeamos observar la zona de BD+43° 
3654 para poder investigar el tipo de emisión que mostraba en longitudes de onda de ra
dio. Este estudio nos permitiría avanzar en el análisis de la radiación en todo el espectro 
electromagnético, con especial interés a altas energías.

Un paso previo a la realización de las observaciones obtenidas con el interferómetro 
VLA fue hacer un sondeo de los datos disponibles al momento de HI en dirección a la 
fuente, con el fin de estudiar la estructura desde un punto de vista locacional. Se llegó a 
la conclusión de que en la dirección de observación no se podía concluir con suma certeza 
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si la estrella o bow shock estaban relacionadas físicamente a otras estructuras debido a la 
ambigüedad de los resultados para las distancias cinemáticas, y a la gran cantidad de polvo 
y gas presentes a lo largo de la línea de la visual.

Una vez que obtuvimos los datos de las observaciones en radio a dos frecuencias distin
tas, procedimos a la calibración, reducción y análisis de los mismos. Encontramos evidencia 
de que la emisión era de origen no térmico, lo cual nos confirmó la posible presencia de 
electrones acelerados bajo la influencia de un campo magnético, ya que atribuimos a la ra
diación sincrotrón la emisión observada en radio. A partir del resultado anterior, pudimos 
suponer también la presencia de protones acelerados. Realizamos los cálculos correspondi
entes a las pérdidas radiativas de las partículas (electrones y protones) y luego hallamos las 
curvas correspondientes a las distribuciones espectrales esperadas para todos los procesos 
y los dos tipos de partículas considerados.

Nuestro próximo objetivo con respecto a la fuente estudiada es observarla en otras lon
gitudes de onda para poder continuar con el estudio del modelo planteado. Hemos obtenido 
tiempo de observación en rayos X en el satélite XMM-Newton. Se planea solicitar además 
horas de observación en telescopios de rayos gamma de última generación.

El trabajo planificado en el marco de la Tesis de Doctorado abarca un estudio similar 
al realizado en esta Tesis de Licenciatura, en varios objetos estelares jóvenes galácticos, los 
cuales actualmente se encuentran bajo intenso estudio.



Apéndice A

Interferometría

A.l. Definiciones básicas
Consideremos un campo de radiación electromagnética generado por una fuente emisora 

contenida en un cierto volumen del espacio (figura A.l). La energía dEy que atraviesa un 
elemento de área dA durante un intervalo de tiempo dt, en un intervalo de frecuencia entre 
v y v + dv, y cuya dirección forma un ángulo 0 con la normal, es proporcional a

(A.l)

siendo dQ el ángulo sólido subtendido por el área dA. Llamaremos a la constante de pro
porcionalidad intensidad específica Iv

(A.2)

El problema fundamental de la radioastronomía es determinar esta intensidad específica 
como función de la frecuencia, la posición en el cielo, el tiempo, y el estado de polarización

En ausencia de emisión o absorción, la intensidad se conserva a lo largo del camino que 
recorre el rayo luminoso y no depende de la distancia.

Llamaremos densidad de flujo de una radiofuente a la energía recibida de la misma 
por unidad de área, frecuencia, y tiempo. Integrando la ecuación A.2 en el ángulo sólido 
que subtiende la fuente, se obtiene

(A.3)

[Sp] = erg cm 2 Hz 1 s L Si la fuente no es extendida, cosO ~ 1, entonces

71



72 APÉNDICE A. INTERFEROMETRÍA

Figura A.l: Esquema de radiación. La energía dEu atraviesa el elemento de área dA. La 
fuente emisora subtiende un ángulo sólido dQ, y n es la dirección normal al área.

(A.4)

Este valor nos da una idea del brillo aparente de la radio fuente. La unidad usual en 
radioastronomía es el Jansky (esta unidad es muy pequeña en lo que se refiere a energías).

