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Resumen

En este trabajo se analizan los perfiles de la linea de 21 cm del hidrégeno neutro pertenecientes a la
region galactica 110° <7 < 130°, 0° < b < 25°, en la zona de Cefeo, con el fin de determinar la
distribucion y caracteristicas cinematicas del HI y su relacion con el anillo de gas y polvo del
Cinturon de Gould.

El estudio se hace en base a los datos del Atlas de Hidrogeno Neutro Galactico del reciente
relevamiento de HI de Leiden/Dwingeloo. A partir de estos datos fue posible detectar la presencia
de una estructura expansiva centrada en las coordenadas galacticas /= 120°, b = 9°.5. Suponiendo
que se encuentra a una distancia de 300 pc , sus dimensiones resultarian ser de 62 x 52 pc,
presentando una velocidad de expansion de 15 km/s. Se sugiere que esta cascara expansiva es el

resultado de la explosion de una supernova.
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1 Introduccion

1.1 Objetivo

El hidrogeno atomico (HI) es un importante constituyente del material interestelar de nuestra
galaxia. El estudio de su distribucion y caracteristicas dindmicas puede realizarse a través de la
observacion de la linea de 21 cm (1420 MHz). Esta radiacion fue detectada por primera vez en el
afio 1951 por Ewen y Purcell y, desde entonces se vienen efectuando observaciones con el

proposito de comprender la estructura del gas neutro del medio interestelar (MIE).

El MIE dista mucho de ser estatico, muy por el contrario, es un medio en permanente cambio.
Las estrellas O y B durante su evolucion alteran notablemente al gas que las rodea a través de 3
procesos fisicos: los campos de radiacion, los vientos estelares y las explosiones de supernovas
(SN). El campo radiativo es el responsable de calentar e ionizar al gas circundante, creando una
region HII. Se genera una diferencia de presiones muy grande entre la region ionizada y su entorno,
originando una onda de choque que “barre” al material circundante. Dentro de este medio ionizado
comienza a manifestarse la accion de los vientos estelares, producto de la perdida de masa que
sufren las estrellas, esto es mas notable en las estrellas de clasificacion espectral O, alcanzando a
10® My/afio (Howarth & Prinja, 1989; Blomme, 1990) mientras que las estrellas B pierden entre
10y 107 M,/afio (Snow, 1982). La perdida de materia que se produce a velocidades supersonicas
(1000 a 2000 km/s) crea un frente de choque que se expande rapidamente y barre al MIE que rodea

a la estrella, formando una zona de baja densidad denominada burbuja interestelar y a su alrededor
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1 Introduccion 2

una cascara del material barrido, delgada y densa. Por ultimo, las estrellas masivas terminan sus
dias explotando como una supernova liberando hacia el medio interestelar una energia del orden
de 10*° - 10°! erg, esta energia mecanica contribuye a la expansién de las estructuras ya existentes
acelerando y elevando la magnitud de sus parametros fisicos.

Cuando se trata de una asociacion OB, la fotoionizacion y los vientos estelares de cada una de las
estrellas miembro actan en forma conjunta originando estructuras gaseosas de dimensiones
mayores, se crea asi una gran cavidad con gas ionizado y caliente rodeada por una supercascara de
material neutro y comprimido. Luego (10° a 10 afios después) comienzan a explotar las estrellas

mas tempranas de la asociacién, modificando una vez mas al medio interestelar.

El objetivo del presente trabajo es esencialmente el estudio de la distribucion del gas atdmico
neutro, mediante la observacion de la emisiéon del HI en A= 21 cm, en la regiéon galactica
110° < 7 < 130°, 0° £ b < 25° que comprende la zona del Cepheus Flare (Hubble, 1934) y
varias asociaciones de estrellas OB (Humphreys, 1978). Las asociaciones OB al ser objetos jovenes
estan asociados con densas nubes de gas y polvo interestelar. Por lo tanto, el estudio de la
cinematica y de la distribucion del hidrogeno neutro, permite conocer las condiciones fisicas del
gas neutro de la region en la cual se formaron las estrellas y la interaccion de ellas con el gas

circundante.

1.2 Trabajos previos en la zona

Lo que se conoce actualmente de la distribucidon del HI en la region del Cepheus Flare se debe
principalmente al estudio de Heiles (1967), segln el cual existe un sistema en expansion o en
colision a una distancia de 300/500 pc. Hasta la fecha no se han realizado nuevos estudios de la
distribucion y cinematica del HI en esta region, por lo tanto se considera oportuno hacer un analisis
de la zona en base a los nuevos datos obtenidos en Dwingeloo (Holanda) por Hartmann & Burton y

publicados en 1997 en el Atlas de Hidrogeno Neutro Galactico.

Los primeros trabajos que estudiaron a gran escala la distribucion y cinematica del HI fueron
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realizados por Lindblad (1967) en la region del anti-centro galactico y por Heiles (1967) en la zona
conocida como Cepheus Flare. Los mismos identificaron las caracteristicas mas importantes de los
brazos espirales, revelando la existencia de dos componentes locales de HI asociadas al brazo
espiral Local (v~ —12 km/s) y al objeto A de Lindblad (v ~ 0 km/s). Seglin interpret6 Lindblad, el
objeto A es una cascara de gas frio en expansion que podria estar vinculado con el Cinturén de
Gould, distribucion de las estrellas OB mas cercanas, asociadas con gas y polvo, que esta inclinado

unos 18° con respecto al plano galactico (ver por ejemplo Poppel, 1997).

Trabajos posteriores con observaciones tanto en el continuo de radio como en la linea de 21 cm
del HI muestran que €l medio interestelar en esta region posee movimientos causados por procesos
muy energéticos. ;Cual es el origen de tales perturbaciones?. Berkhuijsen (1973) encontr6 en el
continuo de radio (820 MHz) una region gigante, Loop III, centrada en / =124°+2° b =15°.5 + 3°
y con un radio de 32°+ 2°, sugirié que se origind como resultado de multiples explosiones de SN.
Simonson & van Someren Greve (1976) encontraron un cascaron de HI centrado en 7/ =110°,
b ~ 2°, cuyo radio es de 20 pc. Hu (1981) observé un shell de HI en / =105°,  =17°.5 con un
radio de 26 pc y ubicado a ~ 560 pc del Sol. Otra cascaraen /=130°, 5 =22°5 a~450 pcy con
un radio de 24 pc fue descubierta por Velden & Hirth (1982). La edad estimada de esta estructura
al igual que en los dos casos anteriores, es de unos pocos millones de afios. Grenier et al. (1989)
estudiando en CO la distribucion de nubes moleculares encontraron evidencias de una burbuja de
plasma caliente (T ~10 > K) con una fuerte emision de radiacion X, situada entre las nubes
moleculares de Cefeo (100° < / < 117, 13° < b < 22°) y Casiopea (115°< [ < 140,

2° < b < 16°) y estimé su edad en s6lo4 x 10 afios.

