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RESUMEN

Muchos autores proponen a los distintos grupos estelares que componen la asociacién
Ara OB1 como el ejemplo tipico del paradigma de formacién estelar secuencial a escala
de asociaciones. Para comprobar la validez de dicha proposicién es necesario realizar una
biusqueda de indicios de formacién estelar reciente y sus posibles agentes precursores. Para
ello, es necesario estudiar las caracteristicas fisicas de las distintas componentes que in-
tervienen en el proceso: gas, polvo y estrellas.

En este trabajo de Tesis doctoral analicé la distribucién del gas molecular, del gas io-
nizado y del polvo en la regién de Ara OB1. Para ello, utilicé observaciones de la emisién
de la linea (J = 1 — 0) de la molécula de mondxido de carbono obtenidas con dos radiote-
lescopios, imagenes Opticas de banda angosta obtenidas con la cdmara Curtis-Schmidt de
CTIO y datos e imagenes de cdmaras infrarrojas extraidas de la base de datos piiblica del
“Two Micron All Sky Survey” (2MASS) y de los satélites “Midcourse Space Experiment”
(MSX) e “InfraRed Astronomical Satellite” (IRAS).

La primera parte de esta Tesis consistié en estudiar la distribucién a gran escala del gas
molecular en los alrededores de Ara OB1. Se identificaron un total de 16 concentraciones
moleculares. En base a criterios cinemadticos y morfolégicos se concluyé que 9 de éstas,
con velocidades entre -28 y -20 kms™!, estarian vinculadas fisicamente a la asociacién.
Ademais, se encontraron algunas concentraciones moleculares que mostraban correlacién
con fuentes IRAS puntuales y con la emisién extendida en las bandas de 60 pm y 100 um,
lo que fue interpretado como un indicio de formacién estelar. Dichas estructuras estarian
localizadas préximas a la interfaz con la regiéon Hit RCW 108 excitada por las estrellas de
NGC 6193, niicleo de Ara OB1. Este conjunto de resultados fue publicado en A&A en el
afio 2003, Vol. 412, Paginas 431-445. Esta publicacién sirvié de base para estudios poste-
riores realizados por Urghuart et al. (2004) y por Comerén et al. (2005), respectivamente.

Posteriormente, focalicé el andlisis en la regién central de RCW 108 en la cual se halla
la nebulosa NGC 6188, que es la contrapartida éptica de la interfaz entre la regién HiI y
el complejo molecular ubicado en las cercanias de RCW 108. En esta zona, analicé con
mayor detalle la distribucion a pequeiia escala del campo de velocidades de la componente
molecular. Esto revelé un comportamiento cinematico complejo con una distribucion es-
pacial muy fragmentada. Encontré la existencia de un gradiente de -0.25 kms~'pc~! en la
velocidad radial a lo largo de NGC 6188, alcanzando las velocidades mds positivas (-23.8
kms™!) en su extremo norte. Este gradiente podria atribuirse al avance del frente de io-
nizacién de RCW 108. Las imagenes dpticas avalan esta interpretacién ya que en ellas la
region HiI parece estar limitada hacia el oeste (ascenciones rectas menores) por las nubes
moleculares y polvo que se encuentran ubicadas en esa area. Las concentraciones situa-
das al sudeste de NGC 6193 tienen las velocidades més positivas de todo el sector (~-20
kms~!). Las estructuras vinculadas a RCW 108-IR y a la nube oscura Sandqvist 182, si-
tuada unos 23!5 al oeste de NGC 6188, presentan los perfiles mas extendidos en velocidad
radial y los m4s intensos. Por dltimo, encontramos que al menos unas 22 x 103 Mg de
gas molecular formarian parte del medio interestelar en este sector, siendo la estructuras
asociadas al ciimulo infrarrojo RCW 108-IR y a Sandqvist 182 con 13500 y 4000 Mg, res-
pectivamente, las concentraciones que contribuyen mayoritariamente a la masa.

Continuando con el estudio de la regidn, el uso del cociente de lineas entre [S II] y



Ha y entre [O III] y Ha junto con el uso de imégenes en el infrarrojo medio permitieron
descubrir en la regién una serie de zonas de fotodisociaci6n. Ellas son: 1) una regién Hi1
en formacién con forma de ampolla a ~ 38!4 al noroeste, 2) una estructura semi-anular a
unos 163 hacia el sur, 3) una estructura en forma de “S” invertida en Sandqvist 182 a unos
33’ al oeste de NGC6193. Ademas, comprobé la estructura estratificada de ionizacién en
NGC 6188, sin dejar lugar a dudas de que se trata de una regién de fotodisociacion. Estas
regiones presentan estructuras filamentarias brillantes en [S 1I] orientadas en direccién a
NGC 6193, hecho que indicaria su formacion a partir del campo radiativo de las estrellas
del ciimulo.

Posteriormente, con el uso de la base de datos piblica del 2MASS y del satélite MSX
identifiqué un conjunto de fuentes con exceso infrarrojo y colores caracteristicos de obje-
tos estelares en las primeras fases de formacion estelar. Satisfactoriamente, las mismas se
hallan situadas en direccién a las regiones de fotodisociacién, principalmente concentradas
en direcciéon a RCW 108-IR y a la nube oscura Sandqvist 182. De esta forma, la morfologia
encontrada en la region es tipica de regiones de formacién estelar activa. Este conjunto de
resultados parciales ha sido publicado en “The Cool Universe: Observing Cosmic Dawn,
ASP Conference Series, Vol. 344", en distintos boletines de la Asociacién Argentina de
Astronomia (nimeros 44, 46, 47, 48) y en una comunicacién oral en la 4 Reunién Anual
de la Sociedad Chilena de Astronomia (SOCHIAS) en el afio 2005.

Por dltimo, la correlacién cruzada de la informacién obtenida en las distintas longi-
tudes de onda permitié identificar un nuevo sitio de formacién estelar en la nube oscura
Sandqvist 182. La misma presenta un grupo de fuentes candidatas a objetos estelares de
gran masa inmersos en una nebulosa brillante en el infrarrojo, con la presencia de un
chorro (en inglés, “jet”) en emisién en la banda Ks. De este descubrimiento se desprende
otro hecho relevante: el proceso de formacién estelar en AraOB1 es espacialmente mas
extendido de lo que se pensaba anteriormente.

Finalmente, se destaca que el andlisis multifrecuencia, pilar de este trabajo observacio-
nal, junto con herramientras de diagndstico apropiadas han constituido un método muy
efectivo para el descubrimiento de sitios de formacién estelar.
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Capitulo 1

Introduccién general

1.1. Caracteristicas generales de las asociaciones OB

Los trabajos pioneros sobre la distribucién espacial de estrellas brillantes (ej: Kapteyn
1914) mostraron que las de tipo espectral O y B no se encuentran distribuidas aleatoria-
mente en el cielo, sino que forman parte de grupos estelares llamados asociaciones OB.
El término asociacién estelar fue introducido por Ambartsumian (1947) quien las identi-
fic6 como grupos estelares con una densidad de masa inferior a 0.1 Mg /pc3.

Previamente a ello, investigaciones de Bok (1934) mostraron que si el valor de la den-
sidad volumétrica de los grupos estelares era inferior a 0.1 - 0.3 My /pc?, los mismos no
podrian sobrevivir a los efectos de marea provocados por las fuerzas galicticas. Esto llevé a
Ambartsumian (1949) a postular que las asociaciones estelares eran objetos jévenes y que
debido a sus bajas densidades estelares se dispersaban rapidamente. Cuando alcanzan
edades superiores a 25x 108 afios, sus dimensiones espaciales son del orden de (~ 10 a 50
pc), lo que hace dificil identificarlas como grupo estelar. En general, es factible encontrar
un cimulo abierto como nicleo de las asociaciones. La Figura 1.1 es una reproduccién
del trabajo de de Zeeuw y colaboradores (1999) donde se muestra la distribucién de las
asociaciones OB cercanas a nosotros.

En un articulo de revisién de Blaauw (1964) podemos encontrar los primeros estudios
basados en diagramas H-R (Hertzprung-Russel) de diversas asociaciones. En el mismo,
Blaauw sugiere la posible existencia de subsistemas dentro de una asociacién dada; es
decir, la posibilidad de encontrar subgrupos separados espacialmente (Figura 1.2) y di-
ferenciados en edad. Ademads, encontré que la cantidad de material interestelar asociado
a cada unos de estos subgrupos, disminuia con el incremento de sus tamafos lineales y
de sus estados evolutivos. La Figura 1.3 es la Tabla 2 del trabajo de Blaauw (1964), en
la que se resumen las siguientes propiedades de las asociaciones estudiadas: dimensiones
espaciales, separaciones relativas entre los diferentes subgrupos de cada asociacién, canti-
dad de estrellas con tipo espectral mas temprano que B3, edades estimadas y sus posibles
estrellas errantes (en inglés, “runaway”).
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Figura 1.1: En la figura (de Zeeuw et al., 1999) aparecen identificadas las asociaciones

OB ubicadas dentro de ~ 1.5 kpc del Sol, proyec
1966). El Sol se encuentra en la interseccién de

tadas sobre el plano galdctico (Ruprecht
las lineas punteadas indicando el centro

de coordenadas. El tamafio de los circulos representa la dimensién proyectada de las
asociaciones, aumentada un factor dos respecto a la escala lineal que aparece indicada
en la parte superior derecha de esta figura. Las asociaciones que pertenecen al trabajo
de Ruprecht se diferencian de las descubiertas posteriormente, por su representacion con

circunferencias grises. Para indicar el grado de

actividad de formacién estelar en cada

asociacion se utilizaron circulos negros, cuyo tamano viene dado por el numero de estrellas

“N” mds luminosas que My=-5 mag (Ver parte

inferior izquierda).
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Fiigura 1.2: Distribucion en el cielo de las asociaciones III Cep, I Ori y I Lac. Los diferentes
simbolos indican los diferentes subgrupos a, b, ¢ y d. Las escalas lineales que aparecen
indicadas en la Figura, se corresponden con las distancias adoptadas para cada asociacion.
Esta Figura es una reproduccién de la Figura 4 del trabajo de revisién de Blauuw (1964).
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SoME PROPERTIES OF THE SUBGROUPS IN ASSOCIATIONS WITHIN 1000 pC

1. 2. 3. 4, S. 6. 7. 8.
Estimated average
La'rgest Projected | Number age Runaway stars
Subgroup p;r:uected separation | of stars
(see Fig. 4) {MEB= | of centers | B3 and | from from Kine-
) sion (pc) earlier C-M |kinematic matic
(pc) diagrams| data Name age
(108 yr) | (10% y1) (10¢ y1)
Upper Centaurus-
Lupus 80 65 18 14
Upper Scorpius 45 16 10 20 { Oph 1.1
II Per 50 14 4 1.5 £ Per 1.6
Ia Ori 50 25 (ab) 20 12 AE Aur 2.7
Ib Ori 20 25 (bc) 15 8 s Col 2.2
Ic Ori 15 18 6 53 Ari 4.9
Id Ori 2 4? 0.3
Ia Lac 100 70 10 16 7 { HD 197149 10:
Ib Lac 30 11 12 HD 201910 3:
I1I Mon 8 4 1
IIla Cep 17 12 16 8
1IIb Cep 10 15 4
NGC 1502 4 9 47 a Cam 2.0

Figura 1.3: Propiedades de algunas de las asociaciones de la Figura 1.2. En la primer
columna aparece el nombre de los subgrupos que conforman-cada asociacién, en la segunda
sus correspondientes dimensiones proyectadas sobre el plano del cielo, en la tercera la
separacion espacial entre los diferentes subgrupos, en la cuarta el niimero de estrellas més
tempranas que B3, en la quinta y sexta las edades estimadas por dos métodos diferentes
y en la séptima y octava la posible presencia de estrellas runaway con sus edades. (Esta
figura es una reproduccién de la Tabla 2 de la resefia de Blaauw (1964).)
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El hecho de que estas asociaciones contengan subgrupos espacialmente separados ubi-
cados a lo largo del plano galictico y que respeten una sucesién mondétona de edades,
llev6 a Blaauw a sugerir que la formacién estelar ocurre en forma de “estallidos secuencia-
les” en la nube primordial. Posteriores observaciones en el infrarrojo y en ondas milimétri-
cas de las nubes neutras adyacentes a estas asociaciones OB mostraron una peculiaridad:
por un lado la presencia de una regién Hil, generada a partir de la radiacién emitida por
las estrellas O-B ubicada en el borde de la nube molecular y, por otro lado, indicios de
que el proceso de formacién estelar continuaba teniendo lugar indicados por la existencia
de fuentes infrarrojas, maseres de HoO o fuentes de continuo observadas en direccién a
las nubes. Lo importante es que estas regiones de formacidn estelar activa aparecian en la
interfaz entre la regiéon Hil y la concentracién molecular. En esta region, se dan las con-
diciones para la formacion de un frente de choque generado por el material ionizado de la
regién HiI en expansion. Estos frentes de choques dan lugar a la acumulacién de material
que se torna gravitacionalmente inestable, comprimiéndose hasta formar nuevas estrellas
de gran masa. Esto es el resumen de la teoria de formacién estelar secuencial (Elmegreen
& Lada, 1977). En la Figura 1.4 se muestran esquematicamente los lineamientos generales
de esta teoria.
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SCHEMATIC 0B-MOLECULAR
CLOUD ASSOCIATION

HII REGION
T~ 8000 K

\
IONIZATION FRONT
N
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Figura 1.4: Figura 1 del trabajo de Elmegreen & Lada (1977): Esquema del proceso de for-
macién estelar secuencial. La figura muestra una regién HiI generada por el grupo estelar
OB a la izquierda del panel, la presencia de fuentes infrarrojas y maseres confinados en la
interfaz entre el material molecular y la region ionizada. Este material ha sido comprimido
por un frente de choque generado a partir de la expansion del frente de ionizacién. En el
grafico aparecen indicados los valores de los pardmetros fisicos (densidad, temperatura,
velocidad del frente de choque) de este esquema para obtener la configuracién mencionada.
La direcciéon se supone paralela al plano galactico de acuerdo a la alineacién observada
en los diferentes subgrupos de las asociaciones OB estudiadas por Blaauw (1964).
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1.2. Fases del Medio Interestelar (MIE)

En esta seccién, se presenta una descripcién general de las fases del medio interes-
telar en nuestra Galaxia ya que algunas de las mismas serin objeto de estudio de esta
Tesis. El medio interestelar estd calentado y enfriado por medio de una serie de procesos
muy variados que dan lugar a un medio complejo e intrincado donde se entremezclan
gas atomico y molecular con componentes ionizadas. El volumen espacial que estas fases
térmicas ocupan a escalas galdcticas estard sujeto tanto al balance dindmico como al de
presiones dado por los mecanismos de calentamiento y enfriamiento imperantes en las
mismas. Un excelente compendio sobre las propiedades del MIE puede verse en Dopita &
Sutherland (2003).

En nuestra galaxia, la presién térmica promedio en el disco local es de P/k = nT
~ 2000-6000 cm—3K (Jenkins et al., 1983). La presién debido a los campos magnéticos es
probablemente del mismo orden de magnitud, ya que las turbulencias tienden a producir la
equiparticién entre dichas presiones. El gas interestelar puede encontrarse en las siguientes
cinco fases térmicas enumeradas de la més fria a la mas caliente.

s Medio Molecular: La temperatura de esta fase es del orden de ~ 20 K. Aunque
ocupa una fraccién muy pequeiia del volumen total, ~ 1%, representa una fraccién
sustancial (~ 30-60 %) de la masa del medio interestelar de nuestra Galaxia, ya que
la densidad volumétrica de particulas de las nubes moleculares, n, excede 10® cm3.
Muchas de las nubes moleculares son sistemas autogravitantes y sus regiones mds
densas suelen ser sitios de formacién estelar.

= Medio Neutro Frio: Este material estd distribuido en filamentos densos, ocupando
del 1 al 4% del volumen total del medio interestelar. Se lo estudia, principalmente,
por medio de la observacién de la linea del hidrégeno neutro, Hi, en A~ 21lcm. Su
temperatura, T es de ~100 K y su densidad, n, alcanza valores entre los 20 y 60
cm~3. Este medio no estd gravitacionalmente ligado, manteniéndose confinado por
el balance de presiones con el resto de las componentes del medio interestelar.

» Medio Neutro Cdlido: Esta fase es estudiada por medio de la emisién de la linea
de Hi en 21cm. Tiene una densidad volumétrica baja y ocupa entre 30 y el 60 %
del volumen del gas del disco de nuestra galaxia.

s Medio Ionizado Cdlido: Este material, usualmente llamado capa de Reynolds,
tiene una temperatura ~ 6000 K y una densidad, n, de ~ 0.08 cm~3 y ocupa al menos
un 15 % del volumen del medio interestelar. Su presencia fue revelada a partir de la
emisién difusa de Hoa (Reynolds 1980, 1984). Los requerimientos de calentamiento de
este material son considerables y su naturaleza permanece incierta. Se cree que cerca
del plano galactico, el mecanismo dominante de calentamiento es la fotoionizacién,
y a medida que nos alejamos del plano, es debido a los frentes de choque (Nordgren
et al., 1992).
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= Medio Ionizado Caliente: Esta fase estd calentada por ondas de choque originados
por explosiones de supernovas o vientos estelares violentos, posee una T ~10% K y
una n ~1073cm~3. Como consecuencia de su largo tiempo de enfriamiento, puede
ocupar una gran fraccién del medio interestelar. Se detecta en emisién en rayos-X
blandos. Se esparce hacia fuera del plano a través de estructuras conocidas como
chimeneas dentro de fases mas densas del medio interestelar (Shapiro & Field, 1976).
Lejos del plano galactico es calentado adicionalmente por supernovas de Tipo I
originadas por poblacién estelar vieja situada a altas latitudes galacticas. En el
halo de la galaxia, puede ser detectado en absorcién contra las galaxias distantes
por medio de linea de especies altamente ionizadas (ej: NV, OVI). Eventualmente,
alcanza una escala de altura de 2-5 kpc (Sembach & Savage, 1992).

Para completar la descripcién de las fases, en el siguiente parrafo se mencionara bre-
vemente la distribucién espacial del HI en direccién perpendicular al plano galactico,
elemento que caracteriza las propiedades fisicas del medio neutro.

La distribucién espacial media del Hi, puede describirse como la suma de dos componen-
tes: una gaussiana y otra exponencial, a saber

<ngr>~ 04 e~/Munr) 4 0.16 e(-*/bunc) [cm~?

donde hpynr es la escala de altura del Hi para el medio neutro frio (~ 110 pc) y hxnc
es la escala de altura del HI del medio neutro cilido (~ 360 pc). Este resultado proviene
del compendio de un conjunto de trabajos hechos por diferentes autores (Bohlin et al.
1978; Diplas & Savage, 1994; Dickey & Lockman, 1990).
A gran escala, uno puede describir a la emisién de HI, sin discriminar entre el medio
neutro frio y el cdlido, considerando que el HI tiene una densidad superficial constante a
una distancia entre los ~ 4 kpc y 20 kpc del centro galdctico y que luego decrece (Blitz
et al., 1983). Hasta cerca de los 18 kpc, es un disco bastante achatado, luego se alabea (en
inglés, “warp”) y se ensancha (en inglés, “flaring”) considerablemente (Kulkarni & Heiles,
1988).
Con respecto a la componente ionizada calida, Nordgren et al. (1992) encontré la siguiente
distribucién:

<ngr >~ 0.022 e-%/4) [cm™3

donde h; es la escala de altura del hidrégeno ionizado (~ 670 pc).
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1.3. Las asociaciones OB y el Medio interestelar:
interaccion

El estudio de las asociaciones OB cercanas a nosotros nos ofrece la posibilidad de
estudiar en detalle la relacién entre las estrellas de tipo espectral temprano y el medio
interestelar en el que se encuentran inmersas. Las estrellas de gran masa influyen signifi-
cativamente en la estructura, en la dindmica, en la quimica y en el balance térmico de las
nubes moleculares a través de la liberacién de gran cantidad de energia tanto radiativa
como mecanica.

La radiacién ultravioleta extrema (hv > 13.6 eV) liberada por estas estrellas, ioniza el
HI y excita al He, principales componentes del gas circundante, generando las llamadas
regiones Hil. Por su parte la radiacién ultravioleta (6 eV< hv <13.6 eV) disocia el gas
molecular que se halla mas alld de la regién Hil formando una zona de transicién entre
la regién HiI y el material molecular neutro. La misma es una regién de fotodisociacién,
cominmente llamada PDR (en inglés, “PhotoDissociated Region”) que en condiciones
tipicas posee mayor presién que las regiones adyacentes. En consecuencia, el gas fotoio-
nizado de la PDR, se expande tanto hacia la region Hil como hacia la zona molecular. Si
los efectos de proyeccién sobre el plano del cielo son minimos, el frente de ionizacién y
la envoltura son detectados en el 6ptico como bordes brillantes o bright rims (Lefloch &
Lazareff, 1995 y ref. alli citadas). Ademds este fen6meno se ve acompaifiado de un frente
de choque dentro de la concentracién molecular, inducido por la diferencia de presiones.
Existen evidencias observacionales de este mecanismo (Cernicharo et al., 1992; Lefloch &
Lazareff, 1995), llamado Implosién Impulsada Radiativamente (en inglés, “Radiatively-
Driven Implosion”, RDI). La Figura 1.5 resume esquemdticamente lo explicado en este
parrafo.

Una serie de estudios teéricos (Lefloch & Lazareff, 1994 y ref. alli citadas) proponen que
de manera progresiva detras de la superficie ionizada se va formando un nicleo denso. El
mismo ajusta su estructura interna con el balance de presiones del gas ionizado, lo que
lleva a la evaporacién de gran parte de su material. Eventualmente, el glébulo alcanza un
estado quasi estatico, la llamada fase cometaria, en la cual el frente de choque desaparece.
Luego, el glébulo adquiere una forma muy peculiar que consiste en una cabeza densa pro-
longada y una cola larga de gas difuso. Se supone que las ondas de choque dentro de los
glébulos podrian activar el proceso de formacién estelar en estas zonas de arcos brillan-
tes (Reipurth 1983; Lefloch et al., 1997). Asi, estos objetos aparecen como laboratorios
ideales para verificar estudios diversos sobre escenarios de formacién estelar inducida por
una onda de compresion externa. Gran parte de los estudios hechos hasta la fecha se han
concentrado en el niicleo molecular de los glébulos (Lefloch et al., 1997). Las condiciones
fisicas reinantes en las PDRs, como las del gas molecular modificado por los frentes de
choque, como el impacto de la fotoionizacién sobre el colapso gravitatorio son aspectos
que necesitan de un mayor estudio.

Por lo antes mencionado, se deduce que el estudio de la interaccién entre estrellas de
gran masa y el medio interestelar que las circunda juega un rol crucial para el entendi-
miento de procesos de formacién estelar y la evolucién de la nube molecular circundante.
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Figura 1.5: Es ampliamente aceptado que los arcos brillantes con glébulos encontrados
en regiones HII frecuentemente constituyen sitios de formacién estelar. Estos glébulos son
ciumulos locales que emergen de una nebulosa en expansién o a partir de la fragmentacién
de concentraciones moleculares que rodean al gas ionizado. Este grifico es un esquema
evolutivo donde se ve cémo la interaccién de la radiacién de estrellas de gran masa con
el medio interestelar circundante genera las condiciones propicias para la formacién de
glébulos cometarios.

Aunque existe una gran cantidad de informacién observacional y de desarrollos teéri-
cos, todavia no se conoce con suficiente claridad cémo se desarrolla el proceso de formacién
estelar. Aunque dicho proceso se encuentra bastante mejor entendido en el caso de estre-
llas de baja masa (tipos espectrales mds tardios que B) (Shu et al., 1999), no resulta para
nada claro que estos resultados puedan ser extrapolados para explicar la formacién de
estrellas de gran masa. Esto se debe a que tanto las escalas temporales de la evolucién
como la presién de radiacién estelar son significativamente diferentes en estrellas de baja
masa en comparacioén con las de gran masa.

El entendimiento de los procesos fisicos que predominan durante las primeras etapas
de la formacién de estrellas de gran masa, y la influencia que los mismos ejercen sobre la
concentracién de gas molecular a partir de la cual se forman, requieren de un detallado
conocimiento de las condiciones fisicas reinantes en el medio ambiente antes y después de
la formacién estelar.

Un estudio detallado de regiones de nuestra Galaxia en las que procesos de formacién
estelar han tenido lugar en el pasado reciente, o contintian sucediendo en la actualidad, es
de gran importancia para contribuir a develar algunas de las incégnitas que actualmente
se tienen. Entre éstas podemos citar:

1. ;C6mo se forman las estrellas de gran masa?

2. ;Cémo son los procesos de acumulacién de materia en una protoestrella de gran
masa y cudl es su relacién con los vientos estelares cuando éstos comienzan a ser
importantes?
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3. ;Existe un limite superior para la masa de una estrella recién nacida?. Si existiese,
ide que dependeria?

4. ;Cémo afecta la evolucién de los miembros de mayor masa de un determinado grupo
estelar, a la formacidn y evolucién de otras estrellas en el mismo grupo?

5. ;Como afecta la presencia de estrellas de gran masa el medio interestelar circun-
dante?

6. ;Cémo se vinculan las distintas generaciones estelares que se forman dentro de un
mismo complejo molecular? ;Existe una relacién causal entre ellas?

1.4. ;Por qué elegimos estudiar la region de Ara OB1?

En este trabajo de Tesis se estudiard, mediante observaciones llevadas a cabo en dis-
tintos rangos de frecuencia, la asociacién estelar Ara OBl y el medio interestelar que la
circunda. Ante todo, cabe destacar que ha sido sugerida como escenario de formacién es-
telar secuencial por Arnal et al. (1987). Una particularidad muy importante de este objeto
es que se encuentra a una distancia de sélo 1300 pc, lo que permite que las distintas com-
ponentes del complejo (estrellas visibles, estrellas inmersas en la nube molecular, medio
interestelar) puedan ser estudiadas con cierto detalle espacial y con cierta profundidad
(observar objetos débiles). La ubicacién espacial aparente de esta asociacién con.respecto
a la nube molecular que se encuentra asociada a la misma, favorece el estudio tanto del
“bright rim” como de la zona de fotodisociacion. En el caso de AraOBl1, se podria dis-
tinguir la asociacién estelar, la regién HiI asociada a ella, la nube molecular y la interfaz,
ubicadas aparentemente a lo largo del plano del cielo, como el esquema que se muestra
en la Figura 1.5. Si esto llegara a confirmarse, los efectos de proyeccién- usualmente un
factor muy importante de confusién - serian minimos.
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Capitulo 2

Objetivos de esta Tesis

2.1. Antecedentes

En esta seccién se presentard un resumen de las investigaciones realizadas hasta el
presente en la asociacion estelar Ara OBl y en su medio interestelar (MIE) local.

Ara OB1 fue primero identificada por Whiteoak (1963) a través de un estudio realizado
utilizando fotometria fotografica y espectroscopia de 127 estrellas tempranas ubicadas en
una zona del cielo de 4°x 3°0 de extensién angular centrada en (1,b)=(337.°0,-1.°5). El
niicleo central de la asociacién es el cimulo abierto NGG 6193 (a = 16"41.™25, §=-
48°45.'77) [J2000]. En su trabajo, Whiteoak menciona que “la mayoria de las estrellas
de la zona se hallan a una distancia de unos 1400 pc. En particular, el cimulo galdctico
NGG 6193 estaria a una distancia estimada de 1300 pc del Sol y podria representar una
condensacion de la agrupacion”.

Posteriormente, Herbst y Havlen (1977) realizaron fotometria fotoeléctrica UBVRI y fo-
tografica de 700 estrellas distribuidas en la zona de Ara OB1. Los miembros estelares de
la asociacién con tipo espectral mas temprano que A, fueron identificados en base a sus
posiciones dentro de los diagramas color-magnitud y a sus enrojecimientos. Diversas es-
timaciones de la edad del cimulo (Moffat & Vogt, 1975; Vézquez & Feinstein, 1992), le
asignan al mismo una edad de ~ (1.5-3.1) x10° afios.

Sobre la base de un estudio espectroscépico de los miembros més conspicuos de NGC6 193
se encontré que el cimulo posee una velocidad radial baricentral de unos -29 km s~ (Arnal
et al., 1988).!

En cuanto a las estrellas pertenecientes al cimulo, cabe destacar a HD 150135 y HD 150136.
La primera es de tipo espectral O6.5+? (posible binaria de un espectro, SB1) (Arnal et
al., 1988; Maiz-Apellaniz et al., 2004) y la segunda es un sistema binario constituido por
un par O3+06V (Niemela & Gamen, 2005). Las observaciones del satélite Chandra reve-
laron que HD 150136 es una de las fuentes en rayos-X mas brillantes (log(Lx)=33.39 erg
seg™!), probablemente debido a colisiones entre los vientos del sistema binario (Skinner

1En el texto todas las velocidades son medidas respecto al sistema, local standard de reposo (en inglés,
“Local Standard of Rest” (LSR)).
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et al., 2005). Debido a sus tipos espectrales tempranos HD 150135 y HD 150136 poseen
un elevado flujo de fotones en el continuo de Lyman, siendo las principales reponsables
de la ionizacién de la regiéon Hit RCW 108, en la que la asociacién se encuentra inmersa.
Recientemente Skinner y colaboradores (2005), en base a observaciones del satélite de
rayos X Chandra, detectaron 43 fuentes de rayos-X en la zona central del cimulo, con
contrapartida en el infrarrojo cercano, de las cuales sélo 11 tienen identificacién Optica.
Segin los autores, el resto podria tratarse de estrellas de baja masa de pre-secuencia prin-
cipal del ciimulo.