(A.5)

La densidad de flujo sí depende de la distancia a la fuente, pues el ángulo sólido que 
subtiende cualquier astro es proporcional al inverso del cuadrado de la distancia.

La densidad de energía u„ por unidad de ángulo sólido se define como

(A.6)

y la densidad total de energía se obtiene integrando en el ángulo sólido

(A.7)

Si la fuente se comporta como un cuerpo negro a temperatura T, la intensidad específica 
está dada por

(A.8)
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donde h = 6,6261 x 10-27 erg s _1 es la constante de Planck y k = 1,3807 x 10-16 erg K_1 
es la constante de Boltzmann. Si utilizamos la aproximación de Rayleigh-Jeans, la cual 
es válida para hv/kT « 1 que se cumple en el rango de radio, podemos desarrollar el 
exponencial, y queda

(A.9)

La temperatura de brillo 7b es la temperatura necesaria para expresar la intensidad si 
la fuente se aproxima a un cuerpo negro.

(A.10)

(A.ll)

Si el emisor se comporta como un cuerpo negro, la temperatura del sistema físico co
incidirá con la de brillo. En el caso contrario, la temperatura de brillo no representa la 
temperatura real del cuerpo celeste. Además, como se ve en la expresión anterior, depende 
de la frecuencia.

La densidad de flujo dada por la ecuación A.4 puede ser expresada en función de la 
temperatura de brillo utilizando A.9

(A.12)

(A.13)

< Tb > es la temperatura de brillo promedio que representa a la fuente.

A.2. Radiotelescopio de disco simple
Una antena es un dispositivo que capta una onda electromagnética que se propaga li

bremente en el espacio. Si la onda es luego introducida en una guía de ondas y conducida 
a un receptor, detectada y registrada, el sistema completo constituye un radio telescopio 
de disco simple.

Ley de Nyquist. Consideremos una resistencia conectada a una línea de transmisión de 
longitud L en equilibrio termodinámico con un campo de radiación a temperatura T. Los 
electrones agitados térmicamente producen una diferencia de potencial V medible cuyo 
valor medio temporal < V > es nulo, pero con desviación < V >2 no nula. Es decir, la 
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resistencia disipará por efecto Joule una cierta potencia.

Calculando la densidad espectral de energía en la línea de transmisión de longitud L 
(con longitud de onda A) dentro de una banda Az/ y asociándole un flujo de energía en el 
intervalo de tiempo At = L/v (y es la velocidad de los fotones en la línea), obtenemos la 
potencia espectral resultante

(A.14)

(A.15)

(A.16)

La aproximación utilizada es válida para hv/kT « 1.

La respuesta de una antena en función de la dirección en que reciba o transmita ra
diación es lo que se suele llamar diagrama de antena (o de radiación) Pn(6,(¡)'). Es una 
función normalizada y los ángulos (3, (/>) están definidos en un sistema de coordenadas po
lares centrado en la antena.

Figura A.2: Esquema del lóbulo principal y de los lóbulos laterales de una radioantena.

Se define el lóbulo o haz principal (generalmente en 3 ~ 0) en el máximo de Pn (Pn = 1). 
Existe una zona de respuesta menos intensa, pero no nula, donde se hallan los lóbulos lat
erales o secundarios.
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Se llama área efectiva a Ae al área colectora total que ofrece la antena en la dirección 
del haz principal: Ae(3, </>) = AeP(3, (/)).

La potencia recibida se puede hallar a partir de la definición de intensidad específica 
(A.2)

(A.17)

(A.18)

El factor 1/2 se debe a que la antena es sensible sólo a una de las dos polarizaciones 
ortogonales en que se puede descomponer la radiación polarizada. Para obtener la potencia 
total que recibe la antena integramos en todas las direcciones y frecuencias

(A.19)

(A.20)

Llamaremos eficiencia de apertura al cociente entre el área efectiva de la antena y 
el área geométrica real (A5)

(A.21)

El área colectora en general no coincide con el área geométrica de la antena, por lo cual 
7]A < 1.