1.3 Caracteristicas generales de la zona

Los objetos dpticos presentes en la region son: 3 regiones HII (S155, S161 y S171) catalogadas
por Sharpless (1959), 2 nebulosas de reflexion: DG2 y DG177 (Dorschner & Girtler, 1964), 72
nubes oscuras (Lynds, 1962; Taylor et al. , 1987; Clemens & Barvainis, 1988), 15 estrellas T-Taun
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(Harbing & Bell, 1988) y 7 asociaciones OB: Cep OB3, Cep OB4, Cas OB2, Cas OB4, Cas OBS,
Cas OB7 y Cas OB14 (Humphreys, 1978). Los objetos dpticos se muestran en la figura 1, como asi

también las asociaciones OB, superpuestos sobre los contornos de la distribucion del HL

De todas las asociaciones OB mencionadas, Cas OB2, Cas OB4, Cas OBS5 y Cas OB7 son las de
mayor contenido estelar, todas poseen gran cantidad de estrellas B supergigantes y gigantes y
algunas estrellas O: Cas OB7 so6lo una, Cas OB2 dos, y 5 estrellas O las demas asociaciones. Cep
OB3 contiene 6 estrellas tempranas, de las cuales 3 son O, Cep OB4 sélo 2 pero ambas del tipo O
(07 y 09) y Cas OB14 solo tiene 3 estrellas B: 2 gigantes y una supergigante B1 (Humphreys,
1978).

Otro de los complejos probablemente asociados con la region en estudio es el Cinturén de
Gould, un sistema de estrellas de Poblacion I cercanas que incluye asociaciones OB, gas y polvo,
distribuidas sobre una elipse. Posee una cinematica particular que parece indicar movimientos
expansivos. El Sol se encuentra dentro de este sistema, ocupando una posicion excéntrica como
muestra la figura 2 (Una descripcion general del Cintur6n de Gould puede encontrarse en Poppel,
1997).

Los sistemas gaseosos asociados al Cinturdn de Gould han sido estudiados a través de la linea de
21 cm del HI y de la linea molecular de monodxido de carbono (CO). En efecto, Lindblad
(1967,1974) fue uno de los primeros en analizar los datos de HI, asociando al Cinturon de Gould
una componente muy extensa en latitud galdctica y con baja velocidad de dispersion a la cual
denomino objeto A. Basandose en este material observacional propuso un modelo teorico de anillo
expandiéndose a 3.6 km/s, con una edad estimadade 60 x 10 ° afios, cuyo centro esta ubicado a
~ 140 pc del Sol en la direccion / =150°. Las dimensiones de los semiejes de la elipse calculadas
por Lindblad son 326y 157 pc, concluyendo que el objeto A es un anillo de HI en expansion

y que se encuentra ubicado en la misma zona ocupada por las estrellas del Cinturén de Gould.

Hughes & Routledge (1972) proponen una geometria cilindrica con lo cual deducen que la masa de
Hl es 3 x 10 ® M, y la energia cinética involucrada E > 10 *! erg. También sefialan como probable

una temperatura T comprendida entre 20 y 55 K, esta fue obtenida a través de estudios de perfiles
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Fig. 1 Principales objetos 6pticos en la region. Se indican con circulos las regiones HII, con triangulos las nebulosas
de reflexion, con cruces las nubes oscuras y con puntos las estrellas T-Tauri. También se muestra al Loop III y con
recuadros a las regiones ocupadas por las asociaciones OB, todo ello superpuesto sobre el mapa de emision del HI
integrado en el rango de velocidades — 30 a 20 km/s (contorno mas bajo es 10 K km/s y estan espaciados cada 10 K

km/s).

de linea del HI en absorcion y en emision: encontraron un maximo en el perfil de absorcion
coincidente con un delgado minimo en el perfil de emision, hecho que indica que la absorcion se

debe a una nube fria.

El modelo de Lindblad fue mejorado por varios autores (Weaver, 1974; Grape, 1975; Olano,
1982). Olano tiene en cuenta a fuerzas de frenado en la velocidad de expansion y obtuvo los
siguientes resultados: elipse de semiejes 364 y 211 pc, centrada en la direccion / = 131° a 166 pc
del Sol, t=3.2x 107 afios, M=1.2x10°M,, E ~ 10 *'erg.
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Fig. 2 Posicion de Cinturon de Gould, anillo de nubes de Lindblad y componente de — 12 km/s junto a la distribucién

en el plano galactico de las nubes moleculares dentro de 1 kpc desde el Sol. (De Poppel, 1997)

Dame et al. (1987) en su relevamiento de toda la Galaxia en la frecuencia de emision del
mondxido de carbono CO, encuentran para 100° < / < 160° una extensa radiacion filamentosa en
dos intervalos de velocidad: uno entre 0 y — 10 km/s y el otro entre — 40 y — 60 km/s que
corresponden al brazo espiral Local y al brazo de Perseo, respectivamente. Estos autores asocian
nubes de CO, vinculadas espacialmente con nebulosas oscuras, con el objeto A del modelo de
Lindblad de v~ 0 km/s y las llaman “anillo de nubes de Lindblad”. También detectan una
concentracion de nubes en v = — 12 km/s. Como se ve en la figura 2, el anillo de nubes de
Lindblad se encuentra muy cercano al Cinturon de Gould. En la zona comprendida por las latitudes
galacticas bajo estudio (100° < / < 130°), la velocidad de este anillo de nubes (v ~ 0 km/s, Dame
et al, 1987) es muy similar a la del objeto A (0 < v <1 km/s, Olano, 1982) vinculado al Cinturén
de Gould (Lindblad, 1967). Es entonces 16gico suponer que ambas estructuras gaseosas (CO y HI,
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respectivamente) se encuentren vinculadas al Cinturén de Gould

En un trabajo posterior, Grenier et al. (1989) estudiando en detalle la distribucion de CO en la
zona del Cepheus Flare, confirman la existencia de estas 2 componentes en velocidad de las nubes
moleculares y las asocian a las estructuras en forma de laminas (“sheets”) de HI encontradas por

Heiles en 1967.



2 Tratamiento de los datos

2.1 Las observaciones

Los datos observacionales usados en este trabajo fueron extraidos de la version digital del Atlas
de Hidrégeno Neutro Galactico, publicado en CD-ROM por la Universidad de Cambridge (1997).
Las observaciones de este Atlas han sido realizadas con el radiotelescopio de 25 metros de
Dwingeloo y forman parte del relevamiento de HI de Leiden/Dwingeloo, que cubre todo el cielo
hasta 8 > — 30°, y fueron llevadas a cabo con un haz de 36’. La muestra ha sido tomada cada 0°.5
en ambas coordenadas galacticas, sobre un rango de velocidades referidas al LSR comprendidas
entre — 450 y 400 km/s siendo la resolucion en velocidad de 1.25 km/s, la temperatura de sistema
> 35 Ky el limite de sensibilidad ~ 0.07 K. Los datos fueron corregidos por la contribucion de
radiacion espuirea (“stray radiation”), esto es radiacion que se recibe por los 16bulos secundarios del

diagrama de antena (Hartmann et al., 1996).

Para el presente trabajo se extrajeron los perfiles de la linea de 21 cm del HI pertenecientes a la
region 110°< 7 < 130° y 0° < b < 25° espaciados cada 0°.5 en latitud y longitud galactica y
con ellos se confeccionan los mapas basicos. Luego se procede a hacer un analisis gaussiano con
los datos separados ahora cada 1° (A/ =A b = 1°), lo que hace un total de 546 perfiles a ser

analizados.