Mediante la observacién de lineas de recombinacién fueron realizados dos estudios del gas
ionizado de la regién RCW 108. En un caso, se obtuvo una velocidad para el gas de -20+2
kms~! (H166a, Cersésimo 1982) y en el otro de -25+6 kms~! (H109a, Wilson 1970).

En las imégenes épticas de la regidn, es posible observar un borde brillante de emisién
a unos 15 (~5.7 pc) al oeste de la posicién de las estrellas O de NGC 6193. Este borde
separa la region RCW 108 de una zona de extincién elevada. Esta discontinuidad en el
brillo superficial con forma de arco brillante es la nebulosa NGC 6188 (= Rim Nebula). La
misma representaria la ubicacién del frente de ionizacién de la regién Hil propagiandose
en el interior de una nube molecular adyacente (Ver Figura 2.1).

Por presentar tal aspecto morfolégico, RCW 108 fue parte de un estudio estadistico
de los efectos dindmicos de las regiones Hil sobre la formacién estelar (Yamaguchi et al.,
1999). En particular, los autores escogieron zonas de nubes moleculares que mostrasen evi-
dencias de que el gas molecular se encontraba asociado fisicamente con regiones Hi1. Para
su analisis utilizaron observaciones de *CO. Si bien cubrieron un 4rea suficientemente
grande en los alrededores de AraOB1 como para estudiar la distribucién a gran escala
del gas molecular, ellos sélo se centraron en la bisqueda de fuentes IRAS ? puntuales
asociadas a las concentraciones moleculares que seleccionaron.

Observaciones llevadas a cabo en transiciones moleculares, permitieron detectar la
presencia de emisién molecular proveniente de las zonas de mayor extincién presente en las
imdgenes 6pticas de Ara OB1. Las especies moleculares observadas fueron OH (1667 MHz,
Caswell et al., 1974), H,CO (Whiteoak & Gardner, 1974) y CO (Whiteoak et al., 1982). El
material molecular muestra emisién dentro del rango de velocidades comprendido entre -22
y -24 kms~!. Las mencionadas observaciones formaron parte de proyectos de investigacién
mucho mds amplios en los cuales no se abordé la problematica sobre la posible relacién
entre esos complejos moleculares y AraOB1. Dicho enfoque hace que estos trabajos no
puedan ser considerados como un estudio sistematico acerca de las propiedades fisicas y
dinamicas del material molecular vinculado a Ara OB1.

La distribucion del gas neutro en la zona de Ara OB1 fue estudiada por medio de la
emisién de la linea del A~ 21 cm de HI (Arnal et al., 1987). Dichos autores informaron que
habian detectado en la zona una estructura de Hi en expansién cuya distancia cinematica
y edad serian de 1200 pc y 4 x 107 afios, respectivamente. La velocidad de expansién de
la misma seria de unos 12 kms~! y su centroide pareceria encontrarse en las cercanias
del cimulo abierto NGC 6167 ubicado a ~ 1° al oeste de RCW 108.

2IRAS significa Satélite Astronémico Infrarrojo (en inglés, “InfraRed Astronomical Satellite”).
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La apariencia nebulosa y filamentaria que la regién presenta en imdgenes 6pticas llevé a
Herbst y Havlen (1977) a proponer que el origen de NGC 6193 podria estar vinculado
a un evento explosivo. Sugirieron que su mecanismo causante podria ser la interaccién
de las nubes moleculares con el material en expansién proveniente de una explosién de
supernova. Por otro lado, Arnal et al. (1987) propusieron que las estrellas de NGC 6167
fueron las responsables de la formacién de la cdscara de Hi, la que al expandirse inte-
ractué con la nube molecular que se ve en las cercanias de NGC 6193. Como consecuencia
de este proceso pudo haberse desencadenado la formacién de este cimulo en la nube
molecular. Posteriormente, Rizzo & Bajaja (1994) llegaron a conclusiones similares, en
cuanto a la existencia y propiedades de la cdscara de Hi en expansién. Cabe notar que
estos ultimos investigadores plantearon dudas sobre la existencia de NGC 6167 como ob-
jeto fisico real, tal como lo sugirieran en su trabajo Briick & Smyth (1967). Sin embargo,
Follatelli (1999) haciendo uso de fotometria y espectroscopia obtenidas con detector CCD
confirmé a NGC 6167 como un cimulo abierto. En esta investigacién se deriv6 una edad
para el cimulo de 5 x 107 afios y se lo ubica a una distancia de 12804180 pc del Sol. La
Figura 2.1 muestra la ubicacién espacial de los objetos estelares que se mencionan en los
siguientes parrafos.

Unos 3’ al oeste de la interfaz entre RCW 108 y la nube molecular, se encuentra in-
mersa en la nube la fuente IRAS 16632-4845 cuyos colores infrarrojos son consistentes
con la presencia de una regién HII ultracompacta. La concentracién molecular tiene como
contrapartida en el éptico, la nube oscura Sandqvist 184 (Sandqvist 1977). Ademds, la
presencia en la zona de esta fuente infrarroja y de algunas nebulosas de reflexién que
conforman la asocacién AraR1 (Herbst 1974, 1975) abrié el interrogante sobre la vigencia
de la actividad de formacidn estelar en la zona. Wilson et al. (1970) reporté la deteccién
de una regién HiI compacta con una medida de emisién de 4.1 x 10° cm~®pc, una tem-
peratura electrénica de 9700 £+ 3200 K. Por otro lado, Straw et al. (1987) hizo un estudio
detallado en el entorno de la fuente IRAS, usando datos del infrarrojo (1.2 pm a 100 gm).
Straw et al. (1987) encontraron, coincidente con la fuente IRAS, un posible ciimulo al
que llamaron RCW108-IR, el cual presentaria una absorcién visual de ~ 20 magnitudes
en su parte central y que no superaria el millén de afnos de edad. Ademas, sugirieron la
existencia dentro del cimulo de un objeto protoestelar y una estrella T-Tauri.
Recientemente, estudios multifrecuencia (Comerén et al., 2005; Urquhart et al., 2004 y
ref. alli citadas) de esta zona permitieron caracterizar con mayor detalle tanto la compo-
nente estelar como el gas molecular e ionizado asociados a la fuente IRAS. Los estudios
de fotometria y espectroscopia de baja resolucién en el infrarrojo encontraron que la prin-
cipal fuente excitatriz de la regién HII compacta seria una estrella O9 (Comerén et al.,
2003). La misma formaria parte de un grupo estelar muy joven ya que no se han detectado
estrellas con tipo espectral mas tardio que el tipo espectral AQ.

Ademads, Comerén et. al (2005) con el objeto de continuar buscando candidatos a objetos
estelares jévenes, examinaron la distribucién espacial de fuentes con exceso infrarrojo pro-
yectadas en direccién a estas nubes moleculares. Se indentificaron dos grupos de fuentes
con estas caracteristicas: uno situado al sudoeste de la fuente IRAS y el otro grupo se ob-
servé que presentaba una distribucién espacial en forma paralela a la interfaz (NGC 6188).
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La existencia y la distribucién espacial que presentan estas fuentes favorecen la suposicién
de que la energia emitida por las estrellas mas conspicuas de NGC 6193 estarian impul-
sando la formacién estelar en la zona.

En resumen, las diversas evidencias disponibles llevaron a varios autores (Arnal et al.,
1987; Rizzo & Bajaja, 1994) a sugerir como factible la aplicacién de la teoria de for-
macién estelar secuencial desarrollada por Elmegreen & Lada (1977), para explicar el
origen y evolucién de la asociacion Ara OB1. El escenario de formacién estelar secuencial
sugerido por Arnal et al. (1987) comprende una sucesién de hechos energéticos que fueron
modificando el medio interestelar en la regién de AraOB1, desencadenando la formacién
estelar por etapas.

Dentro de este contexto, una perturbacién en el medio interestelar, probablemente causada
por la evolucién de las estrellas de mayor masa del ctimulo abierto NGC 6167 podria ha-
ber desencadenado eventos de formacién estelar en una nube molecular cercana al mismo,
originando en ella la formacién del cimulo abierto NGC6193. Esta segunda generacién
estelar, con la accién conjunta de la radiacién y vientos de sus estrellas habrian impul-
sado el colapso de otro sector de la nube, favoreciendo la formacién del cimulo infrarrojo
RCW108-1R.

Para concluir, la existencia de objetos estelares y estructuras usualmente asociadas
con formacién estelar (ctimulo abierto, asociacién OB, gas ionizado, condensaciones mo-
leculares, regiones de fotodisociacidn, regiones Hil compactas, estrellas de pre-secuencia
principal, objetos con exceso infrarrojo, etc.) situadas a una distancia comin del orden de
1300 pc, hacen de la regién AraOB1 un sitio muy atractivo para el estudio con cierto de-
talle espacial y en profundidad de la interaccién entre el gas y polvo interestelar y estrellas
recientemente formadas y/o en proceso de formacién a diferentes escalas espaciales.



2.1 Antecedentes 23

R=S[11]

indqvist182

-

e
o i I8 =348pe 7 ¢

-

Figura 2.1: Imagen éptica en falso color de la parte central de la regiéon Hit RCW 108.
En esta imagen se combinaron la emisién en banda angosta de [S II] (rojo), Ha (verde),
[O III] (azul). Se indican los diferentes objetos citados en el texto. El rectdngulo amarillo
indica la zona descripta por Comerdn et al. (2005) y el rojo lo estudiado por Urghuart et
al. (2004), dentro del contexto de formacién estelar secuencial. En esta figura se aprecia la
morfologia compleja de esta regién, con una serie de nebulosidades brillantes y de zonas
de alta extincién en el dptico, estructuras con apariencia de pilares (circulos blancos), con
niicleos oscuros que se ven claramente contra el fondo brillante de la regién Hil, como es
el caso de la nube oscura Sandqvist 182.
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2.2. Objetivos Propuestos

En este trabajo se propone realizar un estudio multifrecuencia de un sector de Ara OB1

(Ver Figura 2.1) donde parece estar teniendo lugar un proceso de formacién estelar se-
cuencial.
Para lograr nuestro objetivo consideramos necesario dividir el estudio en tres aspectos
generales: 1) la caracterizacién del medio interestelar, 2) la bisqueda de indicios de for-
macion estelar activa en un drea diferente de la que previamente fuera estudiada por otros
autores (Comerén et al., 2005; Urquhart et al., 2004) (Ver Figura 2.1), y 3) hacer una
bisqueda de otros agentes causales, ademas de las estrellas O del climulo NGC 6193, que
puedan impulsar la formacién de nuevos miembros estelares.

Para comenzar con la caracterizaciéon del medio interestelar, analizaremos la distri-
bucién espacial de las distintas componentes del medio interestelar. El aspecto morfolégico
lo determinamos con la superposicién espacial de imagenes de la zona de interés en una
variedad de rangos de energia: Optico, infrarrojo y en el rango milimétrico.

Las propiedades fisicas y dindmicas las obtendremos a partir de espectroscopia molecular,
correspondientes a una transicién particular (J =1 — 0) de dos especies isotépicas de la
molécula de monéxido de carbono (12CO; vyest ~ 115.271 GHz y 13CO; vyeqr ~110.201 GHz).
En particular, obtendremos el campo de velocidades, masa, densidad y temperatura de
excitacién del gas molecular.

De la componente ionizada mediremos el cociente de las lineas dpticas obtenidas con
imégenes CCD directas tomadas con filtros de banda angosta centrados en 5007 A ([O III)),
6563 A (Ha) y 6730 A ([S II]). Esto nos revelard la estructura de ionizacién de la parte
nebular.

Con respecto a la biisqueda de indicios de formacién estelar activa se llevard a cabo
una correlacién entre las fuentes infrarrojas de distintos relevamientos: MSX (bandas:
A =828 ym, C = 12.13 ym, D = 14.65 pm, E = 21.34 um), 2MASS (J = 1.25um,
H = 1.65 um, Ks = 2.2 um) e IRAS. Esta correlacién se hard utilizando herramientas
de diagnéstico para determinar la naturaleza de los objetos. Ademads, se buscaran otras
fuentes excitatrices mas alla de las estrellas O pertencientes a Ara OB1.

En resumen, este trabajo aportara informacién sobre la interaccién de las estrellas
de gran masa con su medio interestelar, desde dos vertientes: 1) La modificacién de las
propiedades fisicas del medio interestelar cercano a estrellas jévenes y 2) La induccién de
nueva formacion estelar.

2.2.1. Estructura de esta Tesis

La Tesis se divide en 8 Capitulos y 5 Apéndices. Los Capitulos 1 y 2 son introductorios
al trabajo. Los Capitulos 3, 4 y 5 contienen: una resefia de los mecanismos fisicos inherentes
a la radiacién que estamos analizando y la informacién que se puede derivar de su anilisis.
El Capitulo 6 es una descripcién general de las observaciones y de los relevamientos
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utilizados. El Capitulo 7 presenta los resultados obtenidos en los rangos milimétrico, éptico
e infrarrojo y su correlacién. Finalmente, en el Capitulo 8 se presentan las conclusiones
generales. Los apéndices A, B, C, D y E presentan el proceso de reduccién de las imagenes
Opticas.
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Capitulo 3

Componente molecular del medio
interestelar

3.1. Moléculas en el espacio

La identificacién de lineas de absorcién H y K del Call (Hartmann 1904) en el espectro
6ptico de estrellas brillantes, dio comienzo al estudio cuantitativo del medio interestelar.
Estas lineas de absorcién eran generadas por el paso de la radiacién estelar a través
de nubes difusas que se encontraban entre la estrella y el observador, a lo largo de la
linea de la visual a la misma. De igual forma, fueron identificadas otras lineas atémicas
pertenecientes a especies como Nal, Fe I, Tily Mg L.

En 1934 con la deteccién de cuatro bandas difusas interestelares en el visible, surgié la
idea de la posible existencia de moléculas en el medio interestelar. Aunque estas bandas
no habian sido identificadas, Russell (1935) sugiri6 que su origen podria ser molecular.
A fines de esa década, se propuso que dichas bandas difusas podrian corresponder a las
moléculas de CO,, y a la posible existencia de CH, OH, NH, CN y C; en el medio inte-
restelar (Swings & Rosenfeld, 1937). Entre los afios 1937 y 1941 se corrobor6 lo predicho.
En el rango 4230 A a 4300 A del espectro electromagnético fueron detectadas lineas de
absorcién de CHt, CH y CN (Adams 1941).

Si bien se llev6 a cabo un estudio exhaustivo del espectro éptico de CHt*, CH y CN
en direccion a estrellas brillantes, el mismo no fue suficiente como para discernir el origen
interestelar o circumestelar de las mismas (Adams 1949).

Bates y Spitzer (1951) concluyeron que la formacién de moléculas en el espacio era
un proceso lento y que la radiacién ultravioleta constituiria un mecanismo muy efectivo
para su destruccidn, ain en el caso de las moléculas mas simples, como las diatémicas. El
unico mecanismo considerado por dichos autores para la formacién de las moléculas fue la
asociacion radiativa. En vista de estas conclusiones, resultaba dificil explicar la presencia
en el espectro dptico de rasgos espectrales que pudieran ser identificados con la presencia
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de las moléculas diatémicas CH, CH* y CN, anteriormente citadas.

La primera molécula interestelar detectada en ondas de radio fue el radical oxhidrilo

(OH) (Weinreb et al., 1963). La existencia de moléculas en el espacio, més alld de cual-
quier duda, no fue reconocida sino hasta dos afios mds tarde con la deteccién de la emisién
maser de OH (Weaver 1965) proveniente de regiones H 11 (Gundermann 1965) y, definiti-
vamente, a partir del descubrimiento de la emisién de vapor de agua (H,O, Cheung 1968)
y la correspondiente a transiciones del amoniaco (NH3, Cheung 1969).
Luego de estos resultados no quedaron dudas de que en algunas zonas del medio interes-
telar existian las condiciones propicias para dar lugar a la formacién y supervivencia de
moléculas. Esto impulsé la realizacién de estudios espectroscépicos del medio interestelar,
lo que permitié el descubrimiento de una gran cantidad de especies quimicas (Andernach
1999 y ref. alli citadas).

3.2. Espectroscopia molecular

Introduccién

Una gran cantidad de moléculas poseen una configuracién de niveles de energia que,
bajo las condiciones fisicas presentes en el medio interestelar, pueden ser excitadas a través
de procesos colisionales o radiativos.

Algunas moléculas sirven como densimetros, tal es el caso de CS, HCN, HC;. Esto se
debe a que la disposicién de sus correspondientes estructuras energéticas estan simple-
mente escalonadas, por lo que las poblaciones de los niveles observadas dependen fuer-
temente de la densidad. Otras moléculas pueden actuar como termdémetros, al presentar
transiciones prohibidas entre algunos de sus niveles, por ejemplo, NHj.

En particular, 12C%Q constituye un trazador de la distribucién del gas molecular
interestelar. Esto se debe a su bajo momento dipolar permanente y al hecho de ser una
de las especies mas abundantes del MIE. Usualmente, sus lineas estdn saturadas, por lo
que se necesita otra especie isotépica, 13C€Q, para obtener una mejor informacién sobre
las condiciones fisicas imperantes en las concentraciones moleculares.

El estudio de la espectroscopia molecular permite:
a)- conocer el estado fisico de la fase molecular del medio interestelar a través de la ob-
‘tencién de temperaturas y densidades de las especies moleculares observadas.
‘b)- deducir las reacciones de formacién molecular mas frecuentes a partir de las abundan-
cias quimicas inferidas de las moléculas observadas.

Tipos de transiciones

Cuando dos atomos se combinan para formar una molécula, los electrones mas fuer-
temente ligados de cada dtomo praicticamente no son afectados, permaneciendo unidos
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a sus niicleos originales. En cambio, los electrones exteriores (o de valencia) son los que
desempeifian un rol fundamental en este proceso al ser los reponsables de la unién quimica
y de la mayoria de las caracteristicas fisicas de las moléculas. Debido a la gran diferencia
de masa entre nicleos y electrones se puede estudiar el movimiento de estos ultimos como
si el mismo fuese alrededor de niicleos fijos ubicados a una distancia dada unos de otros.
Los niveles de energia de tal sistema se llamaran U,. Se puede dividir el problema de la
determinacion de dichos niveles de energia en dos partes:

1. Determinar los niveles de energia del sistema de electrones para nicleos en reposo.

2. Estudiar el movimiento relativo de los nicleos para un dado nivel electrénico. Esto
implica considerar a los niicleos como particulas que interactian de acuerdo a la ley
Un(r), que es el término electrénico.

Con la resolucién de la ecuacién de Schréendinger, para cada molécula se conoce la
configuracién energética y las posibles transiciones entre niveles. En particular, se hard un
breve resumen de los dos modelos mds simples: a) rotador rigido, y b) oscilador lineal.
A continuacién, se enuncia la clasificacién de transiciones moleculares:

s transiciones elecironicas: energias tipicas del orden de unos pocos a decenas de eV
(electrén-volts). Se ponen de manifiesto en el rango éptico y ultravioleta del espectro
electromagnético.

» transiciones vibracionales: originadas por oscilaciones de las posiciones relativas del
nicleo respecto a las de equilibrio. Los rangos de energia van de 0.1 a 0.01 eV,
correspondiente a la parte infrarroja del espectro.

= transiciones rotacionales: dadas por la rotacién del nicleo con energias del orden
1073 eV. Sus lineas se observan en el rango de longitudes de onda centimétricas y
milimétricas.

Los elementos de teoria que se describirdn tienen como objetivo dar un lineamiento
general de los conceptos utilizados para analizar los datos obtenidos a partir de la emisién
de '2C'®Q ! en la transicién rotacional J = 1 — 0 del nivel vibracional fundamental.

A partir de aqui, se expondrd un resumen de la parte tedrica que tiene aplicacién
directa para el andlisis de las observaciones realizadas como parte de esta investigacion.

TDe aquf en adelante se sustituird 2C80 por CO
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Transiciones rotacionales

En primer lugar, para estudiar transiciones rotacionales puras, una molécula diatémica
puede representarse como un sistema constituido por dos masas puntuales unidas por una
barra rigida.

Para este sistema, la energia de rotacién alrededor de un eje perpendicular a la linea
que une los nicleos y que pasa por el centro de masa es:

Evp = %Iwz 3.1)

siendo I, el momento de inercia de la molécula respecto a su centro de masa

2

HTo

=20
2

donde 7y es la distancia media entre niicleos y u, la masa reducida del sistema

_mp+my
my ma

donde m; y m, son las masas de los elementos constitutivos de la molécula diatémica.
El momento angular tiene la direccién de w, la velocidad angular de rotacién, y es

L=12 (3.2)

Reemplazando la ecuacién (3.2) en la ecuacién (3.1) se obtiene la relacién entre L y
Eroh

L2
E.: = —
rot 2 I
De la mecénica cuéntica, resolviendo la ecuacién de Schrédinger (1925, 1926) se obtiene
que el impulso angular estd cuantificado en forma discreta, por lo que la energia tiene como
valores posibles a

Ey=hrBJ(J+1) J=0,1,2,--- (3.3)

que dependen del niimero cudntico rotacional, J, y de la constante rotacional B. Esta
ultima se define como,
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Cuando la energfa rotacional aumenta, hay un estiramiento de la molécula debido a
un efecto centrifugo, por lo que a la ecuacién (3.3) se le agrega un término adicional,

Erot = B2nBJ(J +1) — hD(J(J +1))?

en la cual D es la denominada constante centrifuga.

La regla de seleccién para una transicién rotacional es
AJ =+1

La radiacién emitida al pasar de un nivel con (J+1) a uno J, tiene una frecuencia dada
por
_ EBu+ny — B
SR T

Los espectros rotacionales se observan en las ventanas infrarroja y de radio del espectro
electromagnético. Por ejemplo, la transiciéon rotacional J = 1 — 0, del nivel vibracional
inferior de las moléculas formadas por las especies isotépicas mas abundantes del CO y
HCN se observan a una frecuencia de ~ 115 GHz y de 90 GHz, respectivamente.

Para que una molécula posea un espectro rotacional, debe tener momento dipolar eléctrico
permanente, ya que este interviene tanto en el proceso de emisién como en el de absorcién.
Por un lado, en el proceso de absorcién de radiacion por parte de la molécula, dicho
momento interactia con el campo eléctrico de la onda incidente. Por otro, la rotacién del
dipolo es la responsable del proceso de emisién de radiacién.

Por tal motivo, las moléculas que no tienen momento dipolar eléctrico permanente, no
pueden generar estos espectros. Tal es el caso de las moléculas diatdmicas homonucleares
como el Hy, el Os, el Ny. En consecuencia, la molécula de hidrdgeno, el elemento molecular
mds abundante no puede observarse por medio de un espectro rotacional en ondas de radio.

Transiciones vibracionales

En la seccion anterior se supuso que los nicleos estaban en posiciones relativas fijas.
Pero en realidad describen un movimiento que depende de la forma del potencial central
al que estan sometidos.

Dada una configuracién electrénica, el movimiento en un potencial central puede separarse
en dos términos, uno que da cuenta del movimiento angular y otro del radial. El primero
se analizé con el modelo de rotador rigido. Mientras que para el segundo se debe conocer
la forma explicita del potencial.

Existe una expresién empirica que reproduce con bastante precisién la energia potencial
de un estado ligado de una molécula diatémica para una configuracién electrénica dada.
Segiin el nivel electrénico, varian los parimetros de dicha expresién. Tal aproximacion es
el llamado Potencial de Morse

P(r) = D,(1 — exp™®—Te))?
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en la cual r. es la separacion de equilibrio de los niicleos constitutivos de la molécula y
D, es la energia de disociacién de la misma para el valor minimo de la energfa potencial.
Por ejemplo, en el caso de CO, D, vale 11.1 eV, y para el OH 4.8 eV.

Si la molécula se encuentra en un estado préximo al de minima energia, el potencial
de Morse puede aproximarse por una parabola. En este caso la ecuacién de Schrodinger
unidimensional para una particula de masa y, tiene solucién exacta. El movimiento resul-
tante es arménico simple y la energia estd cuantificada.

Los niveles de energia estin dados por:

1
E,,=('u+§)hwo v=0,123,...

donde v es el nimero cudntico vibracional y wy es la frecuencia absorbida o emitida
en una transicion.
Las transiciones permitidas son aquéllas con:

Av =+1

Espectro rotovibracional

La energia molecular debida a la rotacién y a la vibracién, se puede expresar combi-
nando lo ya visto, o sea:

E=E,,+E,.=(v+%)hwo+hBJ(J+1)

En general, la cantidad #?/2I es mucho menor (10~* eV) que Aw, (1071 eV). Asi, a
cada nivel vibracional le corresponde una sucesién de niveles rotacionales.

El espectro rotovibracional es el resultado de las transiciones entre dos niveles rota-
cionales pertenecientes a dos niveles vibracionales distintos.
El mismo tiene las siguientes reglas de seleccién:

AJ ==1, Ap==l
Dicho espectro esta formado por lineas que aparecen a las frecuencias:

v=yy+2Bc(J+1), J=0,1,...

No consideraremos las transiciones electrénicas de una molécula ya que el tratamiento
de las mismas escapa al objetivo de esta Tesis.
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3.2.1. Obtenciéon de parametros fisicos a partir de las observa-
ciones de moléculas

Existe una diversidad de métodos para obtener los parametros fisicos de la fase mo-
lecular del medio interestelar a partir de las observaciones de las lineas de emisién de
diferentes especies moleculares. Sin embargo, en este Capitulo nos limitaremos a explicar
sélo aquellos métodos que hemos aplicado para obtener los resultados observacionales de
esta Tesis.

En las siguientes secciones se vera como en base a observaciones de transiciones rotaciona-
les del nivel vibracional inferior de una especie molecular determinada, se pueden derivar
los parametros fisicos y dindmicos que caracterizan a una nube molecular dada.

En particular, se verd que se puede inferir la temperatura cinética, la densidad de
columna de la molécula y la masa de la nube en la que se encuentra inmersa, a partir de
la observacién de transiciones rotacionales de diferentes isétopos de CO.

Temperatura de excitacién (T,.)

La transicién rotacional J = 1 — 0 involucra dos niveles de energia. Si se supone
equilibrio termodindmico, el cociente de las poblaciones entre estos dos niveles estara dado
por la ecuacién de Boltzmanm,

E = &e_%.:ﬁii = & —ﬁ:z_c (3.4)
ny gi gi

donde:

n, = densidad numérica de moléculas 2en el estado J=1, v=0
n; = densidad numérica de moléculas en el estado J=0, v=0
E, = energia correspondiente al nivel superior J =1, v=0

E; = energia correspondiente al nivel inferior J =0, v=0

hv = E, - E,'

g, = peso estadistico del nivel superior

gi = peso estadistico del nivel inferior

La temperatura que figura en la ecuacién (3.4), se denomina temperatura de exci-

tacion. Para calcular la misma, se supondra que la configuracién energética de la molécula
estd constituida por dos niveles ligados. Dicha temperatura puede obtenerse a partir de
la ecuacién de balance detallado que se aplicard a dicha configuracién. Tal ecuacién da
cuenta del equilibrio que existe entre los procesos que pueblan y despueblan los niveles
involucrados en una transicién.
Particularmente, los mecanismos que despueblan el nivel superior se describen por medio
de los coeficientes de Einstein A,;, B;; y C,; que especifican la probabilidad, por unidad
de tiempo y de volumen, de que ocurra una transicién del nivel superior (g) al inferior ()
por emisién espontinea (A,;), por emisién inducida (B,;), y por colisiones (C,;).

2De aquf en adelante, se hara referencia a n, y a n; como “densidad numérica de moléculas” en el
nivel superior e inferior, respectivamente.
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La probabilidad de que el campo radiativo y las colisiones pueblen el nivel superior estdn
dados por los coeficientes de Einstein de absorcién inducida B;, y de excitacién colisional
Cis, respectivamente.