El diagrama de antena es, en forma aproximada, simétrico respecto al ángulo (j). Es por 
ello que resulta ser sólo función de 6. Puede ser calculado de manera rigurosa aunque en 
la práctica, en muchos casos, se lo puede aproximar por una función gaussiana. Se define 
#hpbw como el ancho del haz a potencia mitad tal que P(#hpbw) = 1/2 (HPBW: half 
power beam width). Tomamos la expresión gaussiana Pn(0) = exp(—#2/2(T2) e imponemos 
^(^hpbw) — 1/2 y obtenemos

(A.22)

Se puede demostrar que la resolución angular 0 de un radiotelescopio es proporcional a 
A/D; D es el diámetro de la antena y A es la longitud de onda de observación: 3 = $hpbw ~ 
A/D.

Llamaremos ángulo sólido de antena a la integral en todas las direcciones del dia
grama de radiación
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(A.23)

El ángulo sólido de haz principal de la antena se define de igual manera pero se integra 
sólo para el ángulo sólido que subtiende el haz principal sin tener en cuenta los lóbulos 
secundarios (figura A.2)

(A.24)

Se verifica O.v < ^-a-

Una antena que observa cierta región del cielo proporcionará una potencia en la ter
minación de su línea de transmisión. En lugar de hablar de potencia, se suele hablar de 
temperatura de antena como la temperatura de una resistencia que proporciona la misma 
potencia que la antena. De la ecuación A. 14

(A.25)

La potencia vinculada a la temperatura de antena puede tener varias contribuciones: la 
del sistema (2$), la del fondo (TBG), la de la atmósfera (Tatm), la de los lóbulos laterales 
(Tlob), etc.

(A.26)

Se puede demostrar que

■ si la fuente es pequeña, Ta =

■ si es moderadamente extensa, Ta = TB£lB/^a,

■ y si es muy extensa, Ta = Tb

Y, en general, TA = PnTB.

El receptor de un radiotelescopio es el que recibe la señal. Una de sus componentes 
es un amplificador. Este aumenta la señal en un factor G (ganancia). En el caso de un 
receptor ideal, si entra una señal con potencia U/Y la salida es GkTa. En la práctica, es 
GkTa + Wn, donde el segundo término representa el ruido que introduce el receptor. Se 
puede definir la temperatura del ruido como

(A.27)

La temperatura del sistema es

(A.28)
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A partir de esta definición podemos introducir el concepto de sensibilidad. El flujo 
mínimo detectable que puede captar un radiotelescopio de disco simple es

(A.29)

donde

(A.30)

representa la sensibilidad del radiotelescopio en unidades de temperatura la vez que rela
ciona Ta y Ts. Ks es un parámetro que depende de cada instrumento, y r es el tiempo de 
observación en segundos.

A.3. Arreglos de antenas: interferómetros
Un radiointerferómetro consiste en un conjunto de radioantenas (dos como mínimo) que 

se combinan para observar una misma radiofuente del cielo. Se los suele llamar arreglos de 
telescopios (arrays, en inglés).

Por cada par de antenas, las señales que llegan a cada una de las antenas del par se cor
relacionan entre sí; ésto resulta equivalente a una señal recibida en una antena del tamaño 
de la separación del par. La resolución angular del arreglo es inversamente proporcional a 
la mayor distancia entre 2 antenas del arreglo

(A.31)
(A.32)

siendo Dij la distancia entre la antena i y la antena j. Así, se puede reproducir el equiva
lente a la señal de una antena de cierto diamétro sin necesidad de construirla. Las antenas 
se distribuyen sobre cierta superficie de la Tierra, pero limitaciones prácticas impiden que 
cubran toda la superficie que tendría una única antena de diámetro Z?max. Este problema 
puede solucionarse en parte aprovechando el hecho de que la Tierra rota, y así se puede 
cubrir un área mayor durante el tiempo de observación de la radiofuente.