2.2 Analisis de la zona
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Las observaciones radioastronomicas de lineas espectrales en una cierta region del cielo suelen

ser analizadas basandose en dos tipos de diagramas o mapas:

1) los mapas posicion-posicion: en ellos se grafica la distribucion de la temperatura de brillo
en el plano del cielo, en funcion de dos coordenadas cualesquiera, correspondientes a un
cierto valor de la velocidad radial de la linea. Otro pardmetro interesante para graficar es la
densidad de columna (ver apéndice de este trabajo), para ello se integran los perfiles de la
linea en un cierto rango de velocidades. Esto da una medida de la masa del hidrégeno en
términos de la distancia siempre y cuando la linea sea dpticamente delgada (toda la radiacion
que emite el HI emerge sin ser absorbida).

2) Los mapas posicion-velocidad: en ellos se fija una coordenada celeste y se representa a la

temperatura de brillo en funcion de la otra coordenada y de la velocidad radial.

En una primera aproximacion, y para tener un panorama general de la distribucién del
hidrégeno neutro en la zona, se confeccionaron los mapas posicion-velocidad para una region mas
amplia y para velocidades comprendidas entre — 100 y 50 km/s. Estos mapas como asi también
todo el manejo de los datos observacionales se realizaron con el programa de analisis espectral
DrawSpec, disponible en el IAR, escrito por Harvey Liszt en el National Radio Astronomy
Observatory (NRAO).

Un examen global de los mapas de la distribucion de HI de la region, revela detalles
interesantes, como por ejemplo zonas de ausencia de gas o agujeros en la distribucion del mismo,
cinematica y espacialmente coincidentes con asociaciones OB. Ello seria un primer indicio de la

existencia de cascaras gaseosas resultantes de la interaccion de las estrellas con el gas.

Se muestran, a modo de ejemplo, para visualizar la distribucion del gas neutro, solo algunos de los
mapas posicion-velocidad obtenidos. En la figura 3: mapas de contorno latitud-velocidad (b-v )
para valores fijos de la longitud en la zona estudiada, se puede apreciar un notable “ridge”
(estructura semejante a una cordillera) cuya intensidad decrece a medida que b crece, corre paralela

a las lineas de velocidad constante y estd centrada en »~ 0 km/s, se extiende desde el plano
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galactico hasta alcanzar su maximo desarrollo (5 ~ 40°) en !~ 125°, como puede verse en la fig.

3a.

Si el material participa de la rotacion diferencial galactica, a los objetos de la region bajo
estudio, por encontrarse en el II cuadrante galactico, les corresponden velocidades radiales
negativas. Sin embargo, en las fig.3b, 3¢ y 3d se destacan zonas donde se viola este modelo de
rotacion circular:

e Enlafig. 3b las isofotas correspondientes a /= 90° muestran una velocidad proximaa 25
km/s en b ~ 4°. Segin estudios realizados por Simonson III y van Someren Greve (1976) alli
se encuentra el remanente de supernova HB21. En esta region también se encuentra la
asociacion Cyg OB7 (84°< [ < 96° ,— 4°9 < b < 9°) que podria ser la causante de la
perturbacion del gas.

e Enla fig. 3c, las isofotas para / = 110° presentan velocidades de hasta 30 km/s para latitudes
cerca de plano galactico (0° < b <4°). En esta zona del cielo se ubica la asociacion Cep OB3
donde los autores recién citados encontraron un cascaron de HI en expansion.

e Para las isofotas (no incluidas en la fig. 3) comprendidas entre las longitudes 95° y 105° se
observan velocidades positivas en 1° < b < 16°, region donde Simonson y van Someren
Greve encontraron que la materia alli existente se encuentra en un estado dinamico de

expansion y esta asociado a Cep OB2.

En los mapas posicion-velocidad de la emision de HI para longitudes pertenecientes al intervalo
(125°,145°) se destaca, en la direccion b ~ 40°, una concentracion de hidrogeno neutro cuya
velocidad promedio es ~ 5 km/s alcanzando una temperatura de brillo T, = 10K en /= 130,

ilustrado en la fig. 3d.

Las estructuras que se observan en todas las isofotas en latitudes b > 30° pueden ser el resultado
de colisiones de nubes de alta velocidad (NAV) con el disco galactico (Comeron & Torra, 1992 y
1994; Meyerdierks, 1991), aunque también podria tratarse de objetos cercanos visibles a altas
latitudes debido a su gran tamafio. Tenorio-Tagle (1986 y 1987) analiz¢ la fisica de las colisiones

de pequefias nubes de HI con el disco galactico. Mostré que nubes con radio comprendidos entre
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10 y 100 pc y que se encuentran viajando a velocidades de 100 a 300 km/s convierten de 10° a
10°* erg en energia térmica del gas. El impacto genera una expansion supersonica y luego se forma

una gran cavidad de gas caliente a baja densidad circundada por un anillo gaseoso expansivo.

En latitudes intermedias, 20°< »< 50°, se encuentran nubes de velocidad intermedia (NVI)
(30 km/s < | » | £ 80 km/s), con un predominio absoluto de v < 0, sus T, no exceden los 10 K
(fig. 4). Las NVI en la mayoria de los casos estan correlacionadas con agujeros de HI a bajas
velocidades. Oort (1966) fue el primero en sugerir que estas NVI son material neutro (HI) expelido

durante la explosion de una supernova hacia regiones de baja densidad.

Los mapas posicion-velocidad de la emision de HI de las figuras 3a, 3¢, 3d y 4 sefialan también
la posible presencia de una céscara de material neutro. Las perturbaciones producidas por esta
estructura son apreciables en la region de Cepheus Flare, objeto particular del presente estudio. Se
las puede ver en los mapas latitud-velocidad correspondiente a longitudes galacticas entre los 110°

y 130° y para latitudes comprendidas entre los 5°y 25°.

Con el motivo de estudiar esta cascara de HI entonces se reconstruyeron los mapas en e€sa zona
del cielo, tratando de ver la variacion de la Ty, con mayor detalle. Los nuevos mapas estan hechos
para velocidades, referidas siempre al LSR, entre -30 y 20 km/s. Estudiando las caracteristicas
mostradas en estos mapas de contorno : latitud-velocidad (b-v )y longitud-velocidad (/-») se puede
apreciar, principalmente en las isofotas para b constante, que aparecen 2 “sheets” : denominacion
dada a las estructuras gaseosas en forma de laminas, paralelos entre si, en v ~ 0 km/s y en v~ —-10

km/s.

Cada uno de estos “sheets” tiene una disminucidn en su temperatura de brillo que varia segun la
latitud, por ejemplo el “sheet” cercano a velocidad 0 km/s presenta esa disminucion en / ~
115°,122° y 117° como puede verse en las isofotas a, ¢, y d de la figura 5, mientras que al otro
“sheet” le ocurre lo mismo pero en / ~ 123°, 125°, 124° y 123° (fig. 5a, 5b, 5¢ y 5d); en promedio
puede decirse que esta disminucion de Ty se da en / ~118° y en / ~123° respectivamente. En las

otras isofotas (para / constante) se observa que la temperatura de brillo decrece, como ya se dijo, a
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medida que aumenta la altura sobre el plano galactico, el “ridge” tiene dispersion de velocidad
pequeiia (lo que indica que se trata de una componente fria), se puede tomar como promedio v~ —5

km/sy Av~3km/s .