La variacion neta del nimero de moléculas por unidad de volumen y de tiempo en cada
nivel es lo que se gana por absorciéon menos lo que se pierde por emisién y depende de los
mecanismos que lo pueblan y lo despueblan. En situacién de equilibrio, esas variaciones
son nulas y se dice que las poblaciones estan en equilibrio estadistico. Formalmente esta
condicion se escribe como la ecuacion de balance detallado, a saber:

n, [Aai + U, B, + Cai] =n [UvBia + Cia] (3-5)

donde U, es la densidad del campo de radiacién generada por un cuerpo negro a la
temperatura 7,,4 que incide sobre la molécula. Asi,

4r
U, = ?Bv(Trad)

donde 3
V3 1
B,(Trea) = 2h 5 ——
e;irod _ 1

Suponiendo que la distribucién de velocidades relativas entre las particulas que coli-
sionan es maxwelliana, la relacion entre los coeficientes colisionales es

h
Csi = ia(e—ﬁ:_‘:?'T - 1)

donde vy es la frecuencia correspondiente a la transicién entre los dos niveles y T, es
la temperatura cinética. Ademds si se tiene en cuenta la relacién entre los coeficientes de
Einstein A,;, By; ¥ Bi,

9sBsi = 9iBi,

giB; Ay

= 8rhid 9
y haciendo uso de la ecuacién (3.4) y reemplazando las relaciones anteriores, con la

simplificacién g, = g;, en la ecuacién (3.5) puede obtenerse la siguiente expresién para la
temperatura de excitacién

Trad + T‘%f

C,iT*
—t
1 + AsiTein

(3.6)

exc =

donde "
« _ o
= k

3La expresién B, (T,q4) se refiere a la funcién de Planck. En este texto se utiliza como variable a la
frecuencia simbolizada por v.
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El valor de T;. dependera de la relacién entre C,; y A,; al determinar el factor de peso
en la ecuacién (3.6), de la contribucién de la temperatura de radiacién y de la temperatura
cinética, las cuales describen al campo de radiacién y a las colisiones, respectivamente. El
cociente de poblaciones entre los niveles rotacionales, puede entenderse como una media
pesada por la importancia relativa de los procesos radiativos y colisionales. A continuacidn,
consideraremos dos casos particulares:

a) Cu K Ay

Como predominan los mecanismos radiativos sobre los colisionales, la poblacién de cada
nivel se debe fundamentalmente al decaimiento espontdneo y procesos inducidos por el
campo de radiacién. En este caso: Teze = Trad

b) Cei > Ay

Predominan los procesos colisionales sobre los radiativos. En este caso, la temperatura
de excitacién toma un valor préximo a la temperatura cinética de la particula con la que
colisiona la molécula. En esa situacién se dice que la transicién de la molécula estd ter-
malizada (Teze = Tein)-

Puede definirse un pardmetro que también permite inferir cudl de los coeficientes
tiene mayor peso en la ecuacién (3.6). Tal cantidad es la llamada densidad critica que
es la densidad minima de la molécula responsable de las colisiones, a partir de la cual
se alcanza la termalizacién de la transicion molecular, es decir, cuando se cumple la
condicién: C,; > A,;. Dadas las abundancias del medio interestelar, las colisiones con la
molécula de hidrégeno H; deben considerarse como principal causante de excitacién y
desexcitacién colisional.

La expresién, en términos microscdpicos, de la densidad critica estd dada por

Csi
Nerit = E (3 7)

en la cual o es la seccién eficaz de colisién, y v es la media correpondiente a la distribucién
de velocidad relativa entre las particulas que colisionan.

Como en este caso T,;. es un valor préximo a Ty, puede ser escrita como una fraccién
apreciable de esta iltima, por ejemplo T,;.=0.9 T,. Reemplazando esta iltima en la
ecuacion (3.6) se llega a que la densidad critica estd dada por:

Nrit = (Ong - Trad)Aai (38)

T+01.45 x 13T, (55 + ++)?

donde u; y uo son los pesos moleculares de las especies que colisionan entre si. De la
ecuacién (3.8) se ve que la densidad depende directamente de A,; cuyo valor es propor-
cional a (Lang, 1978 -p.151-, Tabla 21 p. 162/163)

J+1

A““2J+3

Budt, J-J-1 (3.9)
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de la cual puede notarse que las moléculas con mayor momento dipolar y/o transi-
ciones entre estados mds excitados, tendrdn tasas de emisién espontinea mayores. En
consecuencia, los niveles de esas moléculas serdn dificiles de poblar en forma colisional.

A modo de comparacién, en la Tabla 3.1 aparecen las densidades criticas correspon-
dientes a distintas especies moleculares. Se supone que todas estidn sujetas a las mismas
condiciones ambientales. Como ejemplo, consideremos un medio con una temperatura
cinética de 10 K y como iinico campo radiativo al de fondo césmico (Treq ~ 2.7 K). Las
transiciones listadas corresponden a una de tipo rotacional J =1 — 0.

Molécula Frecuencia Ai(1078) | ngrie(10%)
de transicién[GHz] | [seg™!] [em™3)
CcO 115.34 7.5 7
NH,3 23.2 17 100
CS 48.0 180 340
HCN 88.7 2500 1900

Tabla 3.1: Comparacién de densidades criticas para diferentes especies moleculares

La transicién rotacional de la molécula CO tiene la menor densidad critica. Por lo
tanto, al necesitar menor densidad de moléculas de H,, el CO alcanza mds ficilmente la
condicién de termalizacién en comparacién con el resto de las especies que aparecen en la
tabla mencionada.



38 Componente molecular del medio interestelar

Obtencién de la temperatura de excitacién a partir de las observaciones

El campo de radiacién puede ser descripto en términos de la Intensidad especifica,
cantidad que en el espacio libre es independiente de la distancia. La radiacién interactua
con la materia, hecho que se pone de manifiesto con la generacién de lineas observadas en
los espectros estelares.

La interaccion de la radiacién con la materia es expresada formalmente por la deno-
minada ecuacién de transporte:

di,

W =—-k,I, +¢, (310)

La misma indica que el cambio de la intensidad luego de pasar por una capa de ma-
terial de espesor dl, (= “—jf) sera igual a la diferencia entre la radiacién absorbida por
el material y la emitida(= —«,I, + €,). Macroscépicamente, la respuesta del material
est4 descripta por k, y €, que son los coeficientes de absorcién y de emisién volumétrica
4  respectivamente. En particular, nos interesa ver la solucién de la misma para la linea
generada por la transicién rotacional J =1 — 0.

Integrando la ecuacién diferencial (3.10) desde la regién de emisién hasta el detector, bajo
la suposicién de que «, y €, son constantes, se llega a que la Intensidad especifica recibida
est4 dada por:

L(lo) = £,(0) ™) + Z£(1 — ¢~ (h)) (3.11)

T, = / Kydl es la profundidad éptica

que se define como la inversa del camino libre medio de un fot6n de frecuencia v, I, (lp)
es la radiacién recibida por el instrumento, y I, (0) es la radiacién incidente sobre la capa
de material m4s alejada del observador ® (Ver Figura 3.1).

Sustrayendo I,,(0) de la ecuacién (3.11), que representa la emisién de continuo y defi-
niendo A, (Ver Figura 3.2)

Al = I,(ly) — 1(0) (3.12)
la ecuacién (3.11) queda:
Al = (Z—" — L(0))(1 — e~™™) (3.13)

4Los coeficientes de emisién y absorcién pueden expresarse en diversas unidades, por ejemplo, por
unidad de longitud, de masa, de volumen. En este trabajo se adoptar4 la unidad mencionada en el ltimo
término.

8Consideraremos que no hay material entre la nube y el instrumento.
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1,0 1,0)

d

Figura 3.1: Material de espesor “dl” con el que interacciona la radiacion

Lay
(Intensidad recibida
por el detector)
Al
(Linen dobuse) [ (0)
v

Figura 3.2: Gréfico representativo de la ecuacién (3.12)

Por otro lado, la opacidad de la linea se puede expresar como
AZA.n'fa(u) gs
Ky = 8—1r En‘ — TN, (314)
fa(v) es la funcién que describe la forma del perfil normalizado de la linea de absorcién.

La emisividad se encuentra dada por,

£, = VhAaife(V)na
AT

fe(v) es la funcién que describe la forma del perfil normalizado de emisién.

(3.15)

Si suponemos que el perfil de absorcién y emision son descriptos por la misma funcién
fo (fv = fe(v) = fa(v)), efectuando el cociente entre las ecuaciones (3.15) y (3.14) y
usando la relacién entre las poblaciones de los niveles (ecuacion (3.4)) se obtiene,

g, 2m3 1
— = = Bv Te:l:c .
Py R (Teze) (3.16)
donde
=

k

Si la intensidad incidente sobre la concentracién molecular y la recibida por el instru-
mento corresponden a dos cuerpos negros cuya temperaturas son T...q y Tj, respectiva-
mente, entonces I, (0) y AL, (0) pueden escribirse como:
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23 1
I”(O) = c'z — = v(Tra.d) (3.17)
eTrad —_ 1
23 1
AL(0) = = T .= B,(Th) (3.18)
et —1

Si no hay ninguna fuente de radiacién préxima a la concentracién molecular, la dinica
presente sera la de fondo césmico cuyo valor es de ~ 2.7 K.

Finalmente, reemplazando las ecuaciones (3.16), (3.17) y (3.18) en (3.13), se obtiene
B,(Ty) = (By(Tezc) — Bu(Traa))(1 - e-n(lo)) (3.19)

Luego de realizar ciertos pasos algebraicos en la ecuacién (3.19), se llega a que la Tempe-
ratura de brillo para la linea observada est4 dada por

T,,(u):T'( T.l - T.l )(l—e_"”("’)) (3.20)

eTeoc — 1 eTrad — 1

Es necesario precisar qué se entiende por temperatura de brillo. Ella se define como la
temperatura que tiene un cuerpo negro que emite la intensidad de radiacién observada.

Si la linea es 6pticamente gruesa (7,(lp) > 1) la ecuacién (3.20) se reduce a,

T,,(u)=T"( L ) (3.21)

T.
eTeze — 1 e!rad -1

A partir de la ecuacién (3.21), conociendo T;(v) y Tra4, Se obtiene la temperatura de
excitacion.
A modo de ejemplo, consideremos un medio en el que la distribucién de velocidades de
la especie molecular H, se encuentra caracterizada por T, ~ 10 K y donde el tnico
campo de radiacién presente es el correspondiente a los 2.7 K. En el caso en que las
colisiones predominan, T,;. ~ 10 K y T}, ~ 6.7 K. En cambio, si predominan los procesos
radiativos, Teze ~ 2.7 y de la ecuacién (3.20) se deriva que la linea serd muy débil para
ser observada. Entonces, cuanto mayor sea T,;., mas ficilmente podra ser detectada la
emision molecular.
Con el ejemplo anterior se mostré que 7., se incrementa con el predominio de los procesos
colisionales frente a los radiativos.
En conclusion, la observacion de una linea intensa y 6pticamente gruesa, permite inferir
un pardmetro fisico caracteristico de la nube, su temperatura cinética (Tis).
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3.2.2. Calculo de densidad de columna

Observacion de la misma transicién en dos especies isot6picas:
12Co y 13CO

La densidad de columna de una determinada especie molecular (o atémica) se define
como el nimero de moléculas (o 4tomos) de dicha especie contenidas a lo largo de la linea
de la visual dentro de un cilindro cuya base posee un area de 1 cm?.

Si dentro de una transicién seleccionamos la poblacién del nivel superior (n,) entonces,
la densidad de columna N, es,

N, = / nydl (3.22)

Veamos en funcién de qué cantidades puede expresarse la densidad de columna:
Si la relacién de poblaciones entre distintos niveles de energia obedece la distribucién de
Boltzmann, entonces

Bo _ s vt (3.23)
no g

Reemplazando (3.23) en (3.22), suponiendo que T, €s constante:

N, = N2 ¢t (3.24)

Ademds la opacidad est4 dada por la ecuaci6n (3.14) (que se repite para facilitar la lectura)
5, = NAf(v) [g, _ na]
8m 9i

y la profundidad éptica,

T, = / Kydl (3.25)
reemplazado las ecuaciones (3.14) y (3.24) en (3.25), se obtiene:
T, = %ﬂﬂ") e ~H) (3.26)

De la ecuacién (3.26) vemos que conociendo 7,,, podemos obtener N; que es la densidad
de columna del nivel inferior. Sin embargo, si deseamos derivar la densidad de columna
total de la molécula, N;yq, 1a misma estd relacionada con NV, a través de la funcién de
particién, Q (Lang, 1978 -pag 161 ec 3-125):

N,‘ gi — hv
—— ==(1 — e Meac 3.27
N Q( ) (3.27)
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Reemplazando la ecuaci6n (3.27) en (3.26) y conociendo 7, ¥ Tezc, ademds de las cons-
tantes asociadas a la transicién estudiada (g,, gi, As ¥ f(v)), tendremos el valor de la
densidad de columna total, V.

Para obtener las cantidades antes mencionadas deberiamos contar al menos con observa-
ciones correspondientes a la transicion rotacional J= 1 — 0, provenientes de dos especies
isotépicas del monéxido de carbono, 12CO y 13CO. La primer molécula mencionada genera
una linea de emisién cuya frecuencia en reposo, 2, es ~115.271 GHz. y la segunda una
linea con una v;3 de ~110.201 GHz.

Usando los criterios de Dickman (1978), obtendremos T2, 71* y N}, que son la tempe-
ratura de excitacién del 12CO, la profundidad éptica y la densidad de columna del 13CO,
respectivamente. Una vez obtenidas estas cantidades veremos c6mo se calcula Nigq (CO).
Los criterios utilizados se indican a continuacién:

a)-Las distintas especies isotépicas tienen la misma temperatura de excitacién, la que
a su vez coincide con la temperatura cinética del gas ( 2T,ze = 3Tz = Tin)-

b)-La temperatura de excitacién de la transicién J =1 — 0 de las moléculas no pre-
senta un gradiente a lo largo de la linea de la visual.

¢)-El 12CO es épticamente grueso.

En base a las suposiciones mencionadas, del perfil de emisién de la especie éptica-
mente gruesa de CO puede derivarse la temperatura de excitacién (ecuacién (3.21)), ob-
teniéndose:

T,
o = —5:532 [l + m ¥ (3.28)
donde
% = 5.532, (3.29)
hvia 1
A = 0.818 3.30
’C e‘%—l ( )

La T,.q corresponde a la temperatura de la ecuacién (3.17), que en este caso conside-
raremos que representa el campo de radiacién de fondo césmico, es decir, tiene un valor
de 2.7 K.

Una vez conocida la Tz, usando la ecuacién (3.20) se puede despejar la profundidad
éptica correspondiente a la parte central de la linea del 3CO, 743, resultando:

TP’K]
— _8.289
5.289 (e~ FezelK1 — 0.164)

T = —In[l — (3.31)
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donde
hvis _
Pk 5.289
1
—— =0.164 (3.32)
e"hTr]fE -1

Por otro lado, la profundidad éptica de la linea del isétopo 3CO sera:
/ T3dy (3.33)

que puede aproximarse por:

T33 AV]3 Vi3 C_l (334)

donde AV;3, es el ancho a potencia mitad, en unidades de velocidad, de la linea emitida
por el 3CO y 742 es la profundidad Sptica en el centro de dicha linea. Luego, podemos
relacionar la profundldad éptica y la densidad columnar, ya que la ecuacién (3.34) puede
escribirse como:

13
TB3AVigpsc! = 8°2A” Jo(1 - e'f";) (3.35)
V13 9i
con
TS = -—h:“‘ (3.36)

donde Q es la funcién de particién de la molécula de CO cuya expresién es

—1+Z(2L+1 [T5, e et (3.37)

L=1

siendo v(J) y Tezc(J) la frecuencia y la temperatura de excitacién de la transicién
J— J-1. Por simplicidad se supone que T¢.(J)=T; y se evalia como si fuese una integral
(Penzias et al., 1971), lo que termina reduciendo la ecuacién (3.37) a:

T13

Q=5 2 (3.38)

Si reemplazamos la ecuacién (3.38) y las constantes numéricas inherentes a la tran-
sicién que se observa (g,, gi, Asi, 13) en (3.35), podremos obtener N2, como
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2.42 U e[ KT AV [K
Ngfom~?) = 242X 10 ead Kl 2Vl K /seg] (3.39)
(l—em)

Una vez encontrada la densidad de columna de esta especie isotopica, se relacionard con
la densidad de columna del resto de los is6topos del CO, es decir, que la densidad de
columna de una especie quimica dada es la suma de las contribuciones de cada especie
isotépica que la conforman,

Niotat(CO) = N(CO) + N(BCO) +
N(C®™0) + N(3C'¥®0) +... (3.40)
Si a modo de ejemplo suponemos que las densidades de columna de las distintas especies

isotdpicas guardan relacién con las abundancias isotdpicas de los 4tomos constituyentes,
del monéxido de carbono, que se hallan presentes en la Tierra,® tendremos:

N(CO) _ N(C)
N(B3CO)  N(3C)
N(CO)  N(C)N(0)
N(C®0) ~ N(C)N(#0) ~
N(CO) _ N(C)N(0)
N(13C180) - N(13C)N(180)

81 (3.41)

500 (3.42)

~ 81 x 500 (3.43)

usando las ecuaciones (3.41), (3.42) y (3.43), se reemplazan las abundancias de N(*CO)
y N(}3C!80) en funcién de N(CO) en la ecuacién (3.40), resultando

Niotat(CO) = N(CO) +1.23 x 1072N(CO) +
2 x 1073N(CO) +2.5 x 10°°N(CO) +... (3.44)

La ecuacién (3.44) permite ver que la densidad de columna total a partir de las obser-
vaciones puede reducirse a la contribucién de los dos primeros términos. Como contamos
con el valor N(*CO), el valor estimado de Npq(CO) sera:

Nt (CO) ~ 81 x N(B3CO) + N(13CO0) (3.45)

Como la molécula mas abundante por masa y niimero es H,, lo que ahora se necesita
es derivar la densidad de columna del Hy a partir de Ny (CO). Para ello, se utiliza la
denominada abundancia fraccional del CO (X (CO)=Nyt4:1(CO)/Niotas(Hz)) (Lang 1978).
Teniendo en cuenta la definicién de abundancia fraccional:

Niotat (CO)

Neoat(H2) = ¢ C0

(3.46)

De esta forma se obtiene finalmente, Nygq (H2)

%http:/ /environmentalchemistry.com/yogi/chemistry/dictionary/
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Derivacién de la Densidad de Columna total mediante la observacién de sélo
un isétopo dpticamente grueso

En el caso de contar sélo con observaciones de un isétopo de monéxido de carbono
épticamente grueso, el método anterior no puede ser aplicado. Esto se debe a que podemos
obtener sélo la Te,. (ecuacién (3.28)) y no, la profundidad éptica (ecuacién (3.31)). Sin
embargo, existen métodos alternativos para derivar la densidad de columna del hidrégeno
molecular.

En particular, los rayos v (gamma) de alta energia producidos como consecuencia de la
interaccion de rayos césmicos con elementos constitutivos del medio interestelar pueden
ser utilizados, entre otras finalidades, para determinar el cociente entre la densidad de
columna del hidrégeno molecular y el ancho equivalente de la emisién de CO (Wgo), es
decir,

N(H,)

Weo

Los mecanismos dominantes que generan rayos gamma cuyas energias se hallan compren-
didas entre los 30 MeV a 30 GeV son el decaimento de piones producidos en colisiones con
protones de rayos césmicos y los procesos free-free de electrones. La interaccién se produce
con el hidrégeno neutro y el hidrégeno molecular presentes en el medio interestelar (Fazio
1967; Stecker 1971).

Como los rayos césmicos penetran uniformemente el medio interestelar y el mismo es
transparente a la radiacién gamma difusa, la intensidad de los mismos observada en una
dada direccién del cielo, I,(,b), puede expresarse como la suma de las contribuciones
provenientes de distintas fuentes, a saber;

X =

L(,0) =TIy + Iy, + Iy + Iog + Iy (3.47)

donde Iy, Ig,, 145, Iog son las intensidades originadas en las interacciones de los rayos
césmicos con el gas atémico y molecular del material interestelar, proveniente de fuentes
discretas y la correspondiente a la emision extragaldctica, respectivamente. Finalmente,
Iy, caracteriza a la emisién de fondo.

Por otro lado, es razonable suponer que Iy; se encuentra distribuida como N(Hi) e I,
como Weo. Ademds, si la contribucién de las fuentes localizadas es despreciable (= Iy,),
la ecuacién (3.47) puede expresarse como,

L(l,0) = AN(H1) + BWgo + C (3.48)

donde C representa la contribucién de fondo (I,) y la extragaldctica (I,4). Suponiendo que
la emisividad de rayos gamma por atomo de hidrégeno, ¢, es uniforme en nuestra Galaxia,
las tasas proveniente del hidrégeno atémico y molecular serdn Iy, = (¢S/4n)N(HI) y
Iy, = (¢S/47)2N(H;), respectivamente, donde S es la superficie colectora efectiva del
detector de rayos gamma y N(HI) y N(H>) la densidad de columna del hidrégeno neutro
y del molecular, respectivamente (Bloemen et al., 1984 y referencias alli citadas). En
consecuencia, A = ¢S/4r y B = (¢S/47)2N(H,)/Weo, por lo que N(H;)/Wco resulta
B/2A. Si se conocen las cantidades B y A, se puede determinar X.

En consecuencia, si se cuenta con observaciones de rayos -y, de Hi y de CO de una cierta
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regién del cielo, podemos aplicar a la misma el modelo anterior mediante el método de
méxima verosimilitud. Este consiste en ajustar los valores A, B y C del modelo (ecuacién
(3.48)) de tal forma que maximicen la probabilidad de obtener la distribucién de rayos
gamma observada. Entonces,

N

qr bb) = AN(H1) + BWgo + C (3.49)

donde 2 es un factor geométrico, ¢ es el tiempo de integracién de la observacién, y N,

es la tasa de rayos gamma detectados por el instrumento. Los datos de la emisién de los
mismos fueron tomados, en forma separada, de los relevamientos hechos por los satélites
COS-B y EGRET. Cabe mencionar que dadas las caracteristicas de los instrumentos
utilizados, en general se tuvo I, << I, por lo que la constante C de la ecuacién (3.49)
representa principalmente la contribucién de I,,.
Asi, se construye una imagen de la distribucién espacial de la emisién de rayos gamma,
la cual es dividida en una grilla equiespaciada angularmente. Luego, se cuenta el nimero
de fotones de los rayos v en cada sector, llamado bin, de la misma. Si suponemos que la
cantidad de fotones recibidos por un bin, Ny, obedece a una distribuciéon de Poisson con
media N,, entonces la probabilidad de que se obtenga un nimero total dado de fotones
predicho por el modelo sera igual al producto de las probabilidades de todos los “bins”
que conforman la grilla. Dicho producto tiene la siguiente expresién algebraica, a la que
llamaremos L:

No,—Np .
L=T] (N”N—i,) (3.50)

bins

Los valores A, B y C que maximicen L, serdn los escogidos como el mejor ajuste a las
observaciones.
La Tabla 3.2 lista trabajos en los que se calculé X con el método descripto en el parrafo
anterior (excepto el referido como Galazia erterna que se menciona sélo para fines compa-
rativos). Los complejos moleculares observados ofrecen ventajas observacionales: 1) sub-
tienden grandes dngulos sélidos debido a sus distancias y tamafios fisicos, 2) se encuentran
fuera del plano galactico (o hacia la parte externa de la Galaxia), lo que disminuye la con-
fusion de la superposicion con emisién proveniente de otras zonas.
Para poder comparar los datos de rayos gamma con los obtenidos del relevamiento de
los trazadores del material interestelar (H1 y CO), fue necesario reducir éstos tltimos a
la resolucién angular del primero. Para ello, los datos de dichos trazadores fueron convo-
lucionados con la funcién PSF (Point Spread Function) de COS-B y EGRET donde el
FWHM fue de 2.°3 y 1.°2, respectivamente.
En la Tabla referida se indica el complejo molecular estudiado, el cuadrante 7 al cual
pertenece, el valor obtenido de X, con su correspondiente desviacion media cuadritica y

"Nos referimos a una convencién que permite dividir la proyeccién plana de la Galaxia en cuatro
zonas llamadas cuadrantes. Esto se utiliza en caso de emplear coordenadas galdcticas como sistema de
referencia de posicién para objetos astronémicos.
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Regién Cuadrante X,o Autores
estudiada al cual | [10®mol cm~?]
pertenece [Kkms™!]
Galaxia Estudio 2.3+0.3 Strong et al. (1988)
general
Cepheus Flare II 2.3+1.2 Grenier & Lebrun (1990)
1 0.92+0.15 Digel et al. (1996)
Orion 111 2.6+1.2 Bloemen et al. (1984)
1 1.06+0.14 Digel et al. (1995)
Ophiuchus v 1.1+0.2 Hunter et al. (1994)
1.1+0.5 Lebrun & Huang (1984)
Galaxia externa LII 6 Sodroski (1991)
IILIV

Tabla 3.2: Lista de algunos complejos moleculares en los que fue calculado X

la cita bibliografica correspondiente.

A continuacién se mencionan ciertas cuestiones que caben resaltarse de las regiones
que aparecen en la Tabla 3.2 en funcién de la aplicacién que se les da en este trabajo:

Cepheus Flare region
Esta regién abarca la zona comprendida entre 100° < ! < 141°y 8° < b < 22°. El
trabajo de Grenier & Lebrun (1990) involucra nubes que se encuentran a una distancia
heliocéntrica inferior a 1 kpc, de las cuales las mas préximas (300 pc) contribuyen con la
mayor parte de la emisién de CO.
En cuanto a la discrepancia de los resultados obtenidos en base al empleo de datos re-
cogidos por diferentes satélites, puede deberse a la resolucién de dos fuentes discretas
por parte de EGRET, que con las limitaciones instrumentales de COS-B no pudieron ser
identificadas.
Cabe destacar, que este complejo no posee estrellas jévenes de gran masa, ni tampoco
presenta una regién HII que pudiese calentar el gas local, situacién completamente dife-
rente a la regién objeto de este trabajo.

Orién

Abarca la zona del cielo comprendida entre 195° < | < 220° y —25° < b < —10°. Esta
regién conforma el complejo molecular gigante més cercano a nosotros (~ 500 pc) y posee
una masa ~ 10°M; (Maddalena et al., 1986). Es una zona con activa formacién estelar,
entre los que se pueden mencionar la Nebulosa de Orién. Ademads, se encuentra alejada
del plano galactico, en direccién hacia la parte externa de la galaxia, por lo que su emisién
en rayos gamma no se confunde con otras que no involucren al material perteneciente a
este complejo.
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Primero se hizo un estudio empleando los datos del satélite COS-B (Bloemen et al., 1984)
y luego uno con los datos obtenidos por EGRET (Digel et al., 1995). Ambos utilizaron los
mismos mapas de emisién de CO y Hi. Por tal motivo, Digel et al. (1995) suponen que la
diferencia se debe a las mayores incertezas instrumentales que presenta COSB. Para este
instrumento, la Iy, es al menos tan grande como la contribucién del gas molecular y tiene
una escala de estructura angular similar a la misma, por lo que si no fue correctamente
tenido en cuenta (substraido), el fondo puede contribuir a Ig,, incrementando el valor de
X.

En cuanto a la diferencia entre los resultados de Digel et al. (1995) y de Strong et al.
(1988), la cual es del orden del 40 %, la atribuyen a una variaci6n real nube a nube o a
una tendencia en el andlisis de la emisién general de la Galaxia a usar datos de la parte
interna de la misma.

Ophiuchus

Se encuentra alejada del plano galictico y subtiende una gran zona comprendida por
355° < b < 110° y 15° < b < 25°. El andlisis de Hunter et al. (1994) arroja como resul-
tado un valor menor que el obtenido para Orién. Los autores atribuyen esta diferencia, a
que Ophiuchus presenta una morfologia que se asemeja mas a los cirrus infrarrojos que a
los grandes complejos moleculares. La concentracién molecular de Ophiuchus se encuentra
fuera del plano galdctico y posee una masa del orden de ~ 10*M,, (de Geus et al., 1990).
Esta es 10 veces menor que la derivada del teorema del virial, lo que podria implicar una
concentracién, que aunque estable, no estd fuertemente ligada gravitacionalmente. Tales
carateristicas son propias de los cirrus, por lo que Hunter et al. (1994) sugieren que el
valor de X deberia ser similar al de éstos, que es igual a 0.5 & 0.3 10%° [%} (de Vries
et al., 1987).

Parte ezterna de la Galazia
Sodroski (1991) realiz6 un estudio acerca de complejos moleculares situados en la parte
externa de la Galaxia (60° < | < 300°). Suponiendo vélida la curva de rotacién galdctica
chata, encontré que la mayoria de las concentraciones se hallaban entre 8.5 y 10.5 kpc
(distancia galactocéntrica).
En base a un andlisis estadistico de las masas viriales de los complejos moleculares junto
con las observaciones de monéxido de carbono, obtuvo para X un valor de 6 x 102°. Este
es un factor 2-3 superior que el determinado por los autores anteriormente mencionados.
Dado que éste trabajo se menciona tinicamente con el fin de tener una referencia al valor
de X para la parte externa de la Galaxia, no se detalla con mas profundidad el método
utilizado para derivar el mismo.

Finalmente, utilizaremos el valor de X encontrado en el trabajo de Strong et al. (1988),
a saber, (2.03 £ 0.3) 10% [%] Sin embargo, es necesario tener en cuenta que debido
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a una diferencia en la escala de calibracién de la base de datos a partir de la cual se deriva
la cantidad W0 en nuestro trabajo y el de Strong et al. (1988), X debe ser multiplicada
por un factor de 0.82. Como resultado, se obtiene un valor de 1.9 10% [%] para la
parte interna de la Galaxia (Murphy & May 1991; Mauersberger et al., 1996), que sera la

cantidad adoptada en este trabajo.
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3.2.3. Cdlculo de la masa y de la densidad media de una nube
molecular

Una vez derivada la densidad de columna, Ng2, estamos en condiciones de estimar el
valor de la masa de la nube molecular,

My, = mg,Ng,Aco

siendo mpg, la masa de una molécula de H; y Aco, el drea de la regién de donde proviene
la emisién de la linea observada.
El drea puede calcularse a partir de una cantidad obtenida de las observaciones: el dngulo
sélido de la zona de emisi6n (£2 ). Formalmente este tiltimo se define como el cociente entre
el drea proyectada en el plano del cielo y el cuadrado de la distancia entre el observador
y la fuente,

A=d*Q

Cabe preguntarse si el drea de emisién de la linea es representativa de la extensién
lineal de la nube. Esto depende de la densidad critica. Si suponemos que la distribucién
espacial de las especies es homogénea, una menor densidad critica permite una emisién
dentro de un drea mayor del complejo molecular. Por ende, el 4ngulo sélido que subtiende
serd un mejor indicador de la extensién espacial total de la concentracién molecular.