Al observar una fuente el frente de onda proveniente de la misma llega a ambas antenas 
de un par en distintos instantes (figura A.3). El vector B se define como línea de base, en un 
sistema de referencia cartesiano, con origen en una de las antenas, de coordenadas (u, v, w).

La señal que recibe cada antena pasa por el amplificador correspondiente y posterior
mente es integrada con respecto al tiempo. La respuesta del correlador viene dada por
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Figura A.3: Radiación electromagnética que llega a un par de antenas.

(A.33)

donde es la frecuencia media de observación, s0 es la distancia a la fuente, y V es lo que 
se llama función de visibilidad. Esta función es una magnitud compleja, caracterizada por 
amplitud (|V|) y fase

(A.34)

(A.35)

En la fórmula anterior, las coordenadas ¿y 77 están definidas en un sistema de coor
denadas cartesiano ubicado sobre el plano del cielo, centrado en la fuente (figura A.4). El 
vector o tiene origen en este sistema, y recorre punto a punto la fuente.

Los vectores B y cr están definidos por

Utilizando algunas aproximaciones, V queda

(A.36)

V resulta ser la transformada de Fourier de la intensidad I. Esto quiere decir que a] 
medir R obtenemos datos sobre la función V y, a partir de ella, encontramos la intensidad
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Figura A.4: Sistemas de coordenadas relacionados a la fuente e interferómetro, respectiva
mente.

o brillo de la fuente, I. Una vez que se midió la visibilidad podemos aplicar la antitrans
formada de Fourier y obtenemos el brillo multiplicado por el diagrama de antena

(A.37)

Podemos ver en la ecuación A.36 que el miembro derecho depende de u, v y el izquierdo 
de £, rj. A medida que la Tierra rota, las componentes del vector línea de base variarán y el 
interferómetro medirá distintos valores de la transformada de Fourier de la distribución de 
brillo sobre el plano uv. El cubrimiento será más completo cuantos más pares de antenas 
con diferentes líneas de base utilicemos (dadas N antenas, se obtienen N(N — l)/2 líneas 
de base distintas). El sistema registra los valores de V y los parámetros asociados, en lo 
que se denomina archivo de datos crudos.

La trayectoria de B en el plano del cielo varía a medida que la Tierrra rota. Podemos 
encontrar la misma para V en el plano uv.

En la figura A.5 podemos ver dos tramos de dos elipses distintas que representan el 
muestreo de puntos para V en el plano uv por un dado par de antenas. Se dá esa simetría 
debido a la forma en que la función está definida: V(u, v) = V(—u, —v).
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Figura A.5: Mediciones en el plano uv.

La visibilidad en los puntos muestreados puede escribirse como

(A.38)

donde W es una función de muestreo o recubrimiento que vale 1 en los puntos donde ha 
sido medida V y cero para los puntos donde no ha sido obtenida. Si llamamos DB(£, rj) a 
la trasnformada de Fourier de Vobs(u,v), el producto de las transformadas se convierte en 
producto de convolución en el plano imagen

(A.39)

Z)(£, 77) es el llamado mapa sucio (dirty map) y P(£, 77) haz sintetizado del interferómetro.

Para obtener la distribución de brillo de la fuente en el cielo se debe deconvolucionar 
la expresión A.39. Existen varios métodos o algoritmos para llevar esto a cabo. El más 
utilizado es el algoritmo CLEAN. Este algoritmo, como primer paso, toma el mapa sucio y 
busca el punto donde está el máximo de emisión, con intensidad y coordenadas (£¿, 77J, y 
supone que allí hay una fuente puntual con esa misma densidad de flujo y cuya contribución 
se distribuye de acuerdo con el haz sintetizado. Al mapa sucio se le resta la contribución

(A.40)
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y se guarda el mapa residual y los parámetros de la contribución. A continuación, en el 
mapa residual, se busca el nuevo máximo y se repite el procedimiento. El método es un 
proceso iterativo, el cual se corta según un mínimo ruido, o una cantidad de iteraciones.