En las proximidades de / =120°, b =13°, lugar donde una primera inspeccion revela una cascara
que se comportaria de manera similar a la cascara de CO encontrado alli por Grenier et al. (ver fig.

6), se realizaron cortes posicion-velocidad. Estos mapas se muestran en la figura 7.

Fig. 6 Mapa de emision de CO integrado en el rango de velocidades — 8 a 8 km/s (contorno mas bajo es 10 K km/s y
estan espaciados cada 10 K kmy/s). Se indican los 2 contomos de maxima emision de radiaciéon X en las bandas B
(lineas continuas) y M1 (lineas de rayas). (De Grenier et al., 1989)

2.3 Analisis detallado de los perfiles

El perfil de la linea de 21 cm del HI tiene generalmente varias componentes en velocidad

resultantes de “nubes” que se encuentran a lo largo de la linea de la visual.
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Fig. 7 Mapas posicién-velocidad con contornos de Ty, cada 10 K, mostrando cortes de la emisién de HI en la
zona donde existe el shell de CO
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A fin de interpretar los perfiles de la linea de 21 cm es necesario conocer las propiedades fisicas
generales del HI interestelar como asi también la distribucion de densidades y velocidades del gas

en la Galaxia. Para ello se describira en la seccion siguiente los principales modelos del MIE.

2.3.1 Modelos del Medio Interestelar

El medio interestelar esta compuesto por atomos y moléculas libres, por pequefias particulas
solidas (polvo) y por campos magnéticos, todo distribuido en forma mas o menos irregular. La
materia de este MIE tiende a acumularse en unas regiones mas que en otras, formando las
conocidas nubes de gas y polvo. El gas, constituido fundamentalmente por hidrogeno, se encuentra

en su estado neutro o ionizado.

Existen varios modelos tedricos que tratan de explicar como se distribuye y comporta la parte
gaseosa del medio interestelar. Segin Field, Goldsmith y Habing (1969), se pueden distinguir 3
fases diferentes: gas frio y neutro (CNM), gas tibio y neutro (WNM) y gas tibio ionizado (WIM).
Otro modelo (Mc Kee & Ostriker, 1977) agrega una cuarta fase: gas caliente ionizado (HIM). Los

valores tipicos de las diferentes fases se muestran en la tabla 1.

Tabla 1: Parametros tlplcos de las fases de medio interestelar

T BT TR R AT PR ERAR

Dens1dad media (cm ) emperatura (K) Altura sobre el plano galactlco (pc)
CNM 1-50 ~50-200 K 100
WNM 0.1-1 5000-8000 K 250-450
WIM 0.025 > 6000 K 900
aM  1-4x10 __(006-Dx10°K  1-5x10°

La fase WNM, aparece en casi todas las direcciones como un sustrato de fondo que varia
lentamente con la posicion y se asocia al medio gaseoso que existe entre las nubes de HI, mas

densas y frias que constituyen el CNM.

2.3.2 Descomposicion gaussiana
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Las nubes frias se manifestarian en los perfiles como componentes gaussianas cuyos anchos se
deben a movimientos térmicos y turbulentos, mientras que el medio tibio se manifiesta como una
componente ancha (no necesariamente gaussiana). Esta componente seria aproximadamente una

gaussiana a latitudes altas e intermedias.

Por lo tanto es natural que el analisis gaussiano de los perfiles nos proporcione un buen método

para obtener los principales parametros de las componentes del hidrégeno neutro.
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3.1 Analisis gaussiano de los perfiles de HI

En la seccion anterior se dijo que al observar una posicion en el cielo y recoger la informacion
lo que se obtiene en el perfil es una serie de picos de Ty, producto de la emision de radiacion de
cada una de las nubes de HI en la direccion de la visual. También se vio que cada nube de HI
puede ser representada por una gaussiana. Se puede entonces descomponer al perfil observado en

sus gaussianas elementales:

To)=Tu(o) ¢ o o) 3.1]

donde T, (v) es la temperatura de brillo maxima, #, la velocidad correspondiente al maximo de Ty
y cesla dispersién de velocidades. Estos dos ultimos parametros (7, y 6 ) se expresan en km/s,

mientras que la temperatura estd dada en grados Kelvin (K).

Es bueno recordar que existe un fendomeno conocido como “velocity crowding” que produce la
acumulacion de velocidades por efectos de la rotacidn circular galactica. Esto se traduce en un
aumento de la intensidad de la linea observada en la region donde ocurre dicho fenomeno y puede

causar la saturacion del perfil. Entonces, el perfil observado en estas zonas (cerca del punto

25
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tangente en los cuadrantes galacticos I y IV) es una combinacion debida a contribuciones de nubes
de HI en la direccion de la visual superpuesto al movimiento de rotacion galactico del gas ( Burton,
1974). En particular, y en lo que concierne a este trabajo, por tratarse de una region del II

cuadrante, los efectos de acumulacion de velocidades no estas presentes.

El programa DrawSpec permite hacer la descomposicion del perfil en gaussianas, para ello se le
debe indicar el numero de componentes que se desea ajustar y los parametros iniciales para cada
una de ellas; centro (=), temperatura pico (Ty) y dispersion (¢ ). Tras un proceso iterativo muestra
las gaussianas que mejor reproducen al perfil dentro del rango de velocidades especificado y da un

listado de los parametros de cada una de ellas: centro, temperatura, dispersion y area bajo la curva.

La descomposicion del perfil de la linea en gaussianas es un método subjetivo pues cualquier
perfil puede ser aproximado por un nimero arbitrario de curvas de Gauss. Como recién se vio, se
tiene que decidir la cantidad de componentes y los parametros aproximados para comenzar. Estas
cantidades deben tener un sentido fisico y no s6lo matematico del problema, pues dos o mas
conjuntos diferentes de soluciones pueden reproducir (con el mismo grado de exactitud) al perfil
observado, siendo sélo uno de ellos representativos de las caracteristicas fisicas del MIE. Se
ajustaron entonces a cada uno de los 546 perfiles de la linea del HI tres gaussianas: una ancha y dos
angostas como se muestra en la figura 8, siendo la componente ancha (gran dispersion en
velocidad) representativa de la fase WNM del medio interestelar, mientras que las angostas, con
velocidades mas acotadas, son productos de los movimientos del gas a temperaturas menores, esto

es, lo que se conoce como la fase fria (CNM) del MIE. (Ver § 2.3.1).

Analizando los resultados del ajuste gaussiano puede verse que la componente ancha, cuya
intensidad varia lentamente con la posicion (disminuye desde el plano galactico hacia altas
latitudes) y tiene una gran dispersion de velocidad (o~ 28 km/s) puede considerarse como la
componente de fondo. Las otras dos componentes mucho mas angostas y conspicuas (componentel
y componente 2) estdn presentes en todos los perfiles de la region. La intensidad de la componente
2 es mayor que la de la componente 1 excepto en las cercanias del plano galactico donde la

situacion se revierte (Ty; > Tpy en casi el doble de su valor), la dispersién de velocidades de ambas
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componentes es bastante similar. En la tabla 2 se muestran los parametros promedio de todas las
componentes que contribuyen a formar el perfil observado de la linea de 21 cm del HI en la region

estudiada. Cada uno de los parametros esta acompafiado por el rango de variacion.