Si nos remitimos a la Tabla 3.1, puede observarse que especies como CO dan una buena
estimacién del area.

Habiendo calculado la masa de la concentracién molecular es posible derivar una esti-
macién para la densidad media de la misma, a través de n = Npg, /I, donde ! es 1a extensién
ocupada por el conglomerado molecular a lo largo de la linea de la visual. Dicha cantidad
se calcula suponiendo un modelo geométrico para la distribucién molecular. En particular,
en este trabajo se supone que la misma es esférica, por lo que su extensién angular en
el plano del cielo coincide con I Cabe aclarar que la densidad numérica derivada tiene
como unidades moléculas por unidad de volumen. Para obtener la densidad de masa, debe
multiplicarse por el peso de una molécula de esa especie.
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Capitulo 4

Componente ionizada del medio
interestelar

4.1. Procesos fisicos: emision de lineas

Fotoionizacién

La fotoionizacién es un proceso por el cual la absorcién de un fotén por un ‘atomo de
un gas, induce el desprendimiento de un electrén perteneciente a este atomo. Expresado
de otra forma, el &tomo queda ionizado, resultando:

A+hv—o At +e

donde A es un 4tomo arbitrario, At representa el 4tomo ionizado una vez, v es la frecuen-
cia del fot6n incidente, y h la constante de Planck (hv, es la energia del fot6n incidente),
e~ es el electrén liberado. La energia del fotén debe ser como minimo igual a la energia
del potencial de ionizacién del d4tomo. Si la energia es mayor, este exceso se convierte en
energia cinética del electrén. El mismo, interactia con otro protén debido a interacciones
Coulombianas, pudiendo producirse el proceso inverso al de ionizacién que es el de re-
combinacidn. Si esto sucede, el electrén ird pasando en forma de cascada por los distintos
niveles ligados de energia hasta llegar al fundamental, lo que genera la sucesiva emisién de
lineas. Es este proceso de emision espontanea de estados excitados que se da en los dtomos
e iones el que produce el espectro de emisién de lineas observado en un gas fotoionizado.

Ionizacion colisional

Las estrellas estdn perdiendo masa continuamente, en un proceso llamado viento este-
lar. Esta materia sale de la superficie estelar a grandes velocidades, con valores tipicos de
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2000 kms~! (Dyson & Williams,1997 y referencias alli citadas), constituyendo un aporte
significativo de energia mecdnica al medio interestelar con la consecuencia de la formacién
de ondas de choque que, en iltima instancia, terminan calentando el gas. Este calenta-
miento genera su ionizacion y el aumento de energia cinética de los electrones libres, por
lo que aumenta el niimero de colisiones entre las particulas. Como resultado, la particulas
son excitadas colisionalmente. Luego, el gas se enfria por radiacion, resultando la emisién
de las lineas observadas. Para un tratamiento completo del proceso de ondas de choque
ver Capitulos 6 y 7 del libro de Dyson & Williams (1997).

Lineas prohibidas

Algunos dtomos formados por varios electrones tienen niveles de energia metaestables

préximos al nivel fundamental. El [S II] y [O III] son ejemplos de iones con niveles metaes-
tables que son ficilmente excitables colisionalmente. Cuando el mecanismo de excitacién
es la colisién entre un electrén y un ion en el nivel fundamental, la recombinacién juega
un rol insignificante (Dyson & Williams, 1997).
Dadas las condiciones apropiadas, el tiempo entre dos colisiones consecutivas puede ser
mayor que el tiempo de vida media del electrén en un nivel excitado. La tasa de exci-
tacion e ionizacién son menores que la tasa de emisién espontanea y el electrén excitado
colisionalmente permanece en el nivel metaestable durante un corto lapso. Entonces, tiene
tiempo de radiar a un nivel mas bajo de energia emitiendo un fotén (Kwok 2000). Cuando
esto ocurre se produce una transicion prohibida. El término prohibido proviene de que la
transicion tiene una probabilidad de ocurrencia muy baja, especificamente hablando, no
es dipolar eléctrica. De esta forma, se genera una linea llamada prohibida.

4.2. Aplicaciéon al medio interestelar

La ionizacién es un proceso de gran importancia ya que nos permite estudiar las ca-
racteristicas y la composiciéon quimica de los gases del medio interestelar. Ademis, la
ionizacion y las resultantes lineas de emision proveen las claves para dilucidar quiénes son
los agentes que ionizan al gas. A continuacién, daremos una descripcién general de las
regiones Hil, unos de los entornos astrofisicos en el que se dan estos procesos fisicos y de
las cuales una de ellas, RCW 108, es parte de nuestro estudio en esta Tesis.

Las regiones HII son nebulosas en expansién donde el hidrégeno esta ionizado casi
completamente. Estas regiones se encuentran en los alrededores de las estrellas de tipo
espectral O y B. Estas estrellas con temperaturas efectivas entre 2x10* y 6x10* K, son
los agentes excitatrices de las regiones HiI (Spitzer 1978). Emiten fotones con energias lo
suficientemente altas como para fotoionizar elementos como el hidrégeno y el oxigeno, ge-
nerando una esfera de gas fotoionizado llamada esfera de Stromgren. El radio de la misma
esta determinado por el equilibrio entre la tasa de recombinacién y la de ionizacién. Su
tamano esta relacionado con las propiedades de las estrellas ionizantes y con la densidad
del gas interestelar. El gas dentro de la esfera de Strémgren se calienta hasta alcanzar los



4.2 Aplicacién al medio interestelar 55

10* K por las colisiones entre los electrones desprendidos de los 4tomos con otras particu-
las del gas. La separacion entre la esfera de gas ionizado y el gas neutro en los alrededores,
se llama frente de ionizacién. El gradiente de presién entre el gas neutro y el ionizado, hace
que este 1iltimo comience a moverse. De esta forma, la regién HiI se expande, haciéndolo
en forma supersénica respecto a la velocidad del sonido en el gas neutro, generindose
asi una onda de choque en el gas neutro. Como consecuencia, la velocidad del frente de
ionizaci6n (referida al gas neutro) disminuye y la densidad del gas neutro que precede al
frente de ionizacién aumenta.

El desarrollo recién descripto es estrictamente valido sélo para regiones HII sin particu-
las de polvo mezcladas con el gas. Sin embargo, observacionalmente se ha detectado la
presencia de polvo en regiones Hil. Los granos de polvo absorben fotones ionizantes emi-
tidos por la estrella y en consecuencia el radio de la regiéon disminuye. El grado de esta
disminucién depende de la opacidad del polvo en la regién.

En las condiciones reinantes en las regiones HiI, los electrones son llevados a niveles
metaestables que cuando decaen radiativamente producen lineas prohibidas. Las lineas
de emision en la parte visible del espectro de las regiones Hii, son mayoritariamente las
lineas de recombinacién del HI y las lineas prohibidas de otros elementos quimicos, como
el azufre, oxigeno y nitrogeno. A medida que se incrementa la temperatura efectiva de la
estrella, aumenta la cantidad de fotones disponibles para ionizar elementos mas pesados
que el hidrégeno. Entre estos iones se hallan el [O II] y el [N II] que se encuentran en
las partes mds externas de la nebulosa y el [O III], [N III], [S III] mas préximos a la
zona central. Es por esto que la identificacion y caracterizacién de las regiones HII puede
hacerse a través de la observacién de sus lineas intensas.

Como las regiones HiI son identificadas en la parte visible del espectro por la radiacién
generada a partir de la fotoionizacién de estrellas jovenes, las mismas son una herramienta
observacional para localizar estas estrellas. La identificacién y mediciones de la linea Ha
en funcién de la posicién en una galaxia externa, puede ser usada para estudiar la tasa
de formacién estelar en dicha galaxia (Osterbrock 1989).

Para un tratamiento completo de regiones HiI se refiere el lector al Capitulo 5 del libro
de Spitzer (1978), al Capitulo 7 del libro de Osterbrock (1989) y al Capitulo 5 del libro
de Dyson & Williams (1997).
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Capitulo 5

Formacion estelar y polvo
interestelar

Diversos estudios estadisticos han mostrado que la existencia de una regién H 11 es-

pacialmente préxima a una nube molecular podria tener dos efectos sobre la formacién
estelar en la nube: 1) en general, podria provocar un aumento en la tasa de formacién
estelar y 2) en particular, podria ocasionar un incremento en la formacién de objetos de
gran masa (ej: Yamaguchi et al., 1999; Dobashi et al., 2001).
Se han propuesto varios procesos para explicar el mecanismo de activaciéon del proceso
de formacién estelar en las periferias de las H 11 (Elmegreen 1998). En particular, el pro-
ceso llamado recoleccidn y colapso (en inglés, “collect and collapse”) intenta explicar la
formacién de objetos de gran masa. Este proceso fue propuesto por primera vez por El-
megreen y Lada (1977). Sin embargo, hasta el momento la evidencia observacional que
da apoyo al mismo no es tan convincente. Por ese motivo, en la siguiente seccién daremos
un breve resumen de esta teoria y explicaremos la eleccién de la regién de Ara OB1 como
candidato observacional para estudiar su validez.

5.1. Introducciéon

Proceso de formacién estelar en la periferia de una regién H 11

Consideremos una primera generacién de estrellas de gran masa que dan origen a una
region HII que se expande debido a la diferencia de presién entre su gas ionizado y el
material neutro adyacente. Al momento de la formacién de la esfera de Stromgren, su
velocidad de expansién serd del orden de 10 kms™, cantidad que luego decrecerd con el
tiempo (Dyson & Williams, 1997). Esta expansién puede estar acompafiada de una serie
de posibles fenémenos, a saber:

= La expansién de la regién Hil puede darse en un medio inhomogéneo que contiene
concentraciones moleculares pre-existentes. La presion ejercida por el gas ionizado
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sobre la superficie de las mismas puede generar una implosién en el material, for-
mando los llamados globulos cometarios rodeados por un gas denso ionizado con
su consiguiente “arco fonizado” (Bertoldi, 1989; Bertoldi & Mc Kee, 1990; Lefloch
& Lazareff, 1994 (para simulaciones de la evolucién de estos glébulos)). Es decir,
durante la fase de colapso, se genera un onda de choque que a medida que atra-
viesa la concentracion, da lugar a la formacién de un nicleo denso. Este colapso es
seguido por una fase transitoria de re-expansién y luego una fase cometaria cuasi-
estacionaria. Durante esta dltima, el glébulo cometario tiene una cabeza densa que
se evapora lentamente con una cola extendida en sentido opuesto a la fuente ioni-
zante. Todos los signos de formacién estelar reciente se observan en direccién de
estos globulos cometarios.

Sin embargo, el modelo no explica dénde ocurre la formacién estelar (si en el nicleo o
en la periferia) ni cudndo (si durante la fase de maxima compresién o anteriormente).

El frente de ionizacién de la regién Hil es supersénico y es precedido por un frente
de choque dentro del gas neutro. Con el tiempo, el material neutro es comprimido
y acumulado entre estos dos frentes, siendo dindmicamente inestable. Esta confi-
guracién fue simulada por Garcia-Segura & Franco (1996): la cdscara del material
neutro se fragmenta, dando lugar a condensaciones que luego son erosionadas por el
frente de ionizacion. De esta forma, aparecen los glébulos cometarios y los arcos bri-
llantes. La diferencia con el proceso explicado en el punto anterior, es la ausencia de
nicleos densos prexistentes. En este caso, los glébulos se forman por inestabilidades
en la capa comprimida.

La capa mencionada en el item anterior puede ser gravitacionalmente inestable, a
lo largo de su superficie, en una escala de tiempo larga. Este modelo llamado reco-
leccidn y colapso (en inglés, “collect and collapse”) fue propuesto por Elmegreen &
Lada (1977). Este proceso permite la formacién de fragmentos de gran masa que a
su vez se fragmentardn sucesivamente hasta formar un grupo de estrellas.

Si la capa de material chocado no es destruida rdpidamente por inestabilidades
dinamicas, una gran cantidad de material se acumula dentro de ella. Esta es la
razén por la que fragmentacién produce condensaciones con la suficiente cantidad
de masa como para generar un grupo de estrellas coetaneas. Ademads, todos estos
fragmentos estdn espaciados regularmente alrededor de la regién Hil.

Las regiones HII se pueden formar y evolucionar en un medio supersénico turbulento
(Elmegreen et al., 1995) donde las condensaciones se forman por compresién del gas.
Como el frente de ionizacién y su frente de choque asociado se mueven dentro de
la nube, estos nicleos se van acumulando en la capa de material comprimida. Esto
da lugar a una serie de nicleos de gran masa postchoque que pueden colapasar
gravitacionalmente formando un cimulo. En este caso, la distribucion espacial de
estos nucleos es aleatoria dentro del entorno de la regién HiI.

Dada una regién estelar joven, las evidencias observacionales en favor del mecanismo
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de recoleccion y colapso serian:

s La presencia de una capa neutra comprimida que rodee a la region Hil. Siendo bas-
tante densa, su naturaleza deberia ser molecular. Si su distribucién fuese esférica
deberia aparecer como un anillo cuando es proyectado en el plano del cielo y deberia
observarse como un anillo de emisién molecular a longitudes de ondas milimétricas.
Ademas, como la capa contiene polvo, deberia ser observada en emision en longitu-
des de onda infrarrojas y milimétricas.

s La ezistencia de fragmentos, regularmente espaciados en la capa comprimida a lo
largo de la superficie de la cascara.

s La segunda generacion de estrellas formada en la capa en ezpansion deberia conser-
var la velocidad del material con el cual se formd. Por lo que, deberia observarse
en direccién a esta capa, o si se estd desacelerando, delante de ella (sobre la parte
neutra).

En primera instancia, la regién de Ara OB1 presenta una morfologia en la cual aparece
claramente la regién HII y un frente de ionizacion definido que separa el gas ionizado del
medio neutro (Urquhart et al., 2004). Con la utilizacién de una serie de datos piblicos
pueden buscarse diferentes manifestaciones observacionales de la actividad de formacién
estelar y, eventualmente, aportar evidencia a favor, o en contra, de la teoria del proceso de
recoleccion y colapso. A continuacion, se enumeran los pasos con que haremos la bisqueda
de evidencias observacionales:

s Una regién HiI alrededor de la estrella o del cimulo excitatriz.

s Una zona donde la emisién del polvo rodee al gas ionizado. Para encontrar tales
estructuras, podemos hacer uso de la Banda A del MSX. Esta emisién proviene
principalmente de moléculas PAHs ! (Léger & Pugget, 1984; Verstraete et al., 2001)
situadas en regiones de fotodisociacién rodeando el gas ionizado. Ademads, la pre-
sencia de un anillo indica la existencia de gas neutro denso rodeando la regién Hir.

= La existencia de una o varias fuentes puntuales presentes en las bandas A y E del
MSX como indicadores de la presencia de objetos inmersos en las concentraciones
que estarian calentando los granos de polvo circundantes.

s Estrellas o cimulos enrojecidos que se buscaran en la base de datos del 2MASS,
asociados con fuentes en el infrarrojo medio. Para esto 1ltimo, se utilizard tanto
informacién de los satélite IRAS como del MSX.

1 polycyclic aromatic hydrocarbon
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5.1.1. ;Por qué observar en el infrarrojo?

Desde los procesos inciales de colapso y fragmentacién de las nubes moleculares hasta
terminar en la formacién de una o varias estrellas visibles suceden varios procesos fisicos,
a saber: un rapido proceso de acrecion de material, la posible formacién de un disco,
luego una acrecién lenta, la formacién de una estrella de secuencia principal de edad cero
(ZAMS) hasta la evolucién de una estrella de secuencia principal. De igual manera, su
medio ambiente evoluciona: el hidrégeno molecular es disociado e ionizado formando una
regién HII que se ird expandiendo gradualmente, algunas capas superficiales del polvo
se evaporaran y la concentracion natal se ird expandiendo. A medida que disminuye su
densidad y su opacidad, el polvo ird absorbiendo la radiacién emitida por la estrella y la
reemitird en el infrarrojo lejano y cercano. A continuacidn, las distintas fases del proceso
de la formacién de una estrella de gran masa (Crowther 2002) son resumidas a grandes
rasgos:

= La fase de niicleo caliente (ej: Kurtz et al., 2000): La estrella est4 oculta comple-
tamente por el polvo que emite en el infrarrojo. La estrella es lo suficientemente
luminosa como para calentar el polvo, pero no para producir la suficiente cantidad
de fotones en el continuo de Lyman como para ionizar el medio. O, alternativa-
mente, el material que todavia estd acretando impide la formacién de la regién Hi1
(ej: Osorio, Lizano & D’ Alessio, 1999).

s La estrella forma una regién Hir ultracompacta (UCHII) (ej: Churchwell, 2002a) que
puede ser identificada a través de su emision libre-libre en el continuo de radio. El
espectro (en el MIR-FIR?) de las regiones HiI ultracompactas muestra una emisién
de continuo que se incrementa con la longitud de onda, con lineas de absorcién
centradas en A ~9.7 y 18 um (Faison et al., 1998).

« La regién UCHII se expande y como resultado parte del polvo de su entorno natal
se evapora y el resto se expande, disminuyendo su profundidad éptica. La emision
MIR-FIR gradualmente disminuye. Las regiones Hil mds evolucionadas muestran
emisiones centradas en A 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 y 12.7 um. Estas emisiones han sido
atribuidas a moléculas grandes conocidas como PAHs (Léger & Pugget, 1984).

s El polvo se hace épticamente delgado en el visible. En este estadio, probablemente,
la estrella se ha desprendido completamente de su entorno natal. Se considera esta
fase como el final del proceso de la formacién de una estrella de gran masa.

Para el caso de estrellas de pre-secuencia de masa intermedia (Herbig Ae/Be) sus es-
pectros muestran una gran diferencia de estrella en estrella. De todas formas, la mayoria
presentan emisién de continuo que aumenta con la longitud de onda y algunas exhiben
una banda de emisién cerca de los 10 um, otras PAHs (ej: Bouwman et al., 2001).

2El infrarrojo lejano se define en este trabajo como la zona del espectro electromagnético comprendida
entre los 3 um a 300 um.
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Hasta ahora hemos hablado sobre estrellas de gran masa en su periodo de formacién.

Una vez que alcanzan la secuencia principal siguen influyendo significativamente sobre la
estructura, la dindmica, la quimica y en el balance térmico asociado con las nubes mole-
culares en las que nacen o que se encuentran en sus cercanias. Por ejemplo, la radiacién
ultravioleta de las estrellas penetra las nubes moleculares adyacentes dominando el ca-
lentamiento y quimica del gas. Esto ocurre cominmente en las zonas de fotodisociacién.
Particularmente, los PAHs son excitados por esta radiacién, emitiendo lineas por el meca-
nismo de fluorescencia. Entre ellas podemos encontrar las bandas de: A 3.3 um, 6.2 um,
7.7 pm, 8.6 um y 11.3 ym. En el continuo emiten dentro del rango A~1 a 5 ym.
En las longitudes de onda de 8 ym y 21 um es posible encontrar emisién de polvo que se
encuentra a una temperatura ~ 400 K y ~ 100 K, respectivamente. Asi, las imigenes de 8
a 21 um obtenidas por el satélite MSX permiten estudiar tanto el impacto de la radiacién
FUV generada por estrellas de gran masa préximas a concentraciones moleculares, como
la presencia de polvo. Si se combinan iméagenes de estructuras que emitan tanto en 8
como en 21 pym, en primera instancia, podemos discriminar el agente excitatriz de esas
emisiones. Si estan espacialmente correlacionadas, la fuente dominante serd una fuente
de origen térmico, si no, la emisién que predomine sera la de los PAHs. Sin embargo, las
lineas nebulares pueden dominar la emisién en la banda E. Esta informacién es de suma
utilidad en la bisqueda de agentes excitatrices.

5.2. Paramétros derivables de las observaciones

En el contexto que estamos desarrollando, un parametro fisico importante es la Tem-
peratura de polvo, Ty, ya que su valor da cuenta de la fuente generadora de radiacion.
Las particulas de polvo intercambian energia con el medio que las circunda como resultado
de los distintos procesos de interaccién. En nuestro caso los procesos de calentamiento y
enfriamiento del polvo son radiativos. El campo de radiacién generado por un cuerpo
negro a temperatura T;.4 puede ser el interestelar -IRSF-; o el originado a partir de los
fotones emitidos por un grupo estelar préximo a la concentracién de polvo.

Si se supone que los granos de polvo son esféricos con un radio apréximadamente de 0.1
um, la potencia absorbida por particula estard dada por (Whittet 1992):

W,,,b, = C(1;T¢12) /Qab,(A)uxdu (5.1)

Qabs () es el factor de eficiencia de absorcién del grano y u, es la densidad de energia del
campo de radiacion,

4
U\ = ?WBA(Trad) (52)

La potencia emitida por los granos de polvo estd dado por,

Wred = 47 (ma?) / Qem(A)B(Ty)dv
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siendo Q.m () el factor de eficiencia de emisién del grano y B(T;) la energia emitida por
el grano de polvo calentado a temperatura Ty. Se supone que el grano de polvo emite

como un cuerpo negro y que Qem(A) es igual a Qqps(A) (Qem(A) = Qavs(A) = Q)).

En situacién de equilibrio, la ganancia y pérdida de energfa se compensan. Por lo
que la potencia absorbida es igual a la emitida, o sea: Wy, = W,.4. Cabe destacar que
la absorcién ocurre, predominantemente, en la parte ultravioleta del espectro, mientras
que la emisi6én tiene lugar en el infrarrojo lejano (FIR). El coeficiente Q) puede ser
calculado con la teoria desarrollada por Mie (1908). En particular, en el FIR, el tamaiio
de las particulas es mucho menor que la longitud de onda involucrada. Por tal motivo, se
puede hacer uso de la aproximacién llamada de particula pequeria, por lo que la eficiencia
de emisividad se comporta como una potencia de la frecuencia, Qrrr x ™, donde m
se denomina el indice de emisividad del polvo. Su valor est4d comprendido entre 0 y 2,
dependiendo del material que constituye a los mismos.

Por lo tanto, resulta que la emisién del polvo puede ser descripta por una distribucién de
Planck modificada que, ademads, es 6pticamente delgada (Scoville & Kwan, 1976)

_1
eﬁi—l

En particular, la temperatura del polvo puede ser derivada si se cuenta con los datos del
flujo emitido por el mismo en diferentes frecuencias. Ya que puede verse segin la ecuacién
(5.3) que el cociente de flujos resulta,

3
B*(Ty) = v™ x 2h';—2 (5.3)

SVl = (ﬂ)m+3e

=G, (5.4)
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Si en particular, se usa la base de datos suministrados por el satélite IRAS, se puede usar
la emisién a 60 y 100 um para determinar Tj.

5.2.1. Diagramas color-color y color-magnitud

Los diagramas color-magnitud (CMD) y color-color (CCD) son grificos en los
que se comparan las luminosidades de distintos objetos astrofisicos con sus colores. Los
mismos constituyen una herramienta observacional muy importante. La aplicacién de
estos diagramas a datos del NIR y FIR se verd en el Capitulo 7 (Resultados) de esta
Tesis.
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Capitulo 6

Observaciones y Relevamientos
observacionales utilizados

6.1. Observaciones

6.1.1. Componente molecular: observaciones en radio

Un primer conjunto de observaciones de 2CO (J=1—0) fueron realizadas por el Dr.
Jorge May, en noviembre de 1996 con el telescopio de 1.2-m que la Universidad Colum-
bia tenia en CTIO (Cerro Tololo Inter American Observatory, Chile). La Temperatura
de sistema, T,y,, es de ~ 370 K, excluyendo las contribuciones de la atmdsfera. La reso-
lucién angular correspondiente a 115 GHz es de 8'.7. Se observaron 240 posiciones con
lo que se cubrié un area de 2275 x 3°0. El tiempo de integracién por punto varié entre
los 7 y 10 minutos, dependiendo de la distancia cenital y de la opacidad de la atmdésfera
al momento de observar la fuente. El analizador espectral cuenta con 256 canales, per-
mitiendo una resolucién en velocidad de 0.26 kms~! y dando una cobertura en veloci-
dad de 66 kms™!. El espectrémetro fue centrado en -20 kms~!. La eficiencia del haz, 7,
de este telescopio es de ~ 0.82. Los datos fueron calibrados y reducidos siguiendo los
procedimientos establecidos para ese telescopio. Posteriormente, las observaciones fueron
reducidas por mi con los programas de procesamiento de datos DRAWSPEC y AIPS .
Para consultar informacién general sobre DRAWSPEC y sobre AIPS se puede recurrir
a: hitp://www.cv.nrao.edu/~ hliszt/programs.html y hitp://www.aoc.nrao.edu/aips/, res-
pectivamente.

El procesamiento incluyé el ajuste de la linea de base a los perfiles que se realizé con
la sustraccién de un polinomio de segundo grado. Como resultado, se obtuvo para cada
perfil, un ruido cuadréatico medio, rms, de 0.13 K.

El segundo conjunto de observaciones de 2CO (J=1—0) fue obtenido con el telescopio

de ondas milimétricas NANTEN de la Universidad de Nagoya (Ver Figura 6.1) instalado
. en el Observatorio de Las Campanas, Chile. Las observaciones fueron realizadas por el Dr.

! Astronomical Imaging Processing System
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Marcelo Arnal y Federico Bareilles en mayo de 2001. El poder resolvente del telescopio es
de 2!7 a 115 GHz. La T,,, es de ~200 K, incluyendo la atmésfera hacia el cenit (Ogawa
et al., 1990). El analizador espectral es un espectrémetro acusto-6ptico de 2048 canales,
con una resolucién en velocidad de 0.055 kms—!, dando una cobertura en velocidad de
113 kms™!. El mismo, fue centrado en un valor de velocidad radial correspondiente a -20
kms~!. El tiempo de integracién por punto fue de 16 segundos. La sustraccién de la linea
de base se logré ajustando un polinomio de segundo orden, dando un rms promedio por
perfil de 0.35 K. La escala de calibracion absoluta se hizo en base a observaciones de Ori-
KL (calibrador primario) y pOph East (calibrador secundario). La Temperatura pico de
Antena de Ori-KL y de p Oph East fue de 65 K y 15 K, respectivamente. Con el objetivo
de pasar de temperatura de antena a temperatura de brillo, cada perfil fue multiplicado
por un valor constante (0.7), obtenido a partir de las observaciones de los puntos de cali-
bracién. Se observaron 520 puntos con muestreo completo (1!35) y otros 168 puntos con
submuestreo (2!7). Las observaciones se centraron en:(a=16":40™:27%¢9 §=-48°:38':36",
J2000).

Las observaciones de 13CO (J=1—0) también se realizaron con el telescopio NANTEN.
En este caso, la resolucién en velocidad fue de 0.1 kms™'. La precisién de apuntamiento
es superior a 20”. Las mismas fueron tomadas por el grupo de trabajo liderado por el Dr.
Yasuo Fukui durante el mes de enero de 1998. Para mayor informacién se remite al lector
al trabajo de Yamaguchi et al. (1999).

Los dos instrumentos mencionados estdn fuera de operacién. La reduccién de los da-
tos de 12CO obtenidos con NANTEN, se llevé a cabo utilizando los softwares de anali-
sis bidimimensionales de datos astrondmicos AIPS y GILDAS y las realicé personal-
mente. Para consultar informacién general sobre este 1ltimo software se puede recurrir a:
http://iram.fr./GS/gildas.html.