Una vez que el proceso termina, el mapa residual sólo muestra emisión al nivel del ruido 
y se logra una descomposición del mapa sucio dada por

(A.41)

con Nit: número de iteraciones. El resultado final es el conjunto de máximos o componentes 
limpias Cí(^í, t]í). El mapa de esas componentes se convoluciona con el llamado haz limpio 
Pciean(£, ??), que suele ser una gaussiana elíptica ajustada por mínimos cuadrados al lóbulo 
principal del haz sintetizado. El mapa que se obtiene finalmente es

(A.42)

El término residual aditivo conserva en el mapa las propiedades de ruido que física
mente son inherentes a toda observación.

Puede demostrarse que el ruido de una imagen de datos interferométricos está dada por 

(A.43)

donde Acj es el ancho de banda, t el tiempo de observación, n¡ el número de frecuencias y 
N la cantidad de antenas. K es una constante del sistema, que depende de la banda.

Por otra parte, puede mostrarse que el campo de vista (field of view) de un interfer- 
ómetro es equivalente al de una de sus antenas. Si la región a observar es mayor que un field 
of view deberá observarse más de uno y luego ensamblarlos. A esta técnica de observación 
se la llama mosaico.

A.4. Calibración de los datos
Repasamos aquí los conceptos generales de calibración de datos interferométricos, obtenidos 

luego de realizada la observación correspondiente.

Se parte de un único archivo que contiene los datos de las visibilidades para todas las 
fuentes observadas.
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Como primer paso, se analizan las visibilidades medidas por el interferómetro (datos 
crudos) en busca de datos malos1. Luego, se separa el archivo en varios archivos, uno por ca
da fuente. En cada uno de ellos se guardan las visibilidades correspondientes a cada objeto.

1 Estos datos son los que tienen errores significativos y no pueden ser corregidos.

A continuación, se aplica un programa sobre el calibrador de flujo que calcula la fun
ción pasabanda, es decir, la respuesta del instrumento para cada línea de base. El programa 
construye una tabla con las correcciones. Además, se aplican las mismas correcciones al 
calibrador de fase.

El calibrador de fase es elegido de modo que tenga fase nula. A este calibrador se le 
aplica un programa que encuentra las soluciones para la fase. El programa construye una 
tabla con las correcciones necesarias. Luego, al calibrador de fase se lo calibra en flujo.

Finalmente, se aplican las correcciones pasabanda, de flujo y de fase a la fuente a 
observar, obteniendo así un archivo con las visibilidades de la fuente, calibradas.

A.5. Programas de procesamiento de datos e imágenes
Los siguientes programas se utilizan para la calibración y reducción de datos interfer- 

ométricos.

■ MIRIAD: Multichannel Image Reconstruction, Image Analysis and Display (http:// 
www.atnf.csiro.au/computing/software/miriad/).

■ AIPS: Astronomical Image Processing System (http://www.aips.nrao.edu/).
Ambos son paquetes que sirven para calibración, análisis de datos, despliegue de 
imágenes, ploteo y una gran variedad de distintas tareas de procesamiento.

■ KARMA (http://www.atnf.csiro.au/computing/software/karma/).
Karma contiene varios paquetes, entre ellos el llamado KVIS. Este último provee un 
despliegue de tipo gráfico, a diferencia de los otros dos sistemas que se manejan por 
línea de comandos.

A.6. Definición de FITS
FITS o Flexible Image Transport System es el formato de archivo más utilizado en 

el mundo de la astronomía. Fue creado para poder compartir datos entre diferentes ob
servatorios cuando la diversidad de computadores y métodos de almacenamiento en cinta 
lo hacían imposible. Todos los paquetes importantes de reducción o análisis de datos que 
operan en distintas longitudes de onda cuentan con rutinas para leer y escribir este tipo 

http://www.atnf.csiro.au/computing/software/miriad/
http://www.aips.nrao.edu/
http://www.atnf.csiro.au/computing/software/karma/
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de archivos.