DE 73955 4373’ B 15,00000 DU 'L.0D30359 pHU Jo. 2963 DAY 02,/09/93
FC 1.000 TS 100.000 AZ 0.0 EL 0.0 DUR 60.0 LST 12:12:12-
Scan: 318 Name: 211,1
70} Uy DISP -
892,029733 -7.1544823 7.94992232
-0 -t 3 1 |
B 2.70460704 2.66641916
60 -
so(— —
GAUSSIANS <U>
a0 — # 1 —11.90115366 -
# 2 -7.763173436
- # 3 0.6206911191 -
30— Componente 1 1
20 —
| Comp _
Componente Ancha
10 —
ol —
R AU N v o o s s s s s A S W S N I
—a0 —20 0 — 20 40

Fig. 8 Esquema de un perfil a ser analizado mostrando las 3 componentes

El objeto A de Lindblad tiene una velocidad referida al LSR de aproximadamente O - 1 km/s en
el intervalo de longitud galactica 110° a 130° (Olano, 1982). Como la velocidad de la componente 1
concuerda bastante bien con la del objeto A, se la puede identificar con ella.
La componente 2, con velocidades comprendidas entre — 18 y — 3 km/s, sera llamada de ahora en

adelante: componente v~ — 10 km/s.

Tabla 2: Parametros promedio de las 3 componentes gaussianas

Componente Ty (K) o (km/s) Ny (cm™)
De fondo 17+ 11 14 + 4 (8.1+4.8)x 10%
Objeto A 21+11 341 (2.6 £1.9) x 10%

— 10 km/s ~10£2 23 +16 31 (3.3+£2.9) x10*

El célculo de la densidad de columna Ny se realiza segin:
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Nip = 1.823 x 108 f To(v) dv

(ver apéndice, ec. [2.2] ), donde la Ty, integrada en el rango de velocidades (#%—o,%+0 ), es decir
el area bajo la curva, es un valor dado por el programa DrawSpec al hacer la aproximacion

gaussiana.

3.2 Adopcion de distancias

Existen varias formas de determinar distancias a una concentracion de hidrogeno neutro.

¢ El mas inmediato es a través de las lineas de absorcion interestelares (Ca 11, Na I, CN), visibles
en el rango optico del espectro electromagnético.

¢ Otra forma es realizar estudios espectrofotométricos, generalmente en el rango optico, de las
estrellas asociadas a una nube de HI: la estrella excitatriz de una region HII o de una nebulosa
de reflexion. Permite, a través del analisis del espectro estelar determinar su paralaje
espectroscopica y por ende su distancia.

e Otro método consiste en medir el enrojecimiento de la luz en el rango Optico de una gran
cantidad de estrellas de campo hacia la direccion donde se encuentra la nube, este también es
un método fotométrico.

¢ Mediante el conteo estelar dentro y en los alrededores de nubes oscuras se puede obtener
informacion de la distancia a la cual se encuentra dicha nube oscura asociada a la nube de HI
(método empirico que vincula la cantidad de estrellas en uno y otro lado).

e Las distancias cinematicas que tienen su fundamento en el modelo de rotacién galactico,
suponiendo movimientos circulares, permiten obtener una distancia aproximada a la
concentracion gaseosa. Las distancias asi obtenidas solo sirven como indicador secundario, es
decir para corroborar las distancias opticas, cuyo error en la determinacion (cercano al 30 %) es
menor que el obtenido a través de la cinematica. Sin embargo no hay que desmerecer a esta
forma de determinar distancias, pues en ciertas regiones es el unico método capaz de dar una

estimacidn de la distancia. En los alrededores del Sol (» < 1 kpc) vale la aproximacion:
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Vi(km/s)=Arsen(21/) [3.2]

donde A4 una de las constantes de Oort (4 = 14 km kpc'ls'l), !/ es la longitud galactica, V, la

velocidad radial observada del objeto y 7 su distancia al Sol.

Una estimacidn de la distancia cinematica de la componente » ~ — 10 km/s para las longitudes
galacticas de interés (110° < / < 130°) indica distancias comprendidas entre 700 y 1100 pc. Las
asociaciones OB presentes en la zona se encuentran entre 800 y 1000 pc del Sol (Humphreys,
1978). Estudios realizados en la linea de absorcion del CN, hacia la region HII S171 (en la

direccion de Cep OB4), arrojaron como resultado un frente de absorcion a 900 pc (Miinch, 1964).

La baja velocidad y la amplia distribucién angular de emision de HI correspondiente al objeto
A de Lindblad lo ubican més cerca que la componente de » ~ -10 km/s. Su distancia cinematica lo
ubica entre 3 y 6 pc, es decir en una zona muy proxima al Sol donde las perturbaciones al modelo
de rotacion diferencial circular son considerables, por dicha razon se acepta que el objeto A es mas
cercano al Sol que la componente v ~ — 10 km/s, pero de ninguna manera se adopta la distancia
cinematica. Racine et al. (1968) estudio las estrellas en nebulosas de reflexion, obteniendo una
distancia de 250 pc para DG177 (/= 112°.1, b =13°.8) y 400 + 80 pc para Cep R2. Lindblad et
al.(1973) estimaron que el anillo en expansion del II cuadrante se encuentra a 300 pc. En la tabla 2
se hace una sinopsis de las distancias obtenida a los objetos celestes recién mencionados como asi

tambi€n y a los que se nombran a continuacion.

Cerca del plano galactico, Lucke (1978) realiz6 mediciones de enrojecimiento detectando dos
frentes de absorcion a ~ 300y ~ 700 pc. Lo mismo encontraron Neckel & Klare (1980). Snell
(1981) estudiando de la misma manera el enrojecimiento hacia la direccion de la nube oscura
L1235 encontrd el frente de absorcion a 200pc. Kun & Prusti (1993) dan una distancia de 300 + 50
pc para L1251.

Heiles (1967) determiné en 300 y 500 pc la distancia a sus dos “sheets”, basiandose en los

estudios de Racine de las nebulosas de reflexion. Dame et al. (1987) adoptaron para su trabajo de
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emision de CO distancias de ~ 300 pc (objeto A) y 800 pc (componente v ~ — 12 km/s). Grenier et
al. (1989) adoptaron para sus nubes moleculares de CO distancias de 300 pc (componente asociada

al anillo en expansion: objeto A) y 800 pc (componente vinculada al brazo Local).

, . — Tabla 2 e —
Obj eto o “d[pc]  Referencia
Asociaciones OB : Cep OB3
Cep OB4
Cas OB2
Cas OB4 800 - 1000 Humphreys (1978)
Cas OB5
Cas OB7
Cas OB14
Region HII S171 900 Miinch (1964)
HI A deLindblad 3-6 Este trabai
2~—10 700 - 1100 sie frabao
Nebulosa Reflexion DG177 250
CepR2 400 + 80 Racine (1968)
DG178 500
A dc Lindblad 300 Lindblad (1973)
Frentes de absorcion cercanos al 300 Lucke (1978)
plano galactico 700 Neckel & Klane
Nube oscura L1235 200 Snell (1981)
Nube oscura L1251 30050 Kun & Prusti (1993)
Sheets de Heiles 300 )

500 Heiles (1967)
COenemision A de Lindblad 300
o——10 200 Dame (1987)

Nubes moleculares CO A de Lindbad 300 .