Figura 6.1: Radiotelescopio de 4 metros NANTEN
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6.1.2. Procesamiento de las observaciones moleculares

En esta seccién, se resume el proceso de obtencién de archivos con formato FITS a
partir de los perfiles observados. Posteriormente, se procedié al anilisis de los datos.
El programa DRAWSPEC permite obtener informacién sobre cada punto observado, ana-
lizando el comportamiento espacial de los distintos parametros. Sin embargo, las presta-
ciones del mismo son limitadas. Por este motivo, en una segunda etapa se decidié usar
el paquete de tareas AIPS, el cual permite realizar un anailisis mas amplio. Para utilizar
dicho paquete de procesamiento de datos, se construy6 con DRAWSPEC y con GILDAS
lo que se denomina un cubo de datos. Este consiste en un archivo especial de datos (FITS,
en inglés, “Flexible Image Transport System”) que contiene un arreglo de perfiles obser-
vados dispuestos de acuerdo a un conjunto de tres ejes coordenados, dos de los cuales
corresponden a algiin sistema de coordenadas astronémicas, y el tercero a frecuencia o a
velocidad radial. Por ejemplo para los datos de CTIO, se construyé un cubo de datos de
la forma (v,l,b) donde v es la velocidad radial respecto al LSR, [ representa la longitud
galactica, y b la latitud galadctica. Luego, con la tarea IMLOD de AIPS dicho cubo estuvo
en condiciones de ser procesado por los otros programas que conforman el paquete. Una
vez hecho ésto, con la tarea TRANSPOS la informacién del cubo pasé de la forma (v,/,b)
a (1,bv).
A partir del cubo de datos pueden generarse, con la tarea SUBIM de AIPS, archivos que
consisten en un arreglo de datos dispuestos de la forma ({,b,v) donde la velocidad mantiene
un valor constante. Cominmente, a estos mapas se los llama mapas “posicidn-posicion” y
contienen la distribucion de intensidad detectada para un dado canal. También, se pueden
generar otros arreglos de datos dispuestos de la forma (v,l,b), donde obtenemos los mapas
“posicion-velocidad’ , cuando uno de los dos ejes de coordenadas se mantiene constante.
Graficamente, el cubo de datos puede representarse como la siguiente terna de ejes coorde-
nados, donde, por ejemplo, un corte en velocidad representa un mapa “posicién-posicion”.
Dicho esquema puede apreciarse en la Figura 6.2:

(atitud
pulacticn)

Mapa bidimensicos]
& una velocidad
adinl dada

)
(longind galactica)

Figura 6.2: Gréfico representativo del cubo de datos
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Para poder desplegar en forma graifica la distribucién de intensidad que presentan estos
mapas, se usa la tarea GREYS. Asi, podemos observar la variaciéon de dicha intensidad
como una graduacién cromética en tono de grises y/o en forma de lineas de contorno
para un dado nivel de intensidad, lo cual nos permite una facil identificacién de la dis-
tribucion espacial de la emision molecular en cada uno de los mapas. De esta forma, la
mera inspeccién visual de un conjunto de los mismos permite tener una primera idea del
comportamiento cinematico y de la distribucién espacial del material molecular.

Una vez reducidas las observaciones, la siguiente tarea fue identificar las estructuras mo-
leculares que pudiesen estar vinculadas fisicamente con la asociacién estelar. Para tal fin
se siguieron los pasos que se describen a continuacién:

a) Se seleccioné un conjunto de sectores de la regién observada con el objeto de ob-
tener perfiles integrados en temperatura, los cuales se calcularon con la tarea ISPEC de
AIPS. Con estos se hizo una primera identificaciéon de los intervalos de velocidad que
presentaban emision.

b) Se construyeron mapas posicidn-posicion para las dos series de observaciones
(HPBW: 8!7 y HPBW: 2!7) y posicion-velocidad para la de mejor resolucién angular.

c) Se establecié un criterio que permitiera determinar cudndo estdbamos, en un mapa
dado, en presencia de seiial. Para tal objetivo, se determiné el rms de cada mapa mediante
el siguiente procedimiento:

Primero, se graficaron mapas posicidn-posicion separados entre si por una cantidad igual a
la resolucién en velocidad que varié segiin se estén usando las observaciones de NANTEN
o de CTIO. Se cubrié todo el rango de velocidades abarcado por las observaciones.
Luego, fueron seleccionados aquellos mapas en los que no habia evidencias de la presencia
de emisién molecular. En cada uno de los mismos se utilizé la tarea TVSTAT de AIPS,
la cual permite seleccionar una regién del mapa y obtener cantidades estadisticas que
la representan, por ejemplo, el valor medio de la temperatura de brillo y su correspon-
diente ruido. Esta tarea fue aplicada a distintos sectores de los mapas escogidos. Una
verificacién de la eleccién acertada de mapas libres de sefial proviene del hecho de que en
ningin mapa se obtuvo un conjunto de puntos lindantes entre si cuya senal superase en
forma sistemadtica el ruido obtenido para cada mapa. Luego, se asigné un valor de ruido
cuadratico medio igual a 0.15 K y 0.35 K para CTIO y .para NANTEN, respectivamente.
Valores que representan un promedio de varias determinaciones independientes.
Dado que finalmente trabajaremos con un conjunto de mapas promedio de n mapas indivi-
duales, se empled la aplicacion SUMIM de AIPS para generarlos. Por la ley de propagacién
de errores puede decirse que si denominamos como o;,4 al rms de un mapa individual, el
correspondiente al mapa promedio de n mapas individuales sera

Opr = Tind

)

n
relacién que se verificé experimentalemte ya que a los mapas promedios también se les
aplicé TVSTAT, obteniéndose un valor coincidente con el resultado anterior.

d) Una vez establecido el rms de la serie de mapas “posicidn-posicién”, se analizé el
comportamiento de la distribucién espacial de la emisién a lo largo del intervalo de ve-
locidad observado, mientras que con las mapas “posicidn-velocidad’ se estudié la posible
existencia de gradientes. Para ello, en cada mapa se consideré como minima senal al nivel
correspondiente a 5 . Este punto se desarrollard en el Capitulo 7 (Resultados).
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6.1.3. Componente ionizada: observaciones en el éptico

Los datos utilizados para esta seccién de la Tesis fueron obtenidos con el telescopio
Curtis Schmidt del Observatorio Inter-Americano de Cerro Tololo (CTIO) (Ver Figura
6.3). Las observaciones fueron realizadas por los Dres. Gastén Folatelli, Nidia Morrell y
Rodolfo Barb4 durante el mes de mayo de 1999. Un telescopio tipo Schmidt consta de
una lamina correctora en la parte superior del tubo y un espejo esférico en la parte in-
ferior. Esta configuracién permite obtener imagenes que cubren un gran tamano angular
en el cielo. Este telescopio tiene un espejo primario de 91.44 cm con una placa correctora
de 60.96 cm. Para utilizar el detector CCD, se inserté un espejo secundario en el foco
Newtoniano del telescopio que le envia la sefial al CCD. La longitud focal del telescopio
es 213.57 cm y la razén focal es de 3.5.

El CCD es un detector Site de 2048 x 2048 (cada pixel tiene una irea de 24 pm x 24 pm).
La escala es de 2 ”318 por pixel, lo que implica que cada imagen abarca una zona en el
cielo de 1°3 x 1°3. Para mayor informacién sobre el telescopio y su instrumentacion, puede
consultarse el siguiente sitio web,
http://www.astro.lsa.umich. edu/obs/schmidt/manuals/shman/schmidt.html

Figura 6.3: Telescopio Curtis Schmidt de CTIO

6.1.4. Procesamiento de datos obtenidos con CCD

En términos generales, podemos decir que existe un proceso estdndar de reduccién
de iméagenes CCD directas que es la aplicacién de las imagenes de calibracion que estan
explicados en el Apéndice A. Posteriormente, se efectiian un conjunto de tareas como son:
1) la correccién por efectos instrumentales: la aplicacién de los Flat Fields para unifor-
mar la respuesta del CCD en todo el campo de la imagen, el uso de mascaras para la
identificacién de senales espiireas provenientes de la saturaciéon de objetos. Luego, se hace
el promedio de imdgenes por filtro para cada tiempo de exposicién con el fin de aumen-
tar la relacién senal-ruido, la sustraccién de rayos césmicos, la obtencién de fotometria
instrumental de estrellas estindares necesarias para la cuantificacién de flujo junto con
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la correccién por masa de aire y finalmente el pasaje a coordenadas astronémicas. Final-
mente, la sustracciéon de continuo a las imagenes de banda angosta, y la calibracién en
flujo.

El procesamiento de las imdgenes CCD directas y de las espectrales fue realizado
integramente por la tesista utilizando IRAF (Image Reduction and Analysis Facitity). El
mismo es un conjunto de programas para el procesamiento y andlisis de datos cientifi-
cos. Consiste de un conjunto de acciones, agrupadas en paquetes. Cada paquete contiene
acciones que guardan relacién entre si. El desarrollo completo del procesamiento de los
datos estd en los siguientes Apéndices de esta Tesis:

Apéndice A: Tratamiento general de las observaciones hechas con CCD
Apéndice B: Observaciones

Apéndice C: Proceso de reduccién

Apéndice D: Calibracién de flujos y Correccién por masa de aire

Apéndice E: Asignacién del sistema de coordenadas celestes a las imagenes

6.2. Bases de datos publicas utilizadas en el Infra-
ITojo

= 2MASS en las bandas de A5y = 1.25,-1.65, 2.2 um (J, H, Ks).
Cobertura: Todo el cielo.
Resolucién angular: ~ 2"
Para mayor informacién ver: http://www.ipac.caltech.edu/2mass/
Los datos estan disponibles en:
http://irsa.ipac. caltech.edu/Missions/2mass.htm

s MSX en las bandas de A5y = 8.3, 12.1, 14.7, 21.3 pym:
llevado a cabo por el Departamento de Defensa de los Estados Unidos.
Cobertura: plano galactico.
Resolucién angular: ~ 18”3
Para una completa descripcién del satélite MSX, los experimentos astrofisicos y las
técnicas de observacién ver: Mill et al. (1994); Price et al. (1996); Egan et al. (1998);
Price et al. (2001).
Los datos estian disponibles en:
http://irsa.ipac. caltech. edu/Missions/msz.html.

= TRAS en las bandas de A = 12, 25, 60 y 100 um:
llevado a cabo por la NASA IPAC Jet Propulsion Laboratory.
Cobertura: Todo el cielo.
Resolucién: depende de la banda, ~0.5'-2' (12-100 um)
Para mayor informacién ver: Wheelock et al. (1991).
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Los datos estdn disponibles en:
http://www.skyview.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/skvadvanced.pl
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Figura 6.4: Comparacién entre las respuestas de los filtros, en funcién de la longitud de
onda, empleados por MSX y por IRAS. Panel superior: Respuesta de las bandas A, C,
D y E del satélite MSX. Panel inferior- Respuesta de las bandas 12 y 25 um de IRAS.
Como puede verse en la figura, las bandas E y C son mas angostas que sus andlogas
IRAS 12 y 25 um y con una resolucién espacial mayor, con A,y de 12.13 y de 21.34 um;
respectivamente.
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Capitulo 7

Resultados

7.1. Emisiéon del gas molecular en la regiéon de Ara OB1

En la primera parte de este Capitulo se realiza un estudio a gran escala de la morfo-
logia y del campo de velocidades del gas molecular existente en direccién a la asociacién
estelar Ara OB]1. El interés de la propuesta radica en que hasta la fecha no se ha llevado a
cabo un estudio con tales caracteristicas en la zona. Por otra parte, existen evidencias de
que el complejo molecular localizado en las vecindades de AraOB1 constituye un escenario
de formacién estelar activa.

Para realizar este trabajo se recurrié a las observaciones de monéxido de carbono (}2CO)
correpondientes a la frecuencia de 115.271 GHz en la transicién rotacional J =1 — 0 del
nivel vibracional inferior. Dichas observaciones fueron realizadas en CTIO, Chile; abar-
cando una zona del cielo 2275 x 3200 centrada en Ara OB1l. Puntualmente, este trabajo
consiste tanto en la obtencién de parametros fisicos como son la densidad de columna del
CO y del Hy, masa de la nube, como también cinemdticos del complejo molecular. Con el
fin de corroborar la posible vinculacién fisica entre las nubes moleculares y el grupo este-
lar, se ha recurrido a la comparacién entre la emisién en ondas milimétricas, la infrarroja
lejana (60 pm y 100 pm) la cual ha sido extraida del relevamiento hecho por el satélite
IRAS y las del relevamiento de continuo de radio con el radiotelescopio de 64 metros de
Parkes (¥=2.417 GHz, Duncan et al. (1995)).

Como resultado de este estudio, ‘se identificaron un total de 16 concentraciones mole-
culares. En base a criterios cinematicos y morfoldgicos, se concluyé que 9 de éstas con
velocidades entre -28 y -20 kms™!, estarian vinculadas fisicamente a la asociacién. Las
velocidades radiales mds negativas se han observado a lo largo de NGC 6188. En particu-
lar, en las imdgenes épticas, NGC 6188 estd delineada por una curva que corre en forma
diagonal, con un dngulo de posicién de ~ 46° desde (I,b)=(336°.41, -1°.58) a (I,b)=(336°.
92, -1°.03). Los maximos de emisién dentro del rango de -21.7 4 - 25.5 kms™! est4n siempre
proyectados a lo largo de NGC 6188. El méximo de emisién en (I,b)=(336°.44, -1°.50) coin-
cide con la fuente IRAS 16632-4845. Teniendo en cuenta el excelente acuerdo en velocidad
entre las observaciones anteriores de radio, en direccién a la fuente IRAS 16632-4845, y el
acuerdo morfoldgico entre la nube oscura presente en las imagenes épticas y la concen-
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tracién E, es muy probable que exista un vinculo fisico con la asociacién. La estructura
denominada F, también tiene un excelente acuerdo morfolégico con zonas de alta ex-
tincién de las imdgenes épticas al oeste de NGC6 188 y presenta una velocidad radial de
-21.8 kms™~1. La extensién de la emisién, alejandose del plano galdctico en (,5)=(336°.39,
-1°.65), define otra estructura para destacar, la llamada H (velocidad radial ~-20 kms™1!).
Tanto esta estructura como las E y F tienen su contrapartida en la emision extendida en
el infrarrojo en las bandas 60 y 100 um y coinciden con la presencia de fuentes puntua-
les IRAS. En particular, en la estructura E existe una fuente de continuo compacta de
radio detectada en el relevamiento de 2.417 GHz y se ha detectado el cimulo infrarrojo
RCW-108. Los objetos mencionados son signos de formacién estelar activa en el complejo
molecular. Finalmente, la masa de las nubes individuales se encuentra comprendida entre
180 < Mg < 5800, con un total de ~ 1.4 x 10* M.

Este trabajo se incluye a continuacién en la forma en la que ha sido publicado (Arnal et
al., 2003, de aqui en mds AMRO03). Mi contribucién en el mismo consisti6é en analizar los
datos radioastronémicos y compararlos con otras bases de datos. Tuve a cargo la redaccién
de la introduccién y la confeccién de la totalidad de los graficos publicados.
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Abstract. Intermediate angular resolution (HPBW = 87) carbon monoxide ('>CO J = 1—0) line observations towards the
OB association AraOB]1 are reported. The molecular line observations cover an area of 2375 x 3200, and disclose a rich and
complex distribution of the molecular line emission. The molecular features likely to be associated with the OB-association
AraOB1 span the velocity range from —28 to —20 kms~'. The most negative radial velocities are observed along NGC 6188
(=Rim nebula). This nebula marks the interface between the Hll region RCW 108 and the highly absorbing molecular material
located westwards of the ionised region. The dominant CO structures, labeled E and F, have a radial velocity of about —23.5
and -21.8 kms™', respectively. The former harbours a bright optical knot, the infrared cluster RCW-108 and the strong IRAS
source 16362—4845. IRAS point sources are also seen in projection onto '2CO concentrations F and H. This may indicate
that the star forming process is a widespread phenomenon in this molecular complex. Extended continuum emission, having a
high degree of spatial correlation with both the infrared and molecular emission, is observed in the region. We believe that this
emission, thermal in nature, arises from the ionised surface layers of the molecular complex. The ionising agents are the high
mass stars of NGC 6193, the nucleus of AraOB1. The total amount of molecular gas related to AraOB1 is about ~1.4x 10* M,

Key words. HI regions: individual: RCW 108 — ISM: molecules — open clusters and associations: individual: NGC 6193 —

open clusters and associations: individual: AraQB1 - radio continuum: ISM - radio lines: ISM

1. Introduction

AraOB1 is a well defined association of the southern sky cov-
ering an area of ~] square degree around its central cluster
NGC 6193, Whiteoak (1963) determined for this cluster an age
of ~5 x 10% yr and a distance of 1400 pc. NGC 6193 con-
tains two early type stars, HD 150135 and HD 150136, whose
spectral types are O7 V and O5: V + O6 (Amal et al. 1988), re-
spectively. These stars are the main ionizing sources of the low
surface brightness optical emission nebula RCW 108 (Rodgers
etal. 1960). About 15’ westwards of these stars, there is a bright
rim structure that stretches over 30’. This nebula is known as
the Rim nebula (=NGC 6188), and marks the interface between
the HII region RCW 108 and a dense nearby dark nebula.
Based on an extensive photometric and photo-
graphic UBVR! study, Herbst & Havlen (1977) derived
for AraOB1 a mean colour excess of E(B— V) = 0746 and a
distance of 1320 + 120 pc. Comparing the colour-magnitude
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e-mail: arnal@iar.unlp.edu.ar
* Member of the Carrera del Investigador Cientifico, CONICET,
Argentina.
** Fellow from CONICET, Argentina.

diagram of AraOB1 with those of other young clusters, they
conclude that AraOB1 “is about the same age as the Orion
nebula cluster ~3 x 10 yr”. Using UBV-HB photometry
a similar colour excess, 0744, and distance, 1360 pc, were
derived by Moffat & Vogt (1973). Additional distance determi-
nations spans the range between 1100 and 1340 pc (Fitzgerald
1987; Kaltcheva & Georgiev 1992). Most of the distance
determinations favor a value of about ~1300 pc.

From spectroscopic observations of probable mem-
bers of NGC6193, an average baricentral radial velocity
of =30.0 + 2.8 kms~! was determined (Amal et al. 1988).
All velocities in this paper are referred to the Local
Standard of Rest. The radial velocity of RCW 108 is about
-20 kms™! (Georgelin & Georgelin 1970; Cersésimo 1988;
Georgelin et al. 1996). A small molecular cloud at a radial ve-
locity of —17 kms™' (Phillips et al. 1986) was observed near
HD 150135/6. They interpreted this cloud as “probably being
placental material”.

Embedded in a dark cloud located westwards of NGC 6193
there is an R association called AraR1 (Herbst 1975) and a
bright optical knot (Frogel & Persson 1974). Near infrared and
far infrared data revealed the existence of a compact young
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Fig. 1. Grey scale DSS2 R-image of the Ara OB1 region. A light grey tonality indicates a region of high optical obscuration. The diameter of th
circles correspond to the optical diameter of the open clusters. The filled in triangle within the circle defining the location of NGC 6193 mark
the region observed by Phillips et al. (1986). The plus signs indicate the position of some members of AraR1 (Herbst 1975). Single-pointin
molecular line observations were mostly taken at the position of RCW 108-IR.

cluster, named RCW 108-IR, related to the bright optical knot
(Straw et al. 1987).

For the sake of clarity the main optical constituents and
their relative location are shown in Fig. 1 superimposed on a
red image of the AraOB1 region retrieved from the Second
Generation Digitized Sky Survey (DSS2).

High resolution radio continuum observations at S GHz
(Goss & Shaver 1970) detect a small, high emission measure
compact HII region slightly eastwards from the bright opti-
cal knot. Radio recombination line observations of this source
(Wilson et al. 1970; Caswell & Haynes 1987) provide a radial
velocity of about —25 kms™!, that is in very good agreement
with molecular line observations of a nearby molecular cloud
(OH absorption at 1667 MHz (Caswell & Robinson 1974),
H,CO absorption (Whiteoak & Gardner 1974) and CO emis-
sion at 115 GHz (Gillespie et al. 1977, Whiteoak & Otrupcek
1982)). For all these observations the radial velocity has an
average value of =24 kms™'. These molecular line data are
single-pointing observations and provide no information on
the large scale distribution and kinematics of the molecular
gas. Extensive '>CO (J = 1-0) observations of the AraOB1

region were performed by Yamaguchi et al. (1999), as part ¢
their molecular line studies toward southern sky HIl region
“associated with bright rimmed clouds". Though they covere
an area large enough to study the large scale distribution of th
molecular gas, they focused their research on the association o
IRAS point sources with the molecular concentrations found i
the area.

Amal et al. (1987) have found evidence for the presence o
an expanding shell of neutral hydrogen in the neighborhoud o
the AraOB1 association. They suggest that this shell, possi
bly originated by the winds from massive stars of NGC 6167
could have triggered the formation of Ara OB1. Rizzo & Bajaj
(1994) also found evidence for an expanding HI structure in th
region. The latter and a multicolor polarimetric study of the re
gion (Waldhausen et al. 1999) are also in line with the sequen
tial star formation scenario suggested by Arnal et al. (1987).

In this paper, using low angular resolution observation
(HPBW = 8!7) of '2CO (J = 1-0), we carry out the firs
detailed study of the large scale distribution and kinematics o
the molecular gas towards a large region, 334275 </ < 33725
and -320 £ b < (0, engulfing the association AraOB1.
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2. Observation and data reduction

The '2CO (J = 1-0) line observations at 2.6-mm were
carried out in November 1996 using the 1.2-m Columbia —
U. de Chile radiotelescope installed at Cerro Tololo Inter
American Observatory (CTIO).

The half-power beam width of the telescope at 115 GHz
is 8/7. The receiver front-end was a Schottky barrier diode
mixer and a GaAs field-effect transistor amplifier cooled
to 77 K by liquid nitrogen. The typical system temperature,
excluding atmospheric contribution, was 370 K (SSB). A total
of 240 positions were observed covering an area of 2275 x 3°
in galactic coordinates. The integration time per point vary be-
tween 7 and 10 min, depending on source altitude and atmo-
spheric opacity. A 256-channel backend was used as a spec-
trum analyzer. The observing bandwidth was centred at a ra-
dial velocity of =20 kms™, providing a velocity resolution
of 0.26 kms™' and a velocity coverage of ~66 kms™'. A sec-
ond order degree polynomial was substracted from the observa-
tions to account for instrumental baseline effects. A typical rms
noise per profile was 0.13 K at 0.26 kms™'. Spectra were in-
tensity calibrated individually against a blackbody reference by
the standard chopper-wheel method (e.g. Kutner & Ulrich 1981
and references therein), yielding a temperature scale T cor-
rected for atmospheric attenuation, resistive losses, and rear-
ward spillover and scattering. This radiotelescope has a main
beam efficiency of 0.82 (Bronfman et al. 1988).

We also examined continuum data of this region obtained
at 1420 and 2417 MHz. These data were extracted from a sur-
vey carried out with one of the 30-m dishes (Reich et al. 2001)
of the Instituto Argentino de Radioastronomia (IAR) and the
Parkes 64-m telescope (Duncan et al. 1996), respectively.

In order to analyze the dust distribution, IRAS images at 60
and 100 um were retrieved from the web using the SkyView
facility.

3. Observational results and discussion
3.1. Carbon monoxide large scale distribution

In Fig. 2 a series of four CO profiles representing mean
emission profiles toward different areas around AraOBI
are shown. Carbon monoxide emission is detected along
four main velocity ranges, namely: i) =50 to —34 kms™';
ii) =27 to =15 kms™'; iii) —11 to -4 kms™'; and iv) O
to +6 kms™', Figure 2 also shows that the component peak-
ing around ~20 + 4 kms™'is the only one detected all over
the surveyed area. The peak velocity of this spectral feature
varies from —24 kms™'to —17 kms™', across the region. In
Fig. 3 longitude-latitude images of the CO emission distribu-
tion along the four velocity ranges mentioned above are shown.
The area covered by the HII region RCW 108 is depicted by a
circumference, while the position of HD 150135/6 is marked
by a cross.

It is readily noticeable that the molecular gas distribution is
quite dissimilar among the four ranges. In the first one, the bulk
of the molecular emission is concentrated toward the galactic
plane (|b] < 195). Within a circle of radius 13!5 centred on
HD 150135/6 there is almost no CO emission above a 50 level.
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Moreover, the ~30’ long heavily obscuring dust lane seen in
optical images to delimit the west boundary of the Rim neb-
ula, has no counterpart at these velocities. Very likely, molecu-
lar gas emission in this velocity range results from large scale
galactic structure features (Bronfman et al. 1989).

In the second velocity range, —27 to —15 kms™!, three
strong CO features are observed in the vicinity of AraOB]1.
Their radial velocity is similar, about —25 kms™', to those ob-
served in previous molecular line observations. The bright opti-
cal knot and the strong infrared source discovered by Frogel &
Persson (1974) are projected onto the molecular concentration
peaking at (I, b) = (336747, —1°50). Furthermore, a low in-
tensity bridge of CO emission is seen projected onto the region
occupied by the dark cloud adjacent to the Rim nebula. Besides
the above features, molecular emission extends towards lower
galactic latitudes to form a broad ridge that stretches, at a
galactic latitude of b ~ ~2?7, from 33429 to 3365 in galac-
tic longitude.

Along the third velocity range, ~11 to —4 kms™', the
CO emission is mostly confined to an ovoidal region delimited
by 33621 <1 <3377 and -2°5 < b < -1°5. Using the galactic
rotation model of Brand & Blitz (1993) (assuming Ry = 8.5 kpc
and @9 = 220 kms~') and using an analytical fit to the galac-
tic rotation curve, gas in this velocity range should be located
at 0.6+0.2 kpc from the Sun. Therefore, molecular gas emitting
at these velocities very likely is unrelated to AraOB1.

In the last velocity range, 0 to +6 kms™', there is almost no
CO emission above 5o level within ~1203 from AraOB1. The
only exception to this is a small feature observed at (I, b) =
(336°01, —1°63). The molecular emission is mostly confined
to the lower right part of the image, reaching a maximum
of ~0.8K around (/, b) = (3355, —2°0). According to circular
galactic rotation models, this gas at positive velocities should
be placed beyond the solar circle, at a distance of ~16 kpc.

Based on radial velocity arguments and the spatial location
of the main molecular concentrations with respect to Ara OB1,
it is very likely that most of the molecular gas probably as-
sociated with the stellar association is present in the velocity
range from —27 to —15 kms™'. In order to follow in more de-
tail its spatial distribution, in Fig. 4 a mosaic of ten images
is shown. These images cover the velocity range from -31.1
to —10.2 kms™', and every image represents a mean of the
emission over a velocity interval of ~2.1 kms™'. The cen-
tral velocity of each image is indicated in its inner lower left
corner. To help characterize the large scale velocity field ob-
served in the velocity range from —28 to —13 km s~!, differ-
ent CO concentrations are identified in Fig. 4. They are ar-
ranged in order of increasing radial velocity, and are labelled
from A through P in Fig. 4. These narrow velocity channels
show that the molecular gas distribution changes quite dramat-
ically as we move along this velocity range. From a general
point of view these images show that: a) the dark cloud ad-
jacent to the Rim nebula, represented in the first two maps
of Fig. 4 by a thick line, has a counterpart only along a
narrow velocity range centered at —27 kms™' (Features A, B
and D); b) CO emission close (<10’) to AraOB1 begins to
be noticeable about —-30 kms™'; ¢) the dominant CO struc-
tures depicted in Fig. 3b are observed along different velocity
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Fig. 2. Representative sample of average CO profiles obtained toward different regions of the AraOB1 complex. The profile units are T in K

(ordinate) and Vi sg in kms™' (abscissa).

ranges. The structure peaking at (/, b) = (336247, —1250) (see
Fig. 3b) becomes first noticeable about —29 kms™!, achieves
its peak temperature at —24 kms~' and is barely detectable be-
yond —17 kms™' (Feature E). On the other hand, the struc-
ture at (I, b) = (336225, —1°25) is first visible as a dis-
tortion of the low emission levels at —26 kms™', becomes
the brightest feature present in the image at =22 kms™' and
fades away at —17 kms™' (Feature F). Lastly, the object seen
at (I, b) = (336260, —1277) appears at more positive veloci-
ties than the other features. It becomes detectable at a So- level
at —24 kms~', peaks at —~20 kms™' and is hardly visible be-
yond —16 km s~! (Feature H); d) the broad ridge of CO emis-
sion shown in Fig. 3b as a series of scatter maxima at b = 227
and 335°00 < I < 336°50, is first detected at —20 kms~'as a
low latitude extent of the feature peaking at (I, b) = (336260,
—1°77), achieves its maximum latitude extent at —18 kms™',
and only its low longitude extreme (I < 336200) remains visi-
ble beyond —16 kms™! (Features J, K, L, M and N).

The main parameters of the structures found above are
given in Table 1. The quoted position for a given CO concen-
tration is the one corresponding to its peak emission. Bearing
in mind the spatial distribution shown in Fig. 3, it is very
likely that more than one spectral feature will be present at a
given spatial location in Fig. 4. The number of spectral fea-
tures present in the spectrum is given in the second column of
Table 1. The peak temperature, radial velocity and linewidth of
the different components were derived from a Gaussian fitting.