La mayor ventaja de utilizar el fomato FITS para datos científicos es que la información 
de las cabeceras (header) es legible en ASCII, de modo que un usuario puede examinar 
las cabeceras para investigar un archivo de procedencia desconocida. Cada archivo FITS 
consiste en una o más cabeceras que guardan información sobre el tamaño, origen, formato 
binario de los datos, comentarios, historia de los datos, etc.

A.7. Bibliografía en Radioastronomía
1. Galactic and extra-galactic radio astronomy; Verschuur G. L., Kellermann K. I.; 

Springer, 1988, 2da edición, Berlin.

2. Tools of radio astronomy; Rohlfs K.; Springer-Verlag, 1986, Berlín y Nueva York.

3. Book Review: An introduction to radio astronomy; Burke B. F., Graham-Smith F.; 
University Press/Cambridge, 2002, 2da edición, Cambridge.

4. Radio Astronomy; Kraus J. D., 2da edición; Universidad estatal de Ohio.

5. SYNTHESIS IMAGING IN RADIO ASTRONOMY: A Collection of Lectures from 
the Third NRAO Synthesis Imaging Summer School. Editado por Richard A. Perley, 
Frederic R. Schwab y Alan H. Bridle. Print ISBN: 0-937707-23-6, e-Book ISBN: 978- 
1-58381-342-3.





Apéndice B

Cálculos adicionales al Capítulo 4

Detallamos aquí el cálculo del campo magnético y de las constantes de normalización 
de las distribuciones de electrones y protones para los tres casos estudiados (a = 0,1,100). 
Las ecuaciones con las cuales formamos el sistema para averiguar B y K son las siguientes

(B.l)

(B.2)

La primera corresponde a la equipartición entre la densidad de energía del campo 
magnético mientras que la segunda representa el flujo sincrotrón debido a los electrones.

B.l. Densidad de energía puramente leptónica

La densidad de energía de las partículas tiene solamente la contribución debida a los 
electrones primarios. No consideramos protones y por lo tanto no se generan electrones 
secundarios (up = ue2 = 0).

(B.3)

Utilizando la definición de densidad de energía para partículas no térmicas (4.7), en 
este caso electrones, y reemplazando la expresión de ne(Ee) (4.2) en la integral se obtiene
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(B.4)

(B.5)

(B.6)

Luego, reemplazando B en la expresión de Sy queda lo siguiente:

De la última igualdad podemos despejar Ke

(B.7)

Los valores de V, v y p fueron obtenidos por medio de las observaciones realizadas 
con VLA. El valor de ap(p) se halla tabuladosegún el valor de p, que ya conocemos. La 
distancia d a la fuente la conocemos (Capítulo 1). El cálculo de la integral Ie lo realizamos 
de la siguiente manera:

(B.8)

En la expresión anterior pudimos despreciar el exponencial ya que sólo contribuye al 
corte del integrando. La integral puede ser resuelta de manera sencilla en forma analítica.

Una vez calculado Ke se estima el valor del campo magnético por medio de B.6.
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B.2. Densidad de energía equiparticionada: leptones y 
hadrones

La densidad de energía de las partículas en este caso tiene dos componentes, la de los 
electrones primarios y la de los protones. La contribución debida a los electrones secundarios 
se considera despreciable (ue2 — 0).

(B.9)

Para el cálculo de B y K retomamos el sistema formado con las ecuaciones 4.4 y 4.11 
y resolvemos igual que en el caso de a = 0.

Para realizar el cálculo de Kp consideramos las expresiones up = a uei y uei + up = 
B2/87f. Como a = 1, nos queda

Calculamos Ip de la misma manera que lo hicimos con Ie (ver B.8).