Brazo Local 800 Grenier (1989)

Nebulosa Racls7 _____________ 260 Racine (1968) _____

Por todos estos indicadores de distancias tomados de la literatura, se van a adoptar las siguientes

distancias:
Objeto A de Lindblad: 300 pc
Componente v~ — 10 km/s: 800 pc
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Fig. 9 Distribucion espacial de las 2 componentes en velocidad del HI

A partir del analisis gaussiano se pudieron obtener las densidades promedio para ambas
componentes en velocidad: 2.6 x 10 ® cm™ y 3.3 x 10 2° ¢cm™ para el objeto A de Lindblad y la
componente » ~ — 10 km/s respectivamente. Las masas que se obtienen resultan ser de 2.2 x 10 *

M, para el objeto A, y 2.8 x 10 > M,, para la acumulacion de gas més alejada del Sol.

3.3 Cascara de HI en expansion

Con el programa de procesamiento de imagenes Astronomical Imaging Processing System
(AIPS) se construyen los mapas posicion-posicion para cada velocidad dentro del rango — 30 km/s
a + 20 km/s. Cada uno de estos mapas muestra la proyeccion en el plano del cielo de la distribucion
de la temperatura de brillo del HI a distintas velocidades radiales, siendo la separacion entre ellos

de Av~1km/s.

En los mapas de temperatura de brillo para cada velocidad (figura 10) se observa que las
concentraciones se distribuyen formando una cascara incompleta en expansion. Si bien las
dimensiones y forma no cambian notablemente con la velocidad, ni son visibles las “tapas”, no

puede esperarse que las cascaras retengan la simetria durante su expansion por un medio
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interestelar inhomogéneo. Puede por lo tanto suponerse que la estructura observada forma parte de
una cascara en expansion distribuida alrededor de una regiéon de minima emisién en 21 cm,
practicamente coincidente con la region de maxima emision en el continuo de radio de 408 MHz

(Haslam et al. , 1981). Ver figura 11.

25 7 %S

tica <(grados)>

ac

Latitud Gal

120
Longitud Galdctica (grados)

Fig. 11 Continuo de radio en 408 MHz (Haslam et al., 1981)

125

La estructura en expansion presenta una forma eliptica, es visible entre las velocidades —20 km/s
y +8 km/s, su centro se puede ubicar en las coordenadas galdcticas / = 120° , b = 9°.5 como se
puede apreciar en el mapa correspondiente a v = — 13.4 km/s donde sus dimensiones angulares son
maximas: A/=12°, A b=10°. Estos tamafios angulares pueden transformarse en tamafios lineales
si se conoce la distancia 7 a la cual se encuentra la cascara. Adoptando » = 300 pc (Grenier et al.,
1989), es decir que la explosion de SN se produjo en el Cinturén de Gould, zona donde existen

estrellas OB, la estructura de hidrogeno neutro tiene el eje mayor d, =62 pc y el eje menor

d, =52 pc.
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. . . , 1 A
Se calcula tambien un radio efectivo de la cascara: 7, = E<d ,.a’b)/ > = 28pc
En los mapas posicion-posicion correspondientes a v=—21.6 km/s y »= 8.2 km/s la cascara
no es visible, so6lo se puede apreciar un disco y se considera a la diferencia entre estas dos
velocidades como el doble de la velocidad de expansion (vexp), de aqui puede deducirse entonces
una vep, = 15 km/s. [Nota: estos mapas no fueron incluidos en el presente trabajo pero se

encuentran disponibles].

Los mapas de distribucién de la temperatura de brillo de HI trazados a diferentes velocidades
muestran apartamientos notables de la distribucion idealizada de una cascara en expansion. Ver el
esquema de la figura 12 donde se muestra en la parte a) a una cascara esférica en expansion con
velocidad baricentral Vo y velocidad de expansion Ve, y €n b) el aspecto que tendrian los mapas
posicion-posicion para las diferentes velocidades.

En los mapas de la figura 10 se aprecia claramente a la estructura gaseosa para dos rangos de

Obsexvador

£

v V;tVexp cosB VoiV
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velocidades distintos, uno perteneciente a valores negativos — 20.6 km/s < » < — 12.4 km/s y otro

a valores positivos 0.0 km/s < » < 8.2 km/s, pertenecen a las cascaras que se acercan y se alejan

respectivamente. Se confeccionaron mapas integrados en ambos intervalos de velocidad, ellos se

muestran en la figura 13. Para las velocidades comprendidas entre — 11.3 km/s < v < — 1.0 km/s

el gas neutro no presenta la estructura expansiva pues aparece confundido con la componente

denominada v~ — 10 km/s que se encuentra mucho mas alejada (800 pc).

Dada la complejidad de la forma de la cascara expansiva se calcula la masa de la estructura de 2

maneras distintas:

Masa faltante. Se utiliza la densidad de columna media Ny obtenida a través del anélisis
gaussiano para la componente gaseosa asociada al Cinturon de Gould, es decir el objeto A
del modelo de Lindblad. Las dimensiones del anillo se obtienen del mapa (/-b)
correspondiente a la velocidad »= 0.0 km/s que es donde se puede ver un maximo relativo
coincidente en formay posicion con una zona de baja densidad en velocidades negativas

(v=-14.4 km/s). La masa calculada segtin la ec.

M [Mg]=2.43x 10 Ny . AL Ab.cosh .r*. Av

donde el valor de la densidad de columna media ﬁm se debe introducir en unidades de 10"

atm/cm’®, r en parsecy las dimensiones angulares de la estructura (A, Ab ) en grados. Se

utiliza la densidad de columna media para valores de b < 10°: Nm=3.62 x 102 cm?,
dimensiones A/ =Ab=5°y Av= 1.03 km/s . El célculo dice que la masa faltante es de
203x10° M, .

Masa barrida por la onda expansiva que actualmente se acumula en forma de céascara
alrededor de la zona de baja densidad. Se considera la cascara gaseosa que se¢ mueve a
v=—17.5 km/s, la razon de la eleccion de esta velocidad para el calculo de la masa se debe
en parte a que se encuentra lo bastante alejada en velocidad de la componente v~ — 10 km/s
como para que no se superpongan demasiado las caracteristicas fisicas y, por otro lado a que

aun es visible el filamento de HI que forma parte de la cascara en expansion. Soélo se puede
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apreciar la parte superior de la envoltura, por este motivo se calcula su masa y luego,
suponiendo similitud para la parte inferior, se extrapola obteniendo asi la masa completa de
la cascara. Por planimetria, se obtiene entonces en base al mapa correspondiente a v=— 17.5
km/s de la figura 10, una masa total barrida My = 2.03 x 10 * M, . Para este calculo se

utiliza la ec. [3.6] del apéndice y se estima que lo observado es sélo el 40% del cascaron.

Si solo se considera que la cascara esta formada por Hidrogeno neutro, las masas que se
obtienen son cotas inferiores, pues estoy olvidandome de la existencia de otros elementos mas
pesados. Si se tiene en cuenta al Helio los valores de la masa obtenida My debe multiplicarse por
1.4 dado que este elemento contribuye en un 40% a la masa total. Pero aun se esta despreciando la

existencia de otros elementos quimicos e inclusive del mismo Hidrogeno en su forma molecular.