3.2. Infrared data
3.2.1. Extended emission

The 60 um and 100 um IRAS band maps of the region were
downloaded using the SkyView facility. In Fig. 5 the 60 um
IR emission map superimposed on the CO emission map ob-
served in the velocity range —25 to =21 kms™' is shown. Most
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Fig. 4. Distribution of the CO emission for selected velocity ranges. The velocity coverage of each map is 2.1 kms™' and its central velocity
is given by the number printed in each panel around (337200, —2260). The beam size of the CO observations is shown by a shaded circle in
the lower left corner of each map. The position of HD 150135/6 is marked by a plus sign. Low CO emission regions are indicated by a light
grey tonality. The lowest temperature contour 0.19 K (507). The contour spacing is 0.19K till 0.57 K, 0.57K (15c) between 1.14 and 5.13K
and 1.14 K (30c) between 6.27 and 8.55 K. The minimum grey-scale value is always —0.15 K whilst the maximum grey-scale value is 1.19,
3.01, 6.54, 8.38, 6.60, 6.15, 3.74, 2.33 and 3.45 K for panels a), b), c), d), e), ), g), h), i) and j), respectively. In panels a) and b) the location
of NGC 6188 (=the Rim nebula) is indicated by a thick broken line. The capital letters identify, the structures listed in Table 1.
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Fig. 3. Images of the spatial distribution of the CO emission in four different velocity ranges. The velocity range is given in the upper right
corner of each figure. The large circle indicates the angular extent of RCW 108. The beam size of the CO observations is shown by a shaded
circle in the lower left corner of each map. The position of HD 150135/6 is marked by a plus sign. Low CO emission regions are indicated by
a light grey tonality. The lowest temperature contour and the contour spacing is 0.19 K (1107). The minimum and maximum grey-scale values
are —0.15 and 3.4 K for the upper left panel, —0.15 and 2.71 K for the upper right panel, —0.15 and 1.36 K for the lower left panel, and -0.15

and 0.96 K for the lower right panel.

of the IR emission is concentrated towards the galactic plane
(b <11°)), but at = 336°5 there is an extended plateau of emis-
sion that can be traced down to b ~ —220. Superimposed on this
plateau three IR concentrations having an excellent spatial cor-
relation with CO features labeled E, F and H are easily notice-
able. The IR feature closer to NGC 6193 is the strongest one.
A characteristic seen in all three concentrations is that there
is a slight offset in position between the location of both the
IR and CO peaks, in the sense that along a hypothetical line
joining NGC 6193 and the peaks of the CO concentrations, the
IR peaks are always closer to Ara OB1 than the molecular ones.
A weak IR emission seen towards the CO feature D may sig-
nal infrared emission arising from the dusty interface between
RCW 108 and the nearby molecular material.

In order to derive some characteristic physical parame-
ters of the three main infrared features, their fluxes at 60
and 100 um were computed, after removing a local emission

background, and are given in Table 2. The coordinates of the
features are given in the first and second columns. The source
dimensions, corrected for beam broadening, in galactic longi-
tude and latitude and the position angle of the major axis, are
given in the third, fourth, and fifth columns, respectively. The
fluxes at 60 and 100 um are given in the next two columns,
whilst an estimate of the mean dust temperature, Ty, is provided
in the last two columns. The latter is derived by fitting to the
data a modified Planck function of the form v™ x B,(Tg), where
the first term accounts for the frequency dependence of the
grain emissivity. Two values of T4 form = 2 and form = 1.5
(given in bracketts) are listed. In the last column a capital letter
identifies the IR feature with its CO counterpart (see Table 1).
The quoted source peak coordinates and angular extent were
derived from a bidimensional Gaussian fitting to the IR dis-
tribution at 60 um. Those values derived from the 100 uym
map are almost identical. The 60 and 100 um fluxes were
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measured in two ways, firstly by fitting a two-dimensional
Gaussian and secondly by integrating over different polygons
surrounding the sources. In all cases a twisted-plane back-
ground was substracted off. In this way for sources D and E,
at both 60 and 100 um, fluxes are consistent with each other
to 4%, while for source F different methods agree to 9%
(at 60 ym) and 25% (at 100 um), respectively. In Table 2 a
mean value for the different flux determinations is given. These
uncertainties and those given by Fich & Terebey (1996) were
used to derived the dust temperature uncertainties quoted in
Table 2. Based on these estimates, there is a slight hint that
the dust concentration coinciding in the plane of the sky with
the CO feature E, the closest to AraOB1, may be warmer than
those IR features seen towards CO features F and H, respec-
tively.

3.2.2. Point sources

Thermal emission from dust grains may also pinpoint the pres-
ence of cold protostars or circumstellar disks and envelopes
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around young stellar objects (Henning 1996). Arnal et al.
(1987) have found evidence for an expanding shell of neutral
and molecular gas coexisting with the OB association. They
suggested that this shell could have triggered the formation
of AraOBIl. In an attempt to look for representatives of a
younger generation of stars that may still be deeply buried in
the molecular clouds observed towards AraOB1, we have se-
lected IRAS point sources that are located within the limits of a
circular region, of radius 35’, centered at (I, b) = (33625, —125).
A total of 87 sources were found. Applying the selection cri-
teria used by Junkes et al. (1992), namely: i) Fig0 < 100 Jy;
i) 1.2 £ Fi0/Feo < 6.0; iii) F25 < Feo; and iv) Qgp + Q100 = 4,
where F, is the IRAS flux density at wavelength A, and Q, de-
scribes the quality factor of the IRAS fluxes, and requiring the
IRAS source to be seen in projection onto a molecular com-
plex, a total of six infrared protostellar candidates were found.
These sources are indicated in Table 3 by a letter “J” in the
last column. In a recent paper by Yamaguchi et al. (1999),
using different selection criteria, they claimed that within the
same area nine IRAS sources may be possibly associated with
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Table 1. Position and kinematical data of the main CO features.

E. M. Amal et al.: Molecular gas towards Ara OB1

Feature n ! b Tonax Vi FWHM®
) ) (K) (kms™') (kms™")
A 4 336.38 -1.88 1.0 -28.6 2.7
4.0 -19.0 24
0.9 -9.9: 1.2
0.8 ~1.8: 3.0:
B 3 336.94 -1.00 4.8 -43.07 8.7°
21 —24.0: 2.9:
1.6 -21.5: 2.2;
C 2 336.25 -1.00 20 -45.6 3.7
23 -238 1.5
D 2 336.75 -1.25 1.3 -40.1 20
23 -24.7 36
E 1 336.44 -1.50 6.3 -234 4.5
F 1 336.25 -1.25 10.0 -21.9 i3
G 2 337.00 -0.75 1.2 -43.7¢ 71.0°
1.1 =20.7 2.1
H 2 336.56 -1.88 6.5 -19.9 35
1.9 =12 30
1 1 336.50 -2.13 50 -20.1 24
J 1 336.38 -2.25 44 -19.1 24
K 1 336.25 -2.50 49 -18.1 22
L 1 336.00 -2.50 5.8 -17.5 1.8
M 2 335.75 -2.50 58 -17.5 24
a8 -1.6: 1.0:
N 2 335.25 -2.75 39 -17.0 37
1.0 +2.2: 0.6:
(0] 1 336.69 -1.63 24 -17.5 55
P 2 336.25 -2.75 55 -16.3 20
1.3 +3.8 0.8:

9 Blend of several components.
b A colon (:) at the end indicates an unreliable fit.

molecular clouds related to RCW 108. These sources are iden-
tified in Table 3 by a letter “Y” in the last column. In Fig. 5
the position of the former are mark by small crosses while the
location of the later are indicated by open triangles. In the same
figure the large cross marks the position of HD 150135/6.

Though the “class” of an object, exclusively based on its
location in an TRAS-based color—color diagram, is far from
being determined without ambiguity (e.g. different “classes”
of objects may fall within the same occupation zones (see
Walker et al. 1989)), it is striking that most of the object
listed in Table 3 appear projected onto the brightest parts of
the molecular concentrations. The brightest infrared source,
IRAS 16362-4845, coincides with a compact young infrared
cluster of stars (Straw et al. 1987). This cluster may represent
“the tip of the iceberg of a larger population of (young) stars”

(Melnick 1992). The IRAS sources given in Table 3 may pin-
point to sites where star formation is taken place throughout the
AraOB1 complex.

3.3. Radiocontinuum data

A 2.4 GHz small scale component image (Duncan et al. 1995)
of a region larger than the one covered by the AraOB1 com-
plex is shown in Fig. 6. Noteworthy the continuum emis-
sion extendes towards lower galactic latitudes between the
galactic longitude interval 33620 < I < 3380. This fea-
ture, that appears as detached from the overall galactic con-
tinuum emission that is mostly confined at |b| < 1°0, depicts a
strong point-like object superimposed on to an extended emis-
sion. From here onwards we shall refer to the latter as to the
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Fig. 5. Overlay of the IRAS 60 um emission (grey scale) and the mean CO emission along the velocity range —25.0 to —21.0 kms™~'. The grey
scale minimum and maximum are 200 and 750 MlJy/sr. The lowest countour level is 0.25 K (80°) and the next contour levels are 0.5, 0.75, 1.0,
1.5 and 2 K. From there onwards the contour spacing is 1 K. The position of HD 150135/6 is marked by a large cross. The position of those
sources fullfilling the Junkes criteria are marked by a small cross, while the location of those having a capital “Y” in the last column of Table 3
is given by an open triangle. Notice the relative shift in position between the infrared and CO maxima.

Table 2, Flux densities at 60 and 100 um and dust parameters.

! b © © PA S(60um) S(100um) Ts(m=15) Ts(m=2.0) Notes
©) ) O O O ady) ay) (K) ()
33631 -125 15 56 2 7500 12400 342+68 30956 F
33649 -148 45 36 144 17000 23400 37.3£8.1 33264 E
33654 -1.79 104 80 154 2900 5400 32.5£62 29552 H

plateau. In Fig. 7 the 2.4 GHz continuum emission and the
CO spatial distribution observed in the velocity range from —25
to —21 kms™' are shown together. In this image the point-like
source coincides with the CO feature labelled E. Its total flux
density is S246Hz = 9.2 + 0.6 Jy and its peak emission is lo-
cated at (I, b) = (336252, —1248). This source very likely rep-
resents the 2.4 GHz counterpart of the compact HII region de-
tected at 5 GHz (S sgu, = 8.6 Jy) by Goss & Shaver (1970), and

interferometric observations at 0.408 GHz (So4cu: = 2.2 Iy)
by Shaver & Goss (1970). The observed flux densities are fully
consistent with a thermal nature for this source.

After removing the point-like source, the plateau contin-
uum emission shows some degree of morphological correspon-
dence with the CO structures labelled A, B, D, E, H and O.
Its total flux density at 2.4 GHz is 210 + 23 Jy. Under the
assumption of an optically thin thermal continuum emission,
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Table 3. IRAS point sources.
IRAS source { b S(12ym) S (25um) S (60um) S (100 um) Notes
) ) Jy) dy) Jy) dy)

163454910 33601 -1.54 25 1.9 264 127.0 J
16348-4849 33630 -1.34 27 17.1 356.0 4080.0 Y
163554851 33634 -145 25 26 46.0 901.0 Y
163814912  336.37 -1.99 0.7 14 25.6 311.0 Y
163624845 33649 -1.48 208.0 2980.0 12200.0 187000 1Y
163784900 33649 -1.83 2.0 1.1 76.8 435.0 J
163824904 33649 -1.93 1.2 13 26.5 399.0 Y
163624841 33655 -1.42 49 123 710 18700.0 Y
163794856 33655 -1.80 26 17.9 164.0 516.0 Y
163574832 336.59 -1.26 14 29 40.7 63.9 ]
163654836 33664 -1.41 1.6 23 48.5 138.0 Y
163874855 336.64 -1.89 08 i1 13.6 339.0 Y
163854844 336.76 -1.74 14 0.8 85 49.6 J
16396-4902 336.66 -2.08 0.9 1.3 138 81.6 J

the otal number of ionising photons needed to account for the
continuum flux is Nye = (3.0£0.3)x 10 s~ (Chaisson 1976).
Bearing in mind possible geometrical effects (e.g.: the rela-
tive location of NGC 6193 with respect to the nearby molecular
clouds), adopting for the most massive stars of this open clus-
ter the spectral types provided by Arnal et al. (1987), and re-
lying on the ionising fluxes calculated by Schaerer & de Koter
(1997), the most massive stars of this open cluster are quite ca-
pable of providing the required number of Lyman continuum
photons.

In this context, we interpret the plateau continuum emis-
sion as mainly arising from the ionized skin of those molec-
ular clouds located in the vicinity of NGC 6193. On the other
hand, the surface layers of those CO structures located further
away from NGC 6193 (e.g.: CO features C and F) should be
hit by a smaller number of ionizing photons, thus explaining
the weakness (or lack of) continuum emission possibly arising
from these molecular concentrations.

Summing up, the point-like continuum source very likely
represents a region of on going star formation within the
AraOB1 complex, while the plateau emission may be origi-
nated in the ionized surface layers of those molecular clouds
located in the neighbourhood of NGC 6193.

3.4. Molecular gas associated with AraOB1

In Fig. 8 an overlay between a MAMA R-image of the
region and the integrated molecular emission in four ve-
locity spanning the interval from -27.1 to —20.1 km s7!
is shown. The position of the most conspicuous members
of NGC 6193 (HD 150135/6) is marked by a cross. In the op-
tical image the interface between the Hm region RCW 108
and nearby (to NGC 6193) molecular clouds is delinated by a
dark grey lane running diagonally, at a position angle of ~46°,
from (I, b) = (336241, —1358) till (336292, —1203). It is worth

mentioning that in all these images the molecular emission has
a very good spatial correlation with the high obscuration re-
gions (light grey tones in the optical image) seen in the neigh-
bourhood of AraOB].

The peaks of CO emission are always seen projected, in
the velocity range from —27.1 to -25.5 kms™' (see Fig. 8a)
along the high extinction lane running paralell to the ridge of
high intensity H, emission that signals the interface between
RCW 108 and a nearby molecular cloud. The maximum of the
CO emission at (I, b) = (336244, —1°50) is coincident with
the location of the bright optical knot and the strong infrared
source discovered by Frogel & Persson (1974) (RCW 108-IR
in Fig. 1). Towards lower galactic latitudes the low level emis-
sion abruptly changes in direction at (I, b) = (336340, —1°55).
A closer look at the optical image reveals that this sudden
bend closely follows a part of the Rim Nebula that in this re-
gion is not so bright at optical wavelengths as the one seen
in the immediate vicinity of NGC 6193. Based on above, we
interpret the bulk of the low level emission seen in this veloc-
ity range as arising from molecular gas related to those dark
clouds which define the low longitude boundary of NGC 6188
(=Rim Nebula). All the single-pointing molecular line obser-
vations carried out in the past, were taken at the position where
the brightest CO emission is observed (Feature E in Fig. 4).
Bearing in mind the agreement in velocity between our CO data
and other gaseous tracers (e.g. radio recombination lines and
other molecular species) and the excellent morphological cor-
relation between feature E and an optically visible dark cloud,
a close relationship between this feature and the Ara OB1 com-
plex is very likely.

At slightly more positive velocities, —25.3 to —23.7 km s™'
(see Fig. 8b), the above mentioned pattern still persists, but
two new molecular concentrations are observed westwards of
feature E. These features, labelled C and F, also have a quite
striking morphological correspondence with high obscuration
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Fig. 6. Image of the 2.417 GHz small scale image (grey scale) (Duncan et al. 1995). The grey scale minimun and maximum are -0.4
and 30 Jy/beam, respectively. The lowest two contour levels are 0.36 K (30) and 0.72 K. The next contour level is 1.08 K and from there
onwards the contour level spacing is 1.08 K. The position of HD 150135/6 is marked by a cross.

patches located further away from the interface, and both de-
pict a radial velocity, -23.8 kms™', that is similar to that of fea-
ture E. The molecular emission seen along the dark cloud de-
limiting NGC 6188 achieves its maximum intensity at (/, b) =
(336275, —1°25) (Feature D) and the extreme side closer to the
galactic plane is much broader than the one observed in Fig. 8a.
This broadening may be due to an increasing contribution from
feature B.

In the velocity interval from ~23.5 to ~21.9 kms™' (Fig. 8¢)
the CO emission extends further away from the galactic plane.
A new feature sets in at (/, b) = (336239, —1965). In this veloc-
ity range, this new feature shows the distribution in the plane
of the sky of the negative velocity wing from the CO defining
feature H. Only a narrow throat of molecular emission joins
feature D with the main body of emission from objects C, E
and F. Though feature B still remains visible, it begins to be
distorted by the molecular emission arising from feature G.

In the last velocity range (Fig. 8d) there is almost no
CO emission observed along NGC 6188. Only a small con-
tribution from the positive velocity wing of the line aris-
ing from feature B is still observable. The dominant struc-
ture is now located some 20’ away from NGC 6193 along
a position angle of ~205°. The mean radial velocity of this
feature is —20 kms™' and its southern extension marks the lo-
cation of feature I.

At more positive velocities (see Fig. 4) though new CO fea-
tures are observed, they are located at a projected angular dis-
tance of ~45’ (~17.5 pc at 1300 pc) from NGC 6193 and its
possible physical link to the AraOB] complex becomes in-
creasingly difficult to assess.

It is worth mentioning that a mean CO spectrum (Fig. 9) of
feature O shows a peak velocity at —17.5 kms™' and a FWHM
of 5.5 kms™', This feature is very similar to the one observed
by Phillips et al.(1986) in the '2CO J = 21 transition.
Though in the 1.3-mm transition this spectral feature arises
from an isolated CO cloud, our coarse angular resolution pre-
vent us from establishing whether the 2.6-mm emission arises
from a spatially isolated cloud or else originates in a much more
extended feature.

Taking into account that the O-stars HD 150135/6 are the
main ionizing sources of the difuse HIl region RCW 108, that
NGC 6188 signals the interface between this HII region and a
prominent dust lane seen nearby, and bearing in mind the close
agreement in radial velocity among the different line observa-
tions, we conclude that all these objects are located at a com-
mon distance. ’

Henceforth, based on the kinematical and morphological
evidence presented above, we conclude that the CO features
labelled A, B, C, D, E, F, H, I and O represent the bulk of
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Fig.7. Overlay of the 2.417 GHz emission (grey scale) and the mean CO emission along the velocity range —25.0 to —21.0 kms~'. The grey
scale minimum and maximum are —0.4 and 20 Jy/beam. The lowest countour level is 0.25 K (8¢c°) and the next contour levels are 0.5, 0.75, 1.0,
1.5 and 2 K. From there onwards the contour spacing is 1 K. The position of HD 150135/6 is marked by a large cross. Notice the extremely
good positional coincidence between the CO feature E (contour lines) and the high obscuration regions visible in the continuum map.

the molecular gas physically related to the OB association
AraOBl1.

.5

There seems to be a clear pattern in radial velocity across
the area, in the sense that molecular gas in the northern part of
the AraOB1 complex moves at more negative radial velocity
than the gas located in its southern part. This may be a con-
sequence of the complex history of interaction that may have
taken place in the region (Arnal et al. 1987; Rizzo & Bajaja
1994). This particular point will be addressed in a future work
to be published elsewhere.

3.5. Physical and dynamical properties
of the molecular gas

The observed properties and derived physical parameters of
the molecular concentrations likely to be genetically associ-
ated with Ara OB1 are given in Table 4. A letter identifying the
molecular concentration is given in the first column. For com-

pletness the corresponding galactic coordinates are taken from
Table 1 and are reproduced in the second and third column of
Table 4. The excitation temperature, Tex, (fourth column) is de-
rived from the optically thick '2CO (J = 1-0) emission. The
line width, AV, given in the fifth column of Table 4 is derived
from a Gaussian fitting to the mean CO emission profile. The
latter is obtained by averaging all of the spectra within a molec-
ular cloud. The mean radial velocity of each concentration, V,,,
is given in column sixth. The major (L) and minor (/) axis, sev-
enth and eighth columns, are corrected for beam broadening.

Using the integrated CO line intensity, Wco, and
a H; column density to Wgp ratio of (23 £ 0.3) x
10 moleculescm™ (K km s™')~! (Strong et al. 1988), the
total mass of the molecular clouds can be derived. However,
this H, column density to Wco ratio has to be scaled down
by 0.82 from the published value by Strong et al. 1988, to ac-
count for the different calibration scale (Bronfman et al. 1988)
of the database from which it was derived, giving a ratio
of 1.9% 10%° moleculescm=2 (K kms™')~! for the inner Galaxy
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Fig. 8. Overlay of a MAMA R-image (grey scale) and the CO distribution in four selected velocity ranges. The channel width is 1.8 kms™',
The central velocity of each image is given in the upper left corner of each figure. The lowest contour level is 0.25 K. The next contours are
0.5, 0.75, 1.0, 1.5 and 2.0 K. From there onwards the countour spacing is 1 K. The position of HD 150135/6 is marked by a cross. Notice the
extremely good positional coincidence between the CO maxima and the high obscuration regions visible in the infrared image.

(Murphy & May 1991; Mauersberger et al. 1996). Therefore,
adopting a mean molecular weight per Hz of 2.76my, the total
mass given in the ninth column of Table 4 is derived. A mean
volume density, tenth column, is derived from the ratio of the
total molecular mass and the volume of an ellipsoid whose ma-
jor and minor axis are L and /, respectively.

There is a clear spatial correlation between the FWHM of
the CO line of a given concentration and its angular distance
to AraOB1. The broadest profiles are observed towards fea-
ture E, the closest concentration to AraOB1, where the FWHM
is of the order of 4.6 kms™', while in regions located fur-
ther away typical FWHM figures fall in the range from 2.4
t0 3.0kms™'.

4. Conclusions

We have observed the '2CO (J = 1-0) line towards an
area of 2275 x 3°0 covering the whole of the OB-association
Ara OB1. The main results of this paper are the followings:

a) A total of sixteen molecular clouds were identified across
the surveyed area. Based on both morphological and

kinematical arguments, nine out of those sixteen concentra-
tions are likely to be associated with the obscuring material
observed in the vicinity of NGC 6193.

b) The total molecular mass related to AraOB1 amounts
to ~1.5 x 10* M,. Individual cloud masses and average
cloud densities vary between 180 < M < 5800 My and
about 10? < n < 10* moleculescm™, respectively.

¢) The radial velocity of the majority of the CO struc-
tures associated with AraOB]1 falls in the narrow velocity
range —24 to ~20 kms™'. Concentrations labelled A and O,
seen in projection close to NGC 6193, depict the highest
negative (—~28.5 kms™") and positive (—17.5 kms™') veloc-
ities, respectively. The complex kinematical history of this
region (e.g.: Arnal et al. 1987; Rizzo & Bajaja 1994) may
explain our findings.

d) The molecular concentrations E, F and H have a strong
counterpart at 60 and 100 um. The dust lane adjacent to
the Rim nebula (=NGC 6188) is also observable at infrared
wavelengths.

e) Concentration E coincides with a strong point-like source
seen in the radio continuum survey at 2.417 GHz
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Table 4. Parameters of the main CO features associated with AraOB1.

Feature ! b Texc AV Vm L 1 M n
) () (K (kms™') (kms™') (pc) (pc) (10°x Mo) (10°x cm™)

A 33638 -1.88 4.0 3.2 —28.5 43 27 0.18 0.22

B 33694 -1.00 5.2 30 -24.0 5.7 43 0.84 0.30

C 33625 -1.00 54 1.5 -23.8 1.3 26 0.18 1.60

D 336.75 -1.25 55 34 -24.6 27 23 0.41 1.10

E 33644 -150 95 4.6 -235 47 27 3.0 4.40

F 33625 -1.25 134 30 -21.8 40 23 2.90 5.30

H 33656 -1.88 103 32 =200 107 6.2 5.80 0.56

I 33650 -2.13 8.2 2.7 -19.8 50 40 0.60 0.30

0 33669 -1.63 56 5.5 -17.5 73 44 0.54 0.09
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Fig.9. Mean 'CO (J = 1-0) profile obtained at the position ob-
served by Phillips et al. (1986). The profile units are T, in kelvin units
(ordinate) and Vi sg in kms™' (abscissae).
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(Duncan et al. 1995). This ‘source was first detected by
Goss & Shaver (1970) at S GHz as a high emission mea-
sure compact HI region. The peak of this radio continuum
source is also coincident with the strong IRAS point source
16362-4845. Very likely the IRAS source and the com-
pact HII region are different observational manifestations
of a star forming process that is going on in the interior of
molecular concentration E.

) Extended continuum emission possibly originated in the
ionized surface layers of the Ara OB1 molecular complex is
observed. Its total flux density at 2.417 GHz is 210+ 23 Jy,
and this large scale thermal continuum emission can be ac-
counted for by the ionization produced by the Lyman con-
tinuum photons emitted by the massive stars of NGC 6193.

g) IRAS point sources are also seen projected onto
12CO concentrations F and H. Likewise in the case of

IRAS 16362—-4845, these infrared sources may be indi-
cating that the star-forming process is a widespread phe-
nomenon in this molecular complex.
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7.2. Antecedentes de RCW 108

La presencia de estrellas de gran masa desencadena la formacién de frentes de ioni-

zacion y de burbujas interestelares que se propagan en el medio interestelar. La expansién
de la regién HiI o de la burbuja interestelar hacia zonas moleculares adyacentes, puede
ocasionar la formacién de un nuevo grupo estelar. Este proceso, llamado formacién es-
telar secuencial (Elmegreen 1992 y referencias alli citadas) predice, entre otras cosas, un
gradiente de edad en las estrellas de la region.
Arnal et al. (1987) propusieron que la regién de Ara OB1 serfa uno de los sitios dentro
de nuestra Galaxia donde este proceso estaria teniendo lugar. En este caso particular, los
vientos de las estrellas de NGC 6167, cuya edad seria de ~5 x 107 afios habrian creado
una cascara de gas atémico en expansién. La interaccién de la misma con las nubes mo-
leculares preexistentes en la regién habria resultado en la formacién de NGC 6193, cuya
edad seria de ~5 x 10° afios. Como se mencioné en el Capitulo 2, el sistema miltiple de
estrellas O (HD 150135 y HD 150136) de este ctimulo son las principales fuentes excita-
trices de la regién Hiit RCW 108 (Rodgers et al., 1960) en la que Ara OBl se encuentra
inmersa. Unos 15’ al oeste de la misma se encuentra la interfaz entre la regién Hil y la
nube molecular adyacente cuya contrapartida éptica es la Nebulosa del Borde (en inglés,
Rim Nebula), NGC6188. La misma se ve como un arco brillante en imédgenes 6pticas,
que se extiende unos 40’ en sentido norte-sur. Situado a unos 3’ al oeste de NGC 6188
se encuentra el cimulo infrarrojo RCW 108-IR. Este ciimulo presenta una emisién muy
intensa en el infrarrojo y muy probablemente representa una generacién muy nueva de
estrellas, cuya edad seria de ~ 10* afios (Urquhart et al., 2004), todavia inmersa en la
nube natal. La expansion de RCW 108 sobre la pared molecular podria haber generado
a NGC6188. En partes mds internas de la nube molecular la accién misma del frente de
choque fotoinducido, podria haber generado o inducido la compresién de niicleos de alta
densidad, bajo el proceso conocido como Implosién Provocada por Radiacién (Lefloch &
Lazareff, 1994 y referencias alli citadas). Este proceso podria explicar la formacién del
ctimulo infrarrojo RCW 108-1R.

Hacia el este de¢ RCW108-IR, se encuentra una regién Hir ultracompacta (UCHII)
descubierta por Goss & Shaver (1970). Observaciones posteriores de la misma hechas con
alta resolucién angular en el continuo de radio en 4.8 GHz y 8.3 GHz y en la linea de
recombinacién H92a con el ATCA (Urquhart et al., 2004), revelaron que la UCHII posee
una medida de emisién de ~ 107 pccm™%, un tamafio de ~0.1 pc y que podria ser ex-
citada por una estrella de tipo espectral O9 de la ZAMS. Las mediciones hechas con la
linea de recombinacién dan como resultado una velocidad radial de -24 kms™!, en exce-
lente acuerdo con la velocidad radial del 2CO observada en (J= 1 — 0) en direccién a
RCW 108-IR (AMRO3 y referencias alli citadas).

Como ya se mencioné, las observaciones de la transicién J= 1 — 0 del 2CO con re-
solucién angular intermedia (8!7), permitieron identificar 9 concentraciones relacionadas
con la asociacién, en un rango de velocidades radiales de -28 kms™'a -20 kms™!. Las
velocidades radiales més negativas se encontraron en direccion a NGC 6188.

Estas observaciones permitieron estudiar el comportamiento a gran escala del gas mo-
lecular asociado a Ara OB1. Sin embargo, su resolucién angular (8!7) y en velocidad (0.26
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kms™!) son insuficientes para analizar con mayor detalle la distribucién a pequeiia es-
cala del campo de velocidades de NGC 6188 y de las estructuras moleculares identificadas
como E, F y H. Para superar estas limitaciones se han llevado a cabo observaciones de
la transicién J= 1 — 0 de dos isétopos del monéxido de carbono: del 2CO y del 3CO
con el telescopio de ondas milimétricas de 4m-NANTEN. Los datos del 3CO han sido
gentilmente facilitados por el Dr. Fukui (Department of Astrophysics, Nagoya University,
Japén). Para mayor detalle de las observaciones ver Capitulo 6 (seccién 6.1).

La geometria particular de esta regién, permite observar casi de perfil la regién Hi1

extendida (RCW108), la interfaz (NGC 6188) y la nube molecular. Este hecho, junto con
la distancia de esta regién relativamente cercana al Sol (~ 1320 pc, Arnal et al., 2003 y
referencias alli citadas), hacen de la misma un sitio ideal para estudiar a gran escala el
impacto de la radiacién ultravioleta de las estrellas de NGC 6193 sobre el complejo mo-
lecular. La radiacién del ultravioleta lejano, FUV, de estas estrellas de gran masa alcanza
al complejo molecular, modificando sus condiciones fisicas y quimicas, formando las lla-
madas regiones de fotodisociacién, PDRs, (Hollenbach & Tielens, 1997). Estas regiones
son brillantes en el infrarrojo, por lo que la informacién obtenida del satélite MSX que
cubre el rango de longitudes de onda de 6.8 um a 22 um, es de gran utilidad para su es-
tudio. Con los datos del satélite MSX realizaremos la buisqueda de PDRs en los entornos
de NGC 6188 y caracterizaremos a gran escala la distribucién del polvo.
Esta informacién complementada con el uso de otras bases de datos piblicos en el infra-
rrojo (2MASS e IRAS), nos permitird hacer un andlisis mas exhaustivo de estas regiones,
realizando una biisqueda de fuentes que se puedan asociar a los procesos de formacién
estelar dentro del complejo molecular. Comerén et al. (2005) y Urquhart et al. (2004)
realizaron una bisqueda de candidatos a objetos estelares jovenes inmersos en estas con-
centraciones moleculares. Sin embargo, las zonas analizadas por estos trabajos se limitan
a un area muy pequeiia respecto del total. Los sectores estudiados por estos autores apa-
recen indicados con rectdngulos en la Figura 2.1 (Ver Capitulo 2 en la parte de “Resefia
Histérica”).