B.3. Densidad de energía dominada por hadrones
La luminosidad de los protones relativistas puede estimarse de la siguiente manera

(B.10)

siendo V el volumen de la fuente, y habiendo supuesto que el tiempo característico del 
sistema es ¿esc- La luminosidad entregada en las interacciones p — p es

(B.ll)

y una fracción de ella es entregada a los fotones gamma producidos

(B.12)

El resto es entregado a las partículas secundarias (ver decaimientos en el capítulo 4, 
sección 4.2.2). En particular, la luminosidad de los electrones secundarios es

(B.13)

(Kelner et al. 2006). Por otra parte, la densidad de energía de los pares secundarios (e"1) 
viene dada por
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(B.14)

lo cual se cumple si íesc < ¿enf, donde ¿enf es el tiempo de enfriamiento debido a los pro
cesos leptónicos (sincrotrón, Compton inverso o Bremsstrahlung). Igualando la expresión 
B.13 a B.14, resulta

(B.15)

Estimamos tp_p y ¿esc de la figura 4.6 que muestra el tiempo de enfriamiento para p — p 
y escape (nótese que las curvas no varían con respecto al caso de a = 1).

Aplicando lo anterior, ue2 resulta despreciable frente a uei. La ecuación de equipartición 
queda

Resolvemos el sistema de ecuaciones para B y Kei usando 4.4 y B.3. Para estimar Kp 
se procede de igual manera que en el caso de a = 1 (sección anterior).
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Tablas de constantes y parámetros del 
sistema

Constantes físicas utilizadas.
Nombre Símbolo Valor Unidades
Constante de Boltzmann k 1,3807 x 10“16 erg K_1
Constante de Planck h 6,6261 x IO’27 erg s_1
Carga elemental e 4,8032 x 1O"10 statcoulomb
Velocidad de la luz en el vacío c 2,9979 x 1O10 cm s_1
Masa del electrón me 9,1094 x 10"28 g
Masa del protón mp 1,6726 x 10"24 g
Masa del pión 2,3995 x 10“25 g
Radio clásico del electrón re 2,8179 x 10”13 cm
Sección eficaz de Thomson <7t 6,6525 x IO’25 cm2
Constante de estructura fina 1/137,04

Sobre la estrella BD+43° 3654.

Parámetro Símbolo Valor Unidades
Tipo espectral O4If
Temperatura efectiva Teff ~ 42000 K
Distancia d ~ 1400 ± 0,4 PC
Magnitud visual absoluta Mv ~ -6,3 ±0,5 mag
Edad evolutiva T ~ 1,6 Myr
Edad dinámica T ~ 1,7 ± 0,4 Myr
Movimiento propio A [ii cosb 5,3 ± 1,1 mas yr_1

A/ib 2,0 ±0,9 mas yr_1
Masa inicial Mi 70 ± 15 M0
Velocidad en el plano del cielo v* 39,8 ± 9,8 km s_1
Velocidad terminal del viento ^oo 2300 km s 1
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Sobre el bow shock.

Parámetro Símbolo Valor Unidades
Frecuencia de observación 1 "i 1.4 GHz
Frecuencia de observación 2 V2 4.8 GHz
Flujo medio para Si 1,48 ±0,5 mJy
Flujo medio para í/2 s2 0,69 ±0,5 mJy
Indice espectral medio (radio) oír 0.68
Area del bow shock 16459 pixeles
Area del bow shock 9 x 1036 cm2
Tamaño pixel 2
Tamaño pixel 2,9 x 1016 cm
Volumen V 1 X 1056 cm3
Densidad del medio adoptada nHi ~ 10 cm-3
Temperatura del medio -^medio ~ 8000 K

Campo magnético, constantes de 
normalización y energías para a = 0,1,100.

Valor de a Campo magnético Constantes de normalización y energías
0

1

100
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