De los 3 mecanismos mdas importantes que son capaces de modificar el MIE: vientos estelares,
choque de NAV con el plano galactico y explosiones de estrellas, el que mejor puede explicar la
presencia de esta cascara en expansion es la explosion de una supernova (SN). Argumentos en su
favor son:

1. no existen NAV catalogadas en la zona (Wakker & van Woerden, 1991 y 1997)
ii. las asociaciones OB se encuentran bastante alejadas como para ser las responsables de la
formacion de una cavidad de baja densidad producto de los vientos estelares que soplan
sus estrellas miembros (Humphreys, 1978; De Zeeuw et al., 1999)
1. tampoco existen estrellas tempranas aisladas que pudieran haber originado el agujero de

HI (Gies, 1987)

Conviene aqui hacer un alto y hablar de los modelos de explosiones de SN. Hasta no hace
mucho tiempo, se consideraba que la estrella progenitora de la SN directamente explotaba
arrojando al MIE todo su contenido. Luego se desarrollaron nuevas teorias y hoy es ampliamente
aceptado un modelo que propone que la SN explota dentro de un ambiente previamente modificado
por la progenitora: durante su existencia genera a su alrededor una zona ionizada y caliente (region
HII) donde la presion es menor que en su entorno, luego el viento estelar, producto de la pérdida de

masa, barre al MIE que rodea a la estrella formando una zona de baja densidad (burbuja
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interestelar) circundada por una zona de acumulacion de materia (cascara), por ultimo se produce
la explosion liberando una gran cantidad de materia y energia. A partir de este momento el material
ejectado comienza a expandirse en el MIE hasta llegar a confundirse con él. Al cabo de unos

cuantos millones de afios.

- 1 , . .
La energia cinética actual (E, = ;M v? ) de la cascara, que se obtiene al considerar la masa

HI exp

barrida, es 4.56 x 10 ** erg. La eficiencia € con que la energia inicial (E,) de la explosion de una
supernova se convierte en energia cinética (E;) del medio perturbado, es baja, Spitzer (1978)
sugiere € = 0.029, esto cuenta que la estrella al momento de estallar liber6 una energia total £ de
1.57 x 10 *! erg. Este monto energético es consistente con una SN, hecho por el cual se propone

que la cascara de HI en expansion fue provocada por un evento explosivo.

Una SN luego de estallar comienza a expandirse en el MIE modificandolo substancialmente,
desde ese momento y hasta que se confunde completamente con el medio circundante pasa por 4
etapas, que segun el criterio de evolucion tradicional de SNR (ver por ejemplo Spitzer, 1968) son:
expansion libre, periodo durante el cual el material ejectado se expande a velocidad constante,
luego ingresa en la fase de expansion adiabéitica donde las perdidas radiativas son despreciables,
pasa por la siguiente etapa conocida como fase radiativa durante la cual la cascara se expande por
conservacion del momento y entra al cabo de unos cuantos miles de afios a la etapa de extincién.

En el contexto de este modelo clasico de los estadios evolutivos de un SNR, desarrollado por
Taylor (1950) y Sedov (1959) y, que actualmente, debido a numerosos trabajos que brindan una
mejor comprension de la fisica involucrada en este acontecimiento explosivo (Cox & Franco, 1981,
Shull et al. , 1985; Hamilton, 1985; Ostriker & Mc Kee, 1988; Franco et al., 1991; Rozyczka et al.,
1993), ha sido mejorado al tener en cuenta diversos factores que modifican al entorno de la estrella
progenitora y haciendola explotar en un MIE mas “real”.

Entonces, hechas estas aclaraciones, se realizan algunos célculos para tener una idea aproximada
de los principales parametros de esta cascara de HI que aqui se postula como resultado de la

explosion de una SN. Segun Khan (1975) el radio para el cual el SNR entra en la etapa radiativa es:
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2/

s3—L /7[ %o T/?
= c
g 10%erg 0427cm™ p

donde E es la energia liberada en la explosion y ng es la densidad del medio interestelar. De los

datos de McCammon et al. (1983) sobre la radiacion X, se deduce que la densidad del hidrégeno
interestelar en la zona es ~0.2 cm™. Segun el valor de la energia £ obtenido mas arriba, se puede
ver que el radio actual del remanente es menor que el radio critico sefialado por Kahn (» = 43 pc),
lo cual significa que el SNR aun no ha alcanzado esta etapa aunque esta bastante proxima a ella.
Dadas las incertezas en el calculo de la masa de la cascara y la adopcion de la distancia a la cual se
encuentra, se puede decir que se esta dentro de un rango de valores razonable y, el hecho que la
cascara de HI sea visible, sefiala que existen pérdidas por radiacion. Entonces el SNR no se
encuentra en la etapa adiabatica, sino en la siguiente, donde se conserva el momento y, por lo tanto
el modelo de Sedov es una aproximacion razonable puediéndose obtener a partir de las ecuaciones

de Sedov (Hamilton et al., 1983), la edad estimada del SNR:

3
E=n [L} A 10’ er,
~ ™10k | 862pc &

/

T 172 r
t = 4015 7
[107K:| 8.62pc |

donde ¢ expresa la edad del remanente , £ su energia en erg., » ¢l radio en pc y 7 su temperatura
en grados Kelvin. De estas ecuaciones se obtiene que el SNR tendria una edad de 2.7 x 10 * afios.

Este valor coincide dentro de los errores con el publicado por Grenier et al. (1989)

Se consulté la base de datos y mapas en diferentes frecuencias SkyView a la cual se puede
acceder a través de Internet (ver cita en la bibliografia) para ver el comportamiento de la region

bajo estudio en otras radiaciones. Los mapas obtenidos se presentan en las paginas siguientes.
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4 Conclusiones

El comportamiento del gas neutro local puede ser estudiado mediante la descomposicion en

gaussianas del perfil de la linea de 21 cm a bajas velocidades. En este trabajo se analizo el rango
(— 30 km/s, 20 km/s) y luego se seleccionaron las componentes con velocidades cercanas a 0 km/s
y — 12 km/s donde se encuentran nubes moleculares detectadas por Dame et al. (1987). El analisis
gaussiano arrojé como resultado dos componentes en velocidad centradas en 0 km/s y en — 10 km/s
que se extienden por toda la region bajo estudio y pueden ser facilmente asociados con los “sheets”
encontrados por Heiles (1967) en una zona mas reducida en latitud galactica, b entre 13°y 17°.
Se deja para un trabajo posterior el analisis de la distribucién y de la cinematica de estas dos
componentes en velocidad del gas neutro local. Por el momento se puede decir que la componente
de HI en » = — 10 km/s encontradas en el analisis gaussiano estd vinculada con la cascara de HI
dentro del brazo espiral Local (Lindblad, 1967 y 1974) y la otra componente cercana a 0 km/s es el
objeto A del modelo de Lindblad, vinculado con el Cintur6én de Gould. (Ver figura 9).

Ademas en este trabajo se ha detectado en la zona del Cepheus Flare una estructura de HI en
expansion que puede vincularse con la detectada en otras frecuencias del espectro
electromagnético: rayos X, rayos gamma, continuo de radio en 408 y 820 MHz y la linea molecular
de CO por Grenier et al. (1989). Segun estos autores, dicha estructura en expansion podria
explicarse como un viejo remanente se supernova (SNR). Las principales caracteristicas de la

cascara expansiva observada en la linea de HI en 21 ¢cm se indican en la tabla 4.