La organizacién de este Capitulo es la siguiente: primero se realiza una comparacién a
gran escala de los resultados obtenidos con el telescopio de 1.2-m de CTIO (HPBW: 8!7)
con los de NANTEN (HPBW: 2!7). Luego, se analiza la distribucién espacial y las propie-
dades fisicas del gas molecular en los alrededores de NGC 6188 con los datos de 12CO y de"
13CO de NANTEN. La discusién de los resultados encontrados con las lineas de emisién
en el 6ptico comienza con una descripcién a gran escala de la regién Hit RCW 108 y con-
tinida con la caracterizacion de la distribucién del gas ionizado. La misma se realizara con
la medicién de cocientes entre las lineas [S II] con Ha y [O IIIj con Ha. Para ello, se
utilizaran las imdgenes tomadas con el telescopio Curtis-Schmidt cuyo procesamiento ha
sido ampliamente discutido en los Apéndices de esta Tesis. Luego, se procederd con la
distribucién de polvo y la identificacién de PDRs en la zona. Utilizando las bases de datos
publicas del 2MASS y del satélite MSX, se buscaran fuentes candidatas a objetos estelares
en formacién, examinando la distribucién espacial de fuentes proyectadas en direccién a
las nubes moleculares estudiadas previamente en este Capitulo.

Por 1ltimo, con la correlacion cruzada de la informacién obtenida de la emisién molecular,
Optica e infrarroja discutiremos si existen indicios de formacion estelar activa ademas de
los estudiados por otros autores. En la Figura 7.1 aparecen indicados los distintos consti-
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tuyentes de la vecindad de Ara OB1 mencionados en los parrafos anteriores y las regiones
observadas con los tres conjuntos de observaciones: de 12CO obtenidos con CTIO y de
12CO y de 3CO observadas con el telescopio NANTEN.
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Figura 7.1: Zonas estudiadas con el conjunto de observaciones de 2CO obtenidos en
CTIO y de 2CO y de 3CO observadas con el telescopio NANTEN. Panel izquierdo:
imagen 6ptica (DSS2-R) de la zona analizada por AMRO03. El rectdngulo con lineas pun-
teadas indica la regién estudiada con datos de NANTEN, que corresponde a la parte
central de la regién Hit RCW 108 (1°0 x 0°83). El rombo indica la regién que cubren los
datos correspondientes a la emisién de la transicién (J = 1 — 0) del 3CO. Panel dere-
cho: imagen 6ptica (obtenidas con el telescopio Curtis-Schmidt en CTIO) de RCW 108,
donde se indican la interfaz entre la nube molecular y la regién ionizada, NGC 6188, el
cimulo infrarrojo RCW108-IR, y una de las principales estrellas excitatrices de la regién
Hii, HD 150135. Rectdngulos blancos: zonas observadas con el telescopio NANTEN en la
transicién (J = 1 = 0), del 2CO. Los datos con muestreo completo e incompleto (obser-
vaciones espaciadas en un haz) pertenecen a los rectdngulos A y B, respectivamente. Para
identificar a la zona B se toma como referencia la nube Sandqvist 182 (Sandqvist 1977).
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7.3. Resultados observacionales y discusion: gas mo-
lecular

7.3.1. Emisién a gran escala del gas molecular

Las observaciones de resolucién angular intermedia (8'.7) permitieron determinar la
distribucion espacial y cinematica del gas molecular en direccién a Ara OB1.

De las 16 concentraciones moleculares identificadas, nueve de ellas, con velocidades
entre -28 y -20 km s, estarian vinculadas fisicamente a la asociacién Ara OB1 (AMRO03).

En esta parte de la Tesis, estudiaremos con mayor detalle espacial el comportamiento
cinematico del gas molecular en un area de 1.0 grados x 0.83 grados que contiene a
NGC6188 (situada casi en el centro de la imagen del panel derecho de la Figura 7.1).
Para ello, se utilizarin las observaciones obtenidas con el telescopio de ondas milimétricas
de 4m NANTEN de dos especies isotépicas del monéxido de carbono, el 2CO y el 13CO.
Los datos de 3CO utilizados en esta Tesis, forman parte del trabajo de Yamaguchi et al.
(1999) quienes realizaron un estudio estadistico de los efectos dindmicos de las regiones Hi1
sobre la formacidn estelar. En el mismo, los autores escogieron zonas de nubes moleculares
que mostrasen evidencias de que el gas molecular se encontraba asociado fisicamente con
regiones Hil. Este trabajo se bas6 en la biisqueda de fuentes IRAS posiblemente asocia-
das fisicamente a concentraciones moleculares, de las cuales se obtuvieron los pardmetros
observacionales y fisicos. La resolucién- angular y en velocidad de estos datos permiten
estudiar, en los entornos de Ara OBl, la distribucién del gas molecular representado por
el 13CO. Ademds, nos da la posibilidad de comparar estos resultados con las observaciones
de 2CO hechas con el mismo intrumento.

En la Tabla 7.1 se resumen los datos instrumentales mas relevantes de los tres conjun-
tos de observaciones: de 12CO obtenidos en CTIO y de 2CO y de 3CO observadas con el
telescopio NANTEN. Las resoluciones espaciales y en velocidad de los datos de NANTEN
correspondientes al 2CO y al 13CO son muy parecidas, lo que las hace directamente com-
parables. Estos tres conjuntos de observaciones se describieron en detalle en la Seccién 4.1.

Con el fin de comparar a gran escala los resultados obtenidos con el telescopio de
1.2-m en CTIO (HPBW: 8'.7) con los d¢ NANTEN (HPBW: 2'.7), la Figura 7.2 muestra
la distribucién espacial de la emisién molecular integrada en ‘el intervalo de velocidad de
[-28,-20] kms™! (contornos) superpuesta con la imagen Ha (escala de grises) obtenida con
el telescopio Curtis-Schmidt (Capitulo 6 de esta Tesis). El panel izquierdo muestra los
datos de 2CO obtenidos en CTIO, mientras que el panel derecho, los datos de la misma
linea obtenidos con NANTEN.

Mientras que los datos de CTIO cubren toda el 4rea, las observaciones de NANTEN se
limitan a los alrededores de NGC 6188 (concentraciones B, D y E) y a las concentraciones
identificadas como C y F en el trabajo de AMRO3. Por eso no estd presente en el panel
derecho de la Figura 7.2 la emisién al sudeste de NGC 6188 (concentracién H, AMRO03).
Los datos de mayor resolucién angular de 12CO, muestran que las concentraciones identifi-
cadas con los datos de resolucién angular intermedia (panel superior izquierdo de la Figura
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Tabla 7.1: Algunos pardmetros observacionales de los datos de 12CO y de 3CO obtenidos
con los telescopios en CTIO y en NANTEN.

Telescopio | isétopo | resolucién | resolucién | espaciado de las rms de los
observado | angular | en velocidad posiciones datos reducidos
[] [kms™!] observadas [K]
CTIO 2Co 8.7 0.26 10! x 10! 0.15
NANTEN 12CO 2.7 0.055 2!04 x1!35[% 0.35
408 x 2!07[%] 0.42
NANTEN BCO 2.7 0.11 4!0 x40 0.35

® Los datos con muestreo completo e incompleto (observaciones espaciadas en un
haz) pertenecen a las regiones indicadas con los rectangulos A y B de la Figura 7.1,
respectivamente.

7.2), presentan estructuras a pequeiia escala. Se destaca el excelente acuerdo morfolégico
entre las concentraciones moleculares y las zonas de alta absorcién en el éptico. Las ob-
servaciones de NANTEN, muestran un comportamiento cinematico mucho mas complejo,
con la existencia de un gradiente de -0.25 kms™!pc~! en la velocidad radial a lo largo de la
interfaz entre RCW 108 y el complejo molecular, alcanzando las velocidades mds positivas
(-23.8 kms™!) en su extremo norte (~a 16" 40™ 15°, § -48° 2(0'). Las concentraciones al
oeste de la interfaz tienen las velocidades mas positivas de todo el sector.

El panel inferior de la Figura 7.2 muestra la distribucién espacial de la emisién mo-
lecular del 3CO integrada en el intervalo de velocidad de [-28,-20] kms™! (contornos) su-
perpuesta con la imagen Ha (escala de grises) obtenida con el telescopio Curtis-Schmidt
en CTIO. La distribucién espacial de la emisién de 3CO es similar a la de mejor reso-
lucién angular de 2CO (panel superior derecho). Las velocidades radiales maximas se
corresponden a las de 2CO.

Aparece el notable acuerdo morfolégico con las zonas de absorcién en el éptico en
la interfaz y en la concentracién F (AMRO03). Estos datos muestran que la concentracién
llamada H (AMRO03) tiene una estructura a pequeia escala, con la presencia de varias sub-
concentraciones. Sélo una de ellas se corresponde claramente con una zona de absorcién
en el éptico.
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Figura 7.2: Distribucién espacial del gas molecular en el entorno de NGC 6188 en el rango
de velocidad radial de [-28, -20] kms~!. Cada mapa es la superposicién de la emisi6n
del gas ionizado (Ha, en escala de grises) y de la emisién promediada de CO (lineas de
contorno). Panel superior izquierdo: Observaciones en CTIO, donde aparecen identificadas
las concentraciones encontradas por AMRO03. El espaciado de los niveles de contorno es
de 13 o, comenzando por 6 o. Panel superior derecho: emisién de 2CO obtenida con
NANTEN. El espaciado de los niveles de contorno es de 37 o, comenzando por 37 o.
Se indican las velocidades radiales correspondientes al maximo de emisién. Los circulos
situados en el extremo superior izquierdo de estos paneles, indican el tamano del haz de
cada una de las observaciones. Panel inferior: emisién de 3CO obtenida con NANTEN,
donde aparecen identificadas las concentraciones tal como se muestran en la Tabla 2 del
trabajo de Yamaguchi et al. (1999), junto con las velocidades radiales correspondientes
al maximo de emisién. Los primeros tres niveles de contorno son: 8 o, 16 g y 24 g, luego
estdn espaciados 16 o.
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7.3.2. Distribucién espacial de la emisién de 2CO a lo largo de
NGC 6188 y en la region de Sandqvist 182

La Figura 7.3 muestra la emisién de 2CO dentro del intervalo de velocidades radiales
de [-30,-18] kms~! superpuesta a la imagen 6ptica (escala de grises) de NGC6188. El
rango en velocidad de 2 kms~! abarcado por cada mapa, se escogié con el fin de mos-
trar la riqueza en las estructuras espaciales a pequefia escala que aparecen a lo largo de
NGG 6188. En todo el rango de velocidades que abarca la Figura 7.3, es notable la ex-
celente correlacion espacial entre el gas molecular y la interfaz. En los mapas aparecen
indicadas las estructuras llamadas B1, B2, D1, D2, D3, D4, E1, E2, E3, E4, E5, E6, E7,
E8, E9, E10, E11 que corresponden a subestructuras de las rotuladas como B, D, y E
encontradas originalmente en los datos de CTIO (AMRO03). Como parte de la descripcién
de la distribucion espacial de la emision del gas molecular, se listan en la Tabla 7.2 las
coordenadas ecuatoriales celestes de las distintas estructuras identificadas. Las mismas
figuran de la siguiente forma: (o, §)=(hh:mm:ss,gg:mm). Considerando que la precisién
en las coordenadas es del orden de 1/5 del haz del radiotelescopio NANTEN (~2!7), la
ascencién recta tiene un error de + 2615 y la declinacién de 32", por lo que en el caso de
la ascencidn recta se han redondeado los segundos de tiempo en la unidad como 06 5 y
en la declinacién se han omitido los segundos de arco.

En el rango de velocidades més negativas, [-30,-28] kms™! (Figura 7.3 A), la emisién de
CO se encuentra concentrada sobre un arco que se extiende longitudinalmente a lo largo
de NGC 6188 y representa la contrapartida molecular de la interfaz. Sobre ella, se destacan
tres maximos: uno en el extremo noreste (a,d)=(16:40:15,-48:20), otro préximo al ciimulo
infrarrojo RCW-108-IR (a,6)=(16:40,-48:52), y el m4s intenso (40 o) en ~ (a,8)=(16:40:20,-
49:07) (estructura identificada como E11 en la Tabla 7.2) que se halla sobre la estructura
en forma de lengiieta que abarca el sector sureste de la imagen.

En el rango de velocidades [-28, -26] kms~! (Figura 7.3 B), la emisién m4s intensa,
superior a 60 ¢ (cuarto nivel de contorno), sigue concentrada a lo largo de la interfaz,
extendiéndose hacia el oeste. En el sector norte de la interfaz, se evidencian tres estruc-
turas (a,6)=(16:40:20,-48:42), (a,6)=(16:40:10,-48:31) y (a,d) (16:40:10,-48:19) (estructu-
ras identificadas como E1, D2 y Bl en la Tabla 7.2). La emisién pr6xima a RCW108-
IR se elonga tanto hacia el suroeste como al noroeste donde surge otra estructura en
(a,0)=(16:39:30,-48:44) (estructura identificada como E2 en la Tabla 7.2). Unos 10’ al
oeste de la interfaz se encuentran nicleos de emisién que coinciden con varias regio-
nes de gran absorcién en la imagen éptica, como son las situadas en los alrededores de:
(a,6)=(16:39:35,-48:32), (,0)=(16:39:25,-48:38) (estructuras identificadas como D3, D4
en la Tabla 7.2) y (a,6)=(16:39:15,-49:03).

En el rango [-26, -24] kms™! (Figura 7.3 C), la emisién a lo largo de la interfaz se
hace més intensa y las estructuras (E1, D2 y B1) abarcan mayores 4reas, mientras que las
concentraciones ubicadas en el extremo suroeste y en (o,6)=(16:39:25,-48:38) (estructura
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identificada como D4 en la Tabla 7.2) desaparecen. La emisién situada al sur y al su-
doeste de RCW-108 IR, que apenas se apreciaba en el intervalo de [-28, -26] kms™!, se ha
transformado en una serie de nicleos bien conspicuos (estructuras identificadas como ES5,
E6, E8 y E9 en la Tabla 7.2). En la parte norte de la imagen, un sector en forma de arco
oscuro en la imagen éptica aparece delineado por una nueva emisién del gas molecular
que se elonga hacia el noroeste.

En el rango de velocidades [-24,-22] kms™ (Figura 7.3 D), aunque aparece emisién
sobre la interfaz, el gas molecular no la delinea en forma de arco continuo, sino que
forma parte de concentraciones espacialmente extendidas hacia el oeste, alejandose de la
interfaz. Seguimos observando pequenas concentraciones definidas por los niveles de con-
torno inferiores (estructuras identificadas como E7 y E10 en la Tabla 7.2) al sudoeste del
ctiimulo infrarrojo. En el sector de la imagen comprendida entre (16:39:30 < a < 16:40,
-48:45 < § < -48:30), la emisién desaparecié. En el extremo noroeste comienza a verse
emisién que se extiende hasta el siguiente rango de velocidades, es decir, a velocidades
comprendidas entre -22 y -20 kms™>.

En el rango de velocidades [-22,-20] kms™! (Figura 7.3 E), la emisién queda limitada a
dos sectores: la estructura norte que aparecié a [-26,-24] kms™! en (,8)=(16:40:00,-48:26)
(estructura identificada como D1 en la Tabla 7.2), el extremo noroeste de la imagen y la
relacionada con RCW108-IR. La emisién sobre la interfaz desaparece completamente en
las velocidades comprendidas por [-20, -18] kms™! (Figura 7.3 F), volviendo a aparecer
emisién débil en el extremo sudoeste de NGC 6188. Sin embargo, no podemos suministrar
mayor informacién porque esta en el limite sudeste de la zona observada con NANTEN.

A partir del intervalo de velocidad [-28,-26] kms™1, la concentracién en direccién a
RCW-1081R es la mas intensa de todas y la tinica que sigue presente hasta el 1ltimo
mapa, es decir, [-20, -18] kms™! (Figura 7.3 F). En los rangos de velocidad m4s positivos
(Figura 7.3 E y F) su méximo se ha desplazado hacia el oeste en ~ 3! Este hecho podria
atribuirse a la presencia de dos componentes en velocidad que han sido observadas en esta
zona por otros autores (Comerén et al. 2005; Urquhart et al. 2004). En el mapa F de la
Figura 7.3, se han representado las zonas abarcadas por estos trabajos. La discusién de la
emisién del gas molecular en la zona de RCW-108 IR se desarrollara en la seccién 4.5.5.

En base a lo observado en la serie de mapas de la Figura 7.3 podemos decir que encon-
tramos material molecular directamente asociado a NGC 6188 en el rango de velocidades
de [-30, -22] km s~!. Existe un corte abrupto en la emisién de CO puesto en evidencia con
la ausencia de material al este de NGC 6188. Esto nos indicaria que estamos viendo la
interfaz casi de perfil. Hacia velocidades mas positivas la emision se desplaza hacia el oeste
de NGC 6188 y termina encontrandose sélo en direccién a la fuente IRAS-16632-4845. La
zona mas intensa de emision es la asociada al cimulo infrarrojo. Hacia el sudoeste de di-
cho ciumulo se concentran varias estructuras espacialmente pequefias que presentan baja
emisién, poniendo de manifiesto la fragmentacion de la nube.
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Figura 7.3: Comportamiento espacial de la emisién de 2CO (lineas de contorno) a lo
largo de NGC 6188. Los mapas se ordenaron en forma creciente con la velocidad radial y se
encuentran identificados por la letra en el extremo superior derecho. En el extremo inferior
derecho de cada mapa se indica el intervalo de velocidades sobre el que se promedié la
emisién de 12CO. El nivel inferior de contorno es de 10 o (= 0.5 K). El resto de los niveles,
varia de acuerdo al mapa considerado: mapa A: 15 o, 20 o, 30 o, 40 0, mapa B: 20 o, 40
o, 60 o, 80 o, 100 0, mapa C: 20C o, 40 o, 80 7, 120 7, 160 o, 320 0, mapa D: idem C y
400 o, mapa E: 60 o, 120 o, 180 7, 240 0 y 400 0, mapa F: 60 o y 120 ¢. En los mapas B,
C y D aparecen identificadas las estructuras que se listan en la Tabla 7.2. El rectangulo
con lineas continuas (mapa E) y el de linea a trazos (mapa F) indican la zona estudiada
por Comerén et al. (2005) y por Urquhart et al. (2004), respectivamente, en los entornos
de RCW 108-1R.
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Figura 7.3: (Continuacién).
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Figura 7.4: Distribucién espacial promedio de la emisién de 2CO (lineas de contorno)
en la zona de Sandqvist 182. La emisién observada se promedié en el rango de velocidad
[-23.5, -22.4] kms™!. El nivel de contorno inferior es de 22 o (= 2 K), a partir del segundo
nivel, 44 o (= 4 K), el espaciado entre los mismos es de 44 ¢. La linea a trazos indica el
limite Este de la regién denominada Sandqvist 182.

La Figura 7.4 muestra el sector observado con muestreo incompleto (observaciones
espaciales en un haz) que se encuentra a unos 23’ al oeste de NGC 6188. En esta zona se
halla Sandqvist 182 que es una nube oscura catalogada por Sandqvist (1977) como una
estructura con un 4rea 0.03 grados? centrada en (a,d)=(16:37:48,-48:53)(J2000). Ese tra-
bajo consistié en el estudio de la distribucién espacial de nubes oscuras en el hemisferio
sur en base a datos tomados del ESO(B) atlas. Esta nube corresponde a la concentracién
F (AMRO3), cuya velocidad radial central es de -21.8 kms™!. De aqui en adelante, nos
referiremos a esta zona como Sandqvist 182. En la Figura 7.4 se muestra la emisién del
gas molecular promediado en el intervalo de velocidad de [-23.5, -22.4] kms~!. El com-
portamiento cinematico de esta regién se analizara en la seccién 7.3.5.
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7.3.3. Pardmetros observacionales y fisicos de la emisién del
isétopo 2CO

En la Tabla 7.2 se detallan los parametros observacionales de las estructuras vincula-
das a AraOBl1.

La primera linea de cada seccién de la Tabla 7.2 corresponde a las estructuras identi-
ficadas con los datos de CTIO (AMRO3), mientras que en las lineas siguientes aparecen
las subdivisiones asociadas a las mismas, encontradas con los datos de NANTEN. Las
subestructuras aparecen ordenadas en sentido norte-sur y este-oeste de acuerdo al valor
de las coordenadas celestes J2000 de su maximo de emisién. Sus nombres se corresponden
con subdivisiones de las estructuras identificadas previamente por AMRO03.

En la Tabla se listan el nombre de la estructura, la posicién del miximo de emisién, la
temperatura de brillo maxima, la velocidad radial del maximo de emisién y el ancho a po-
tencia mitad (FWHM). Estas tres iltimas cantidades, se obtuvieron del ajuste gaussiano
a los perfiles.

Tabla 7.2: Concentraciones de 2CO identificadas con los
datos obtenidos con NANTEN

Nombre «(J2000.0) 6(J2000.0) Tmax Visr(max) AV
[b m s [ ] K] [(kms™!] [kms™"]

Concentracién B: (16 39;-48 13)*

B* 16 39 00 -48 13 2.1 -24.0 3.0
B1 16 40 10 -48 19 4.9 -25.1 23
B2 16 39 45 -48 22 5.4 -24.3 1.5
Concentracién: D (16 40;-48 31)*
D* 16 40 00 -48 31 2.3 -24.6 34
D1 16 40 00 -48 26 10.7 -23.8 2.5
D2 16 40 10 -48 31 9.2 -25.3 3.2
D3 16 39 35 -48 32 1.3 -25.5 3.0
D4 16 39 25 -48 38 2.0 -26.5 24
Concentracién: E (16 40 ;-48 55)*
E* 16 40 00 -48 55 6.3 -23.5 4.6
E1l 16 40 20 -48 42 6.7 -25.3 2.9
E2 16 39 30 -48 44 2.0 -26.0 1.5
E3 16 40 00 -48 51 25.0 -23.4 54
E4 16 39 30 -48 51 11.8 -22.0 4.2
E5 16 39 30 -48 59 5.7 -234 31
E6 16 40 05 -49 00 4.9 -26.2 4.9
E7 16 39 10 -49 02 3.3 -23.6 3.1
E8 16 39 55 -49 03 2.3 -24.9 3.5
E9 16 39 20 -49 04 4.8 -24.3 1.9

continia en la pdgina siguiente
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Tabla 7.2 (continuacidén)
Nombre «(J2000.0) 6(J2000.0) Tmax VLSR(max) AV

[b_m s] [ ] K] [(kms™'] [kms”]

E10 16 39 40 -49 05 2.1 -23.8 1.5:

28 -25.6 1.5:

Ell 16 40 20 -49 07 2.8 -29.6 3.9
Concentracién: F (16 38;-48 53)*

F* 16 38 00 -48 53 10.0 -21.8 3.0

F1 16 38 10 -48 45 11.6 -21.7 2.5

F2 16 38 00 -48 52 23.1 -21.7 3.7

F3 16 37 40 -48 55 12.4 -21.8 2.5
Concentracién: C (16 37;-48 43)*

C* 16 37 00 -48 43 2.3 -23.8 1.5

C1 16 37 05 -48 45 10.7 -23.8 14

Notas:

*((J2000.0) , 6(J2000.0)) del maximo de emisién de las concentraciones moleculares
asociadas a AraOBl, de acuerdo a los datos con resolucién angular 8!7 (AMR 03)

ajuste gaussiano de dos componentes

A los efectos de dar mayor claridad a la descripcién del comportamiento cinematico,

definiremos como zona norte, a la parte comprendida por las declinaciones:
-48°45'< § < -48°19, y como zona sur a la comprendida por el rango de declinaciones:
-49°10' < § < -48°45'. La distribucién espacial fragmentaria que habiamos notado en la
Figura 7.3, aparece reflejada en el comportamiento cinematico, con la presencia de gra-
dientes de velocidad en todo el sector estudiado.

En direccién oeste de la zona norte, encontramos que la velocidad radial de 2CO
decrece de -23.8 kms™! a -26 kms™! en sentido norte-sur (concentraciones identificadas
como B2, D1, D3, D4, E2).

Si nos desplazamos espacialmente sobre el borde de la interfaz, encontramos un gra-

diente en la velocidad radial, de tal forma que la velocidad correspondiente al maximo de
emisién va decreciendo en sentido norte-sur. En la zona norte de la interfaz la velocidad
de 2CO se encuentra en -25 kms™! (concentraciones identificadas como B1, D2, E1).
Si continuamos sobre la interfaz, la velocidad toma el valor de -26 hasta alcanzar -29
kms~'en el extremo sur de NGC 6188 (concentraciones identificadas como E6, E11). Si
tomamos como referencia la velocidad de -26 kms™!, el extremo sur estaria acercdndose
a nosotros.

A partir de la declinacién -48°:45' aparece la estructura relacionada con el ciimulo in-
frarrojo, cuya parte central estd identificada como E3. En la parte de mixima emisi6n
de 2CO en esta zona, encontramos una velocidad de -23.4 kms™!. Mientras que hacia el
sudoeste, la fragmentacién del complejo molecular aumenta ya que hallamos un mayor
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nimero de pequenas estructuras respecto a las encontradas en la parte norte. Estas con-
centraciones se mueven a velocidades que van de ~-25 kms~! (concentracién identificada
como E8) a -23.4 kms™! (concentracién identificada como E5).

Hacia el oeste de la concentracién E3, hallamos otro cambio en la velocidad que con-
siste en el desplazamiento hacia velocidades més positivas, ya que a unos 4’ (ver Figura
7.3 D), de la concentracién E3 tenemos una velocidad de -22 kms™! (concentracién iden-
tificada como E4) hasta la zona de Sandqvist 182 donde el material se mueve a ~-21.7
kms~! (concentraciones identificadas como F1, F2, F3). Estas tiltimas son las velocidades
mas positivas de toda la zona estudiada. Considerando su proyeccién sobre el plano del
cielo, no sélo serian las mas alejadas respecto de NGC 6188, sino que también las que se
encuentran a velocidades mas positivas.

En resumen, los gradientes en velocidad presentes tanto en sentido norte-sur como
este-oeste a lo largo de NGC 6188, nos estdn indicando que el gas molecular estd siendo
dindmicamente afectado por el frente de ionizacién.
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7.3.4. Comportamiento del gas molecular en la zona de la fuente
IRAS 16632-4845

La regién del cimulo infrarrojo fue ampliamente estudiada por Comerén et al. (2005)

y Urquhart et al. (2004). En el caso del trabajo de Urquhart et al. (2004), se observé una
regién centrada en la fuente infrarroja IRAS 16632-4845 (o= 16 40™ 00213, = -48 °51 '46")
de tamaiio 2/15 x 2!15. En el trabajo de Urquhart et al. (2004) se utilizaron datos del
radiotelescopio de ondas milimétricas de 22-m MOPRA (ATNF) y del interferémetro
ATCA. Con el primero se tomaron datos de la emisién de 2CO, de *CO y de C'®0, con
una resolucién angular de ~ 30" y con el segundo, observaciones de continuo de radio en
A~36cmyen A~6cmy delalinea de recombinacién H92a. En el caso del inter-
ferémetro, las resoluciones angulares fueron para el caso de las observaciones de continuo
y de linea, de 12" y de 20", respectivamente.
Con los datos del ATCA, se estudié la regién Hi1 ultracompacta (UCHII), ubicada al este
de RCW108-IR, determinandose una velocidad radial central de -24 kms™! (Urquhart et
al., 2004). La resolucién angular de estas observaciones de '2CO, permiti6 encontrar dos
concentraciones moleculares: una en direccién a la fuente IRAS y otra situada a ~ 30” al
noroeste de la misma. En el caso de la primera, se pudo discriminar la presencia de dos
componentes centradas en las velocidades radiales de -22 kms~! y de -25 kms™?, a un lado
y a otro de la velocidad central de la UCHII. Los autores atribuyeron estas componentes
a la expansion de la cavidad formada por dicha regién Hil. Mientras que la concentracién
al noroeste de la fuente IRAS, posee una velocidad de -24 kms™!, coincidiendo con la
velocidad determinada para la regién Hir.

En el trabajo de Comerén et al. (2005) se utilizaron datos de 2CO y de ¥CO toma-
dos con el radiotelescopio SEST, con una resolucién angular de 45”. Las observaciones se
centraron en la fuente IRAS y abarcaron un 4rea de ~ 10’ x 8'. En su trabajo proponen
que la emisién asociada a la fuente IRAS es la que se encuentra en el rango de velocidades
de [-26,-23.5] kms™!. Encuentran que en el rango de velocidades mayores a -23.5 kms™!,
el maximo de emisién se desplaza entre 40”- 60" al noroeste de la fuente IRAS. Interpre-
tan como indicios de una posible estructura bipolar no resuelta, la presencia de emisién
en dos rangos de velocidades: [-27.4,-26.3] kms™! y [-21.8,-16.8] kms~! encontrados al
este y al oeste de la fuente IRAS, respectivamente. Al primer intervalo de velocidades lo
denominan ala azul y al segundo, ala roja.