45
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Tabla 4: Principales caracteristicas de la estructura de HI en expansion

ELL

Parametro Unidad
Centro (/.,b) grados (120,95)
Tamafio angular grados 12 x 10
Tamafio lineal pc 62 x 52
Radio efectivo pc 28
Velocidad de expansion km/s 15
Distancia pc ~ 300
Masa faltante Mo 2.03 x 10°
Masa de cascara M, 203 x 104
Energia cinética erg. 456 x 10%
Energia inicial erg. 1.57 x 10
Bdad  afes 27 x10"

Las dimensiones de la cascara de HI detectada, como asi también la energia estimada que dio

origen a la estructura gaseosa, estdn de acuerdo con lo encontrado por Grenier et al. en base a un

estudio del CO.

Se descarté como posible origen de la estructura de HI a una colisiéon de una NAV con el plano
galactico, pues en la zona bajo estudio no aparecen NAV catalogadas. Este mecanismo puede dar
origen a grandes cascaras cuyas dimensiones son muy grandes comparadas con la cascara de HI
aqui encontrada (r = 28 pc) (Comeron & Torra, 1992).

Como la energia liberada por estrellas jovenes masivas con procesos de vientos estelares,
fotoionizacion y explosiones de SN explican adecuadamente los tamafios y energias de cascaras
galacticas con radios < 100 pc (Mc Cray & Kafatos, 1987), es razonable suponer que la estructura
de HI bajo estudio pueda haber sido generada por este mecanismo. Se desecha la accion exclusiva

de vientos estelares emitidos por esta estrella pues en la actualidad no se observan estrellas de este

tipo (OB) en la zona.

En el trabajo de Grenier, que utiliza ademas datos de radiacion X en varias bandas, se determina
la edad del SNR como asi también la temperatura de la cavidad; y concluye que la explosion de la

estrella tuvo lugar hace aproximadamente 4 x 10 * afios, liberando 10 °' erg. al medio ambiente y



4 Conclusiones 47

dejando como resultado una cavidad de plasma caliente (T = 1.5 x 10 ® K) de 30 pc de radio.

La altura sobre el plano galactico del centro de la cascara, es decir del lugar donde se produjo la
explosion es 49 pc. El Cinturon de Gould se encuentra para dicha posicion galactica un poco mas
cerca del plano ( |z| < 16°). Sin embargo puede vincularse a la estrella que dio origen al SNR con el

Cinturén de Gould pues alli abundan asociaciones OB, estrellas de poblacion I, gas y polvo.



Apéndice

1 Temperatura de brillo

La escala de intensidad del espectro se expresa mas convenientemente en temperaturas de brillo

Ty, como es costumbre en radioastronomia:

Tb(v)=Ts[1-e'T(V)]

La temperatura de brillo Ty, para el caso opticamente delgado (condicion que cumple en general
el HI galactico, excepto en algunas regiones donde la linea de 21 cm se encuentra saturada), puede

escribirse en términos de la profundidad dptica T de la siguiente manera:

To(v) = Ts (V) [1.1]

siempre y cuando se descarte toda posible emision de fondo.
Conviene pasar de frecuencias v a velocidades via efecto Doppler, pues es una forma mas
rapida y evidente de ver la informacioén que brinda un perfil de linea. Al realizar esta conversion la

ecuacion anterior queda:

Tu(v)=T; 1(v) [1.2]
La profundidad optica es la integral a lo largo de la visual del coeficiente de absorcion X, siendo
X una funcién que depende de la frecuencia segun X (v) = C(v) ny(r) f5(v) / Ts. Si se la expresa
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en términos de la velocidad e introduciéndola en la ecuacion [1.2] se obtiene:
Tu(@)=Cy | no(r) fu(v) dr [1.3]

donde ny(r) es el numero de particulas por cm” que existen en el nivel de energia inferior, es decir
es una densidad superficial de particulas, fy(v) es la funcién distribucion de velocidad, y C, es

una constante para cada frecuencia.

Si se escribe a la densidad superficial de particulas ny(r,7) que se encuentran en un rango de
distancias dr y de velocidades d», como el producto de nyr) por la funcion distribuciéon de

velocidades, es decir:
ny(1,7) = no(r) f(v)

la ec. [1.3] se transforma en
To(@) =C. | no(r,9) dr =C, Ny(v) [1.4]

donde Ny(») es la densidad de columna del nivel inferior para una cierta velocidad ». La densidad
de columna total para el caso del HI, siempre para una velocidad dada, es: Niy(z) =4 Ny(v). Se

puede ahora expresar a la temperatura de brillo en términos de la densidad de columna total:
Tb(’l/):CV NH](U)/4 [15]

Si se considera una funcion distribucion de velocidades f(v ) gaussiana entonces Ti,(7 ) también
sera una gaussiana (por ec. [1.3] ). Esto es el fundamento del ajuste gaussiano que se le realiza al

perfil de una nube.

2 Densidad de columna
A partir de la ec. [1.5] se puede ver luego de reemplazar el valor de la constante C,
Ni(v) =1.823 x 10" T(») [2.1]

La densidad de columna total se obtiene integrando sobre todas las velocidades:



Apéndice 50

Nin=1.823 x 10 [ Ty(v) do [2.2]

Para el calculo numérico se aproxima la integral por una sumatoria:
N,; =1823x10"*) T(v)Av

y para el caso de que el ancho de cada canal, en km/s, sea constante:

N, = 1823x10"%A0Y T,(v)

3 Calculo de masas

La masa total M de una region observada de area A ubicada a una distancia r se puede obtener a
partir de la expresion:
M=N.A
donde N es la densidad de columna. Si la region de interés subtiende un angulo solido €2 ,su area es

A=Q r?

Observador

con lo cual para el hidrégeno neutro dicha masa sera:
M=Ngr. my. Q.1 [3.1]

Si se quiere referirla a masas solares se debe tener en cuenta que 1 M, =2 x 10 * g, con lo cual

luego de reemplazar el valor en gramos de un atomo de hidrégeno (my;= 1.66 x 10 ** g) se obtiene:
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M[Mg]=83x10* Nglcm?]. Q [rad’] . r*[cm’] [3.2]

El angulo sélido € se relaciona con las coordenadas galacticas / y b, ambas expresadas en

grados sexagesimales, segun:

frad”] = (1) A} ] Jcost

reemplazando en la ec [3.2] se puede ver que la masa total de HI involucrada es:

M [Mg]=83x 10 (%) Nelem?] . Al "] AB[°].cosh . r *[cm?] [3.3]

expresando la distancia » en parsec (1 pc = 3.1 x 10 '8 ¢m) y a la densidad de columna en unidades

de 10" se obtiene:
M [Mg] =243 x 10 ° Neg[em™] . A[*]. A8[*].cosb . »*[pc?] [3.4]

Si la region de area A es irregular, siempre es posible subdividirla en pequefias regiones en cada
una de las cuales la densidad columnar Nyy tenga un valor diferente y constante, de esta manera la

ec.[3.4] puede escribirse

M[Mp]=243x10" r¥pc?] D Ny Al.Ab, cosh, [3.5]

Si Al y Ab ;son constantes, la masa total de HI de la region investigada que se encuentra a

una distancia r, en parsec, puede calcularse segtin:

M [Mg]=243x107° r?[pc?] . Al. Ab.D. N, cosb, [3.6]
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