En esta seccién analizaremos el comportamiento cinemdtico de la emisién en 2CO
utilizando las observaciones hechas con NANTEN. El objetivo es comparar estos da-
tos con los resultados obtenidos en los trabajos mencionados en los parrafos anteriores.
Esta comparacion se hace con la salvedad de que con los datos tomados con NANTEN
(HPBW: 2!7) observamos el comportamiento “a gran escala” de lo obtenido con resolu-
ciones angulares de segundos de arco en los trabajos anteriormente citados.

Para realizar el analisis, se han construido una serie de mapas velocidad-posicién (ve-
locidad vs 6) que se muestran en la Figura 7.5. Es decir, mapas generados con perfiles que
tienen el mismo valor de ascencién recta. La construccién de estos mapas seleccionando
las ascenciones rectas apropiadas, nos ofrece la ventaja de obtener la distribucién espacial
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de la emisién en forma paralela a la interfaz. Esto se debe a que NGC 6188 se extiende
longitudinalmente en sentido norte-sur en coordenadas celestes.

Para ello, se han seleccionado tres mapas (velocidad vs §) que se muestran en la Figura
7.5. En el panel superior de la misma, el mapa A muestra la emisién promedio en un sector
de (Aa,Ad) 10'x 25/, que corresponde a las ascenciones rectas observadas por Comerén
et al. (2005). El panel inferior derecho (mapa B) corresponde a la emisién promedio en un
sector de (Aa,Ad) 5'2 x 25', centrado en la ascencién recta (o= 16" 39™ 30°), mientras
que el panel inferior izquierdo (mapa C) muestra la emisién promedio en (Aa,Ad) 52 x
25', centrado en (a 16%40™). Los tres mapas abarcan el mismo rango de declinaciones que
se encuentran indicadas en cada uno de los mismos en la Figura 7.5

El mapa A de la Figura 7.5 se ha hecho con el fin de comparar lo observado por Co-
merén y Urquhart a una escala de 2!7 que es la resolucién angular de las observaciones de
NANTEN. Encontramos dos estructuras definidas por el nivel de contorno inferior. Una
de ellas se encuentra en la parte norte (6~ -48° 42'), y corresponde a la concentracién E1,
que se observa en el mapa cuyo intervalo de velocidad es de [-28, -26] kms™! de la Figura
7.3 D en (,0)=(16:40:5,-48:42). La otra estructura se encuentra en el sur (6~-49° 00') y
corresponde a la concentracion E5, que se observa en el mapa cuyo intervalo de velocidad
es de [-26, -24] kms™! de la Figura 7.3 C en (a,6)=(16:40:5,-48:59).

En la parte central del mapa, se destaca a gran escala, una distorsion en las lineas de
contorno. A partir del segundo nivel, 30 o, notamos claramente que los mismos adquieren
una forma romboidal hasta hacerse ovalada en el nivel de 130 0. A gran escala, pueden
definirse dos ejes de simetrias. Uno de los mismos, sefialado con color azul en el mapa, se
encuentra en direccién a dos concentraciones molecularés. Una de ellas es la que se halla
en (0~ -48° 42'), la ya mencionada concentracién El. El otro extremo del eje, apunta en
direccién de la estructura E4, que se observa en el mapa cuyo intervalo de velocidad es
de [-24, -22] kms™! de la Figura 7.3 B en (a,6)=(16:39:30,-48:51).

El otro de los ejes, indicado con una linea de color rojo, es paralelo al eje de velocidades.
Los ejes se intersectan en la posicién del maximo de emisién que coincide con la declinacién
en la que se halla la fuente IRAS (6~ -48° 51'). El maximo de velocidad se encuentra en
-23.3 kms™!. A nivel de 30 o el eje paralelo al de velocidades abarca el rango de veloci-
dades de [-27,-19] kms™1. La longitud del intervalo est4 indicando un ensanchamiento en
los perfiles de 8 kms™!. El punto medio de este intervalo, no coincide con la velocidad
correspondiente al maximo de emisidn, indicio de la forma asimétrica de la emisiéon. Dado
que el maximo se encuentra en -23.3 km s, podemos definir al rango de velocidades [-27,
-23.3] kms~! como la zona azul y al rango de velocidades [-23.3,-19] kms™! como la zona
roja. Tanto el ensanchamiento, como la asimetria no se observa en ninguna otra zona,
a excepcion de Sandqvist 182 que se discutird mas adelante. Este ensanchamiento puede
atribuirse a la presencia de la fuente IRAS asociada con formacién estelar joven.

Si comparamos lo encontrado con Urquhart et al. (2004), observamos que las componentes
centradas en ~-22 kms™! y en ~-25 kms™!, se hallan en las zonas azul y roja, que han
sido definidas anteriormente. Estas velocidades se indican en el mapa A.

Respecto a lo encontrado por Comerén et al. (2005), podemos decir que la emisién
que encuentra dentro del rango de velocidad de [-27.1,-16.8] km s~ la observamos a nivel
de 10 0. Es decir, a gran escala se observa el campo de velocidades identificados por los
otros autores.
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El mapa B de la Figura 7.5 muestra la emision en la zona que comprende el promedio

en el intervalo de ascenciones rectas de (16239™50%;16240™11%). Dentro de este rango de
ascenciones rectas, la distribucién espacial de la emisién en cada uno de los mapas pre-
senta las mismas caracteristicas. Por esta razon, elegimos el mapa promedio para mostrar
la emisién encontrada en este sector. La emisién mas intensa corresponde al mapa con el
valor de ascencién recta de 16%40™. La posicién del maximo se halla en la declinacién -48°
51', que son las coordenadas de la fuente IRAS. El maximo en velocidad corresponde a
-23.1 kms~!. En el caso del mapa B, las lineas de contorno aparecen distorsionadas con
una forma ovalada bien definida a partir de los 70 o . El eje mayor de simetria, es paralelo
al eje de las velocidades. Al igual que en el mapa A, encontramos el ensanchamiento de
los perfiles y la asimetria de los mismos. A nivel de 20 o, el ensanchamiento es de 9 kms™!
y el intervalo de velocidades corresponde a [-27,-18] kms™.
Como ya dijimos en el caso del mapa A, tanto el ensanchamiento como la asimetria en-
contradas no se observa en ningin otro sector, a excepciéon de Sandqvist 182. El maximo
se halla situado en la direccién en la que se encuentra la fuente IRAS, por lo que el en-
sanchamiento en 9 kms~! y la asimetria en 4 kms™! zona roja y 5 kms™! zona azul,
pueden atribuirse a la influencia de la regién Hir asociada a la fuente IRAS.

Urquhart et al. (2004) sostienen que en los perfiles puede notarse cierta evidencia de la
presencia de alas que se alejan del comportamiento gaussiano. Una de las manifestaciones
tipicas de la actividad de formacién estelar es la presencia de flujos bipolares en los perfiles
de emisién del gas molecular (Bachiller 1996). Sin embargo, las resoluciones angulares de
nuestra base de datos y de las de Comerén et al. (2005) y de las de Urquhart et al. (2004),
son insuficientes como para mostrar este efecto (Lada 1985). De todas formas, las alas
azules y rojas podrian ser consecuencia de que el gas molecular estaria siendo afectado
por la expansién de la regiéon compacta HiI estudiada por Urquhart et al. (2004). De esta
forma, estariamos viendo material a lo largo de la linea de la visual, a un lado y a otro
de la region ionizada.

Si nos desplazamos hacia el Este de la zona del mapa B, la distribucién espacial de la
emisién cambia completamente. Eso lo hemos encontrado construyendo un mapa prome-
dio sobre las ascenciones rectas correspondientes a la interfaz. En este sector, la emisién
es muy débil, las lineas de contorno son bastante circulares siendo, el maximo de emisién
en este mapa de ~ 4K. Debido a esto, no se muestra en la Figura 7.5. El maximo se en-
cuentra en J -48°44’. La velocidad del mdximo de emisién en la posicién de la fuente IRAS
corresponde a los -24.7 kms~1. Es decir, las carateristicas han cambiado completamente
respecto de lo observado en el mapa B. El maximo.de emisién se ha desplazado a velo-
cidades m4s negativas, en concordancia con lo encontrado a lo largo de la interfaz (por
ejemplo, como las concentraciones E1, D2). Este cambio de la distribucién espacial de la
emision, nos estaria limitando el area de influencia del cimulo. Ya que podria indicarnos
que en este sector encontramos gas molecular asociado exclusivamente a la interfaz. Si este
fuera el caso, podriamos decir que la radiacién del cimulo estaria afectando una extensién
de ~5'. Lo que equivaldria a ~2 pc a una distancia de 1300 pc.

El mapa C de la Figura 7.5, muestra la emisién en la zona [16239™43 0%,16239™22¢). Es
decir, al oeste del mapa B. Los contornos presentan una forma ovalada, elongados hacia
la emisién asociada a la fuente IRAS. La misma se encuentra en la zona correspondiente a
las declinaciones -48°:48' y -48°:50'. El méximo se ha desplazado espacialmente respecto
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al de los mapas A y B, encontrandose en -48°:51' con una velocidad de -22 kms™!. Los
valores de la declinacidn y de la velocidad corresponden a la estructura E4. En este mapa
se destaca la emisién asociada con la estructura E4, y aparece emisién extendida en el

nivel inferior de contorno, que corresponde a lo que se observa hacia el sudeste de E4 (Ver
7.3 C).

Finalmente, si se compara la emisién hallada en el mapa A con la presente en los
mapas del panel inferior de la Figura 7.5, se observa que la misma es el resultado de
la contribucién de la emisién observada en los mapas B y C de la Figura 7.5. Como la
emision asociada a la fuente IRAS es la més intensa con una Temperatura de brillo de 25
K frente a 11.8 K del maximo de la estructura E4 y la mds ancha en velocidad, es la que
contribuye con mayor peso en el mapa A. Es por esto, que la distribucion espacial de la
emisién en el mapa B, es basicamente la observada en la parte central del mapa A.

5 [ez:mm] (J 2000)

=30 -28 -26 -24 -2 -18 -16 -l
velocidad radial (km/seg)

5 [gg:mm) (J 2000)
§ [gg:mm] (J 2000)

-28 -28 -26 -24 -2 -20 -18 -1é
velocidad radisl [km/seg]

Figura 7.5: Mapas posicién-velocidad de la emisién de 2CO promediados en as-
cencién recta. Panel superior: Emisién promedio en el intervalo de ascenciones rectas
[16239™38°,16"40™16°]. Las lineas rojas y azules indican los ejes de simeterfa. Las fle-
chas sefialan las velocidades encontradas para la emisién molecular por Urquhart et al.
(2004). Panel inferior derecho: Emisién promedio en el intervalo de ascenciones rectas
[16239™222,16239™43°]. Panel inferior izquierdo: Emisién promedio en intervalo de ascen-
ciones rectas [16239™50°,1640™11°]. En los tres mapas, el nivel de contorno inferior es de
10 o, con un espaciado entre niveles de 20 0. Para los mapas A, B y C, 10 o equivale a
1.2 K, 1.8 y 1.5 K, respectivamente.
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7.3.5. Comportamiento del gas molecular en la zona de Sandqvist 182

A los efectos de mostrar el comportamiento del gas molecular en la regién de Sandqvist 182,
en la Figura 7.6 se muestran una serie de perfiles de 2CO. Los perfiles se han identificado
con letras, comenzando por el extremo noreste (a) y siguiendo en sentido horario (dltimo
perfil f). En el caso de los puntos a y e, aparecen perfiles de los dos isétopos: identificados
como a-12co y e-12co (emisién de >CO) y como a-13co y e-13co (emisién de *CO).
Para el resto de los puntos, los perfiles corresponden a datos de 2CO. El mapa central
de la Figura 7.6 es la distribucién espacial de la emisién 2CO promediada en el intervalo
[-23, -20] kms™1.

En la Tabla 7.3 se listan el nombre del perfil, las coordenadas ecuatoriales celestes

(J2000), la temperatura de brillo mdximo, Tnax, la velocidad en el maximo de emisién,
Vmax, Y €l ancho a potencia mitad, AV. Estas tres iltimas cantidades se obtuvieron del
ajuste gaussiano a los perfiles.
Los perfiles presentan una componente en emisién en el rango de velocidad de [-24, -20]
kms™1, a excepcién del perfil ¢ que se encuentra entre [-25,-23] kms~1. Este 1ltimo es
el perfil menos intenso con una T, ~10.5 K y con la componente menos extendida
en velocidad (ancho a potencia mitad, 1.4 kms™!). Presenta la velocidad maxima m4s
negativa (-23.75 kms~1), con una diferencia de ~2 kms~! respecto del resto.

El perfil f, que se encuentra en el extremo este de la zona, hacia NGC 6188, muestra
una componente en emisién a una velocidad de -22.5 kms™!, en acuerdo con la velocidad
observada en esa direccidn, en la seccién anterior.

Los perfiles a, d y e-12co tienen una velocidad méxima en el rango de -21.7 kms™?,
con diferencias en el ancho en velocidad y en intensidad.

La componente mds intensa en la zona de Sandqvist se encuentra en el perfil e-12co,
tiene una forma asimétrica con un ala de emisién, la correspondiente a velocidades mas
negativas extendida en 1 kms™! m4s (4.5 kms™!) que la otra (3.5 kms™?) al nivel de 5 0.
Esta asimetria se ve reflejada en una diferencia de 0.5 kms~! entre la velocidad pesada y
la maxima. Es el tinico perfil con esta caracteristica. Esta componente es la segunda en
intensidad, luego de la asociada al cimulo infrarrojo, con una temperatura de brillo de
23 K. Si comparamos los perfiles e-12co y b, vemos que tienen la misma forma, con una
diferencia de 0.5 kms™! en la velocidad central (de -21.2 kms™!, para el perfil b). El b
es el segundo en intensidad.

El material que se encuentra en la zona central y hacia el sudoeste (perfiles a-12co, b,
e-12co, d) se encuentran a una velocidad de -21.5 kms™!. Mientras que el perfil situado
al noroeste y el ubicado al sudeste, presentan componentes con velocidades mas positivas
(perfiles c y f).

En el caso de los perfiles de *CO, la emisién de este is6topo es menos extendida
espacialmente y en velocidad, por lo que sélo se muestran los perfiles con sefial-rudio
apreciable, como son los perfiles a-13co y e-13co. En el caso del perfil ¢, no hay observa-
ciones de 13CO. Los perfiles a-13co y e-13co son similares a sus contrapartidas en 2CO,
difiriendo en intensidad y en posicién del mdximo. La Temperatura de brillo mixima para
a-13co es de 5 K y para el e-13co es de 8 K.
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Tabla 7.3: Propiedades derivadas de los perfiles en la zona de Sandqvist 182

Perfil | a(J2000.0) | 6(J2000.0) | Vmax | AV | Tmax
[b m 5] 1] [K] |[kms™"] | [kms~']
a-l2co| 163810 | -4845 |-21.7| 25 11.6
a-13co | 163805 | -4847 |-21.5| 2.0 5.0
b 163730 | -4845 |-21.2| 25 19
c 163620 | -4845 |-238| 14 10.5
d 163645 | -4858 |-21.7| 25 12.0
el2co | 163800 | -4852 [-21.7| 3.7 23.0
el3co| 163810 | -4853 |-21.9| 3.2 8.0
f 163840 | -4855 |-224| 1.7 10.5

En resumen, de la Tabla 7.3 observamos que los perfiles a-12co, b, e-12co, y d, pre-
sentan una velocidad similar de unos ~-21.5 kms™!, con anchos que superan los 2 kms™!,
presentando el perfil mas ancho y con mayor intensidad en la zona del centro de coorde-
nadas de Sandqvist 182. Esta velocidad es mas positiva que las halladas en las zonas méas
proximas a NGC6188. En Sandqvist 182 se observa una muy buena correlacién espacial
con las zonas de absorci6n en el éptico (Ver Figura 7.1). Este hecho junto con el acuerdo
cinematico de estos perfiles, nos indicaria la existencia de gas molecular fisicamente aso-
ciado, moviéndose a unos -21.5 kms™!. Si bien, en el mapa de la Figura 7.6, se observan
distorsiones en los contornos de nivel en direccién a los perfiles a-12co y d, la resolucién
angular de las observaciones no permite discriminar si esta distorsién es un indicio de
la existencia de subestructuras dentro de la nube de Sandqvist 182. Los valores de las
temperaturas de brillo en las componentes de estos perfiles de 11.6 K, 19K, 23 Ky 12 K
se hallan entre las mds altas dentro de toda la zona observada con NANTEN, comparable
con el valor de la zona vinculada a RCW 108-IR (Ver Seccién 7.3.4). Si nos centramos
en el campo de Sandqvist 182, la temperatura disminuye a medida de que nos alejamos
del perfil e-12co. Este perfil muestra la componente en velocidad mas ancha, la dnica
con asimetria y la de mayor intensidad, lo que nos podria indicar que se encuentra con
una mayor exposicion a la radiacién estelar, ya sea por una fuente oculta por el material
molecular o por la accién directa de la energia emitida por las estrellas de NGC 6193.

El perfil f (a,6)=(16:38:40,-48:55) est4 situado unos 9’ al sudoeste con respecto al
mdaximo de emisién del gas molecular vinculado al cimulo infrarrojo RCW 108-IR
(a,6)=(16:39:58,-48:51). Si consideramos el comportamiento de velocidades observadas en
los alrededores de dicho cimulo (-48° 51’ < § < -48° 55'), observamos que las velocida-
des van aumentando desde -24 kms™! hasta los -22 kms™! partiendo desde la interfaz
hacia el oeste (ver seccién 4.5.5). El perfil f respeta este comportamiento. Esto mismo se
encuentra en los perfiles a-12co, b, e-12co, y d, ya que ellos presentan los perfiles con
velocidades radiales mas positivas de toda la zona observada. Considerando el perfil f,
podemos decir que representaria la zona de transicion entre el gas molecular relacionado
con el cimulo infrarrojo y con el asociado a Sandqvist 182.
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Respecto al perfil c, es el tinico que se halla en el rango de velocidades de -23 kms™1.
Su velocidad difiere en ~2 kms™! respecto del comportamiento general de la zona y no
continua con el gradiente que habiamos mencionado antes. Sin embargo, su velocidad
estd dentro de los valores encontrados en el campo de velocidades de los alrededores de
NGC 6188 (Ver Figura 7.3), por lo que no puede descartarse su posible vinculacién fisica
al complejo molecular. La cercania de este gas molecular con la nube Sandqvist 182, puede
deberse a efectos de proyeccién, o a que inicialmente formaban parte de una misma es-
tructura que fue perturbada/modificada generando estas diferencias en sus velocidades.
Uno de los indicios de la perturbacién del gas molecular, puede encontrarse en el ensan-
chamiento de los perfiles, como el que presenta el perfil e-12co (AV ~ 3.7 kms~1). Otro
efecto puede encontrarse en los valores de temperaturas mencionadas anteriormente. El
hecho de que el perfil ¢ sea el mas angosto, con menor temperatura, y con la velocidad més
negativa, nos da indicios claros de que fue expuesto a distintas condiciones ambientales
respecto del resto de los perfiles situados en la zona de Sandqvit 182.
En resumen, podemos decir que el material molecular representado por los perfiles a-
12co, b, e-12co, y d forman parte de una misma estructura general con una velocidad
radial de -21.5 kms™! en la zona de Sandqvist 182. Mientras que el perfil ¢, podria ser
una estructura separada sometida a diferentes condiciones ambientales.
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Figura 7.6: Perfiles y distribucidn espacial de la emisién del gas molecular en la zona de
Sandqvist 182. En los perfiles (T de brillo vs. velocidad radial) aparece trazada la linea de
base correspondiente. El mapa central corresponde a la distribucién espacial de la emisién
12CO promediada en el intervalo de velocidades de [-23, -20] kms™!. El nivel de contorno
inferior es de 1 K (=270) a partir del segundo nivel, 2K, los contornos se encuentran
espaciados en 2 K (=540). El circulo negro situado en el extremo superior derecho del
mapa central representa la resolucién angular de las observaciones de 2CO.
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7.3.6. Discusion

La mejor resolucién angular de las nuevas observaciones de 2CO permite tener una
idea mds concreta acerca de la relacion espacial que guardan entre si las distintas compo-
nentes del medio interestelar en el entorno de NGC 6188 y de su relacién con NGC 6193.

En la imagen de Ha, NGC 6188 aparece como una zona de discontinuidad en el brillo
superficial, cuya contrapartida en las ondas milimétricas corresponde a un corte abrupto
de la densidad del gas molecular al oeste de la nebulosa. Esta coincidencia morfolégica
encontrada entre la irnagen Optica y la correspondiente a la emisién molecular, en las que
se delinea claramente la interfaz como una estructura angosta (~ 8'), pone de manifiesto
que la zona de transicion entre la nube molecular y la regién HII esta siendo vista casi de
perfil.

Si comparamos la distribucién espacial de la emisién molecular (Ver Figura 7.3), notamos
que a lo largo de la interfaz (en el sentido norte-sur) pueden identificarse seis estructuras
(lamadas B2, B1, E1, E3, D2, E6) que se encuentran unidas por una emisién débil. Hacia
el noroeste de la interfaz encontramos concentraciones aisladas bien definidas entre espa-
cios llenos de gas ionizado (D3, B2, D4, E2) hasta llegar a la zona del cimulo infrarrojo
y de Sandqvist 182. En la parte norte de estas zonas se observa nuevamente la disconti-
nuidad en el brillo superficial en la imagen de Ha, seguida de una zona de alta extincién.
Hacia el sudoeste del cimulo infrarrojo volvemos a encontrar un conjunto de pequeiias
estructuras de gas molecular.

Para proponer una idea sobre la ubicacién espacial relativa de las distintas componentes
tendremos en cuenta la morfologia antes descripta y adoptaremos como velocidad radial
de referencia la correspondiente al gas ionizado ~-20 =2 kms™! (linea de recombinacién
H166a (Cers6simo 1982); relevamiento en Ha (Georgelin et al., 1996))

Con la informacién obtenida podriamos suponer la siguiente situacion: el material que se
encuentra en la zona norte (la parte comprendida por las declinaciones: -48°:45'< § < -48°
hasta llegar a la zona del ciimulo infrarrojo presenta velocidades entre -26 y -24 kms™.
Las mismas, en comparacién con la velocidad del gas ionizado, nos indicarian que este
material se desplazaria hacia nosotros.

La distribucién espacial, menos fragmentada, que presenta el gas molecular situado sobre
la interfaz respecto al que se halla al oeste de la misma, podria atribuirse a diferencias
en la densidad. Hacia el noroeste de la interfaz, encontramos una serie de concentraciones
moleculares sumergidas en gas ionizado, hecho que podria indicarnos la ruptura de la
pared molecular por la radiacion estelar. La situacion cambia sobre la interfaz, donde la
emision del gas molecular tiene el aspecto de arco continuo. Esto que podria deberse a una
densidad mayor que la encontrada al oeste, lo que evitaria alcanzar el grado de fragmen-
tacion del material molecular observado en esa direcciéon. Este aumento en la densidad
explicaria el hecho de que los niicleos de emisién de'3CO (seccién 7.3.8) se observan sobre
la interfaz y no al noroeste.

En la zona sur de la interfaz se halla la velocidad m4ds negativa de todo el campo observado.
La misma difiere en 3 km s™! respecto de las velocidades de las estructuras vecinas situadas
sobre la interfaz. Esto podria interpretarse como un indicio de que la zona de disconti-
nuidad en el brillo superficial observada en las imigenes dpticas denominada NGC 6188,
es en realidad la superposicién por efectos de proyeccién, de dos estructuras relacionadas

:20")
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con Ara OB1, pero situadas a distancias ligeramente diferentes entre si. Otra alternativa,
es que originalmente eran la misma estructura, pero el material de esa estructura pudo
haber sido acelerado por un objeto estelar distinto de las estrellas O de NGC 6193, el que
se encontraria oculto por la elevada extincién.

La zona de transicién al sudoeste del cimulo infrarrojo (concentraciones E5, E7, E8, E9,
E10) junto con la de Sandqvist son las regiones con valores de velocidad radial mas cer-
canas a la del gas ionzado. Como ya hemos mencionado anteriormente, las velocidades en
la zona central del cimulo infrarrojo estin directamente relacionadas con la de la regién
Hi1 que alberga, cuya velocidad es de ~-24 kms™, valor que est4 de acuerdo con el com-
portamiento general en esa zona sobre la interfaz (concentracién E1).

El comportamiento cinematico hallado podria deberse al avance del frente de ionizacién
sobre la nube primigénea. Este hecho podria haber causado la aceleracién de los fragmen-
tos en distintas direcciones. De esta forma, las distintas velocidades podrian significar una
diferencia en las distancias relativas a nosotros: la zona mas alejada de nosotros seria la
correspondiente al sector de Sandqvist 182 y la zona al sudoeste del ciimulo infrarrojo. La
zona intermedia, podria ser la relacionada al cimulo infrarrojo.
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7.3.7. Distribucién espacial de la emisién de 3CO

La Figura 7.7 muestra la emisién de *CO dentro del intervalo de velocidades radiales
de [-28,-14] kms~! superpuesta a la imagen Gptica (escala de grises) de NGC6188. El

rango en velocidad abarcado por cada mapa es de 2 kms™1.

En el rango de velocidades m4s negativas, [-28,-26] kms™! (Figura 7.7 a), aparece una
emisién débil (nivel de 5 o) limitada al sector sudeste de NGC 6188, con el médximo al
noroeste del cimulo infrarrojo RCW 108-IR, es decir en (a,d)=(16:39:54,-48:52:30).

En el rango de velocidades [-26,-24] kms™! (Figura 7.7 b), la emisién se extiende por la
interfaz en forma de 4 concentraciones bien delimitadas, de las cuales las situadas en (a,4):
(16:40,-48:27), (16:40:25,-48:40), y (16:39:55,-48:52) fueron identificadas como las nubes
niimero 80, 79, 78, respectivamente, de Yamaguchi et al. (1999). A las tres concentraciones
sobre la interfaz, se le suma una cuarta, delimitada por el nivel inferior de contorno, situada
en (16:40:55,-48:32). La concentracién niimero 78 es la que est4 asociada a RCW108-IR,
siendo la mas intensa en esta imagen. Esta estructura, que se circunscribia en el rango de
velocidad de [-28,-26] kms™! a la interfaz, aparece en forma ovalada, extendida hacia el
oeste en direccién a la concentracién que aparece a unos 21’ de la interfaz. Esta tltima
fue identificada por Yamaguchi con el niimero 76. Est4 situada en (a,6)=(16:38:10,-48:53)
en una region de alta extincién en el 6ptico, Sandqvist 182, como puede apreciarse en el
mapa (Figura 7.7 b), y se corresponde con la concentracién F2 de '2CO.

En el rango de velocidades de [-24,-22] kms™! (Figura 7.7 c), la emisién sobre la in-

terfaz se limita a la concentracién situada en el extremo norte observado (a,0)=(16:40,
-48:27), mientras que las situadas en (a,0)=(16:39:55,-48:52) y (c,8)=(16:38:10,
-48:53) son bien prominentes, elongadas en direccién sudoeste sobre regiones de absorcién
en el éptico. En el caso de (a,0)=(16:38:10,-48:53), se extiende al noroeste, delineando una
nueva concentracién en (a,0)=(16:38:10,-48:48). Al sudeste de la interfaz, aparecen dos
estructuras, una superpuesta a una zona de emisién en el éptico (aparece brillante en la
imagen de Ha) en (0,0)=(16:41:15,-49:00) y la otra en una zona de absorcién en el éptico
(e,0)=(16:42:15,-49:03). Esta 1iltima se corresponde con la identificada por Yamaguchi
como la nimero 77.

En el rango de velocidades de [-22,-20] kms™! (Figura 7.7 d) las regiones m4s intensas
siguen siendo las mismas que en el intervalo [-24,-22] kms™!, pero mds acotadas espacial-
mente. En el caso de la emisién relacionada con RCW108-IR el maximo se ha desplazado
~ 3 ' hacia el sudoeste, pudiendo indicar la existencia de otra componente en velocidad.
La emisién sobre la interfaz desaparecid, excepto la relacionada con dicho ciimulo.

La estructura en (a,0)=(16:41:15,-49:00) se extiende espacialmente, hasta unos ~ 67 al
sudeste de NGC 6193 y la centrada en (o,d)=(16:42:15,-49:03) se extiende en la zona de
absorcién en el éptico.



7.3 Resultados observacionales y discusién: gas molecular 117

En el rango de velocidades de [-20,-18] kms™! (Figura 7.7 e), la emisién de las con-
centraciones al oeste de la interfaz disminuyen en intensidad (sélo aparecen los niveles
de contorno inferiores), para desaparecer completamente a las velocidades mas positivas
(Ver Figura 7.7 (mapas f y g)).

Al este de la interfaz, encontramos dos nuevas concentraciones bien definidas: una cen-
trada en (a,0)=(16:41:50,-48:56) y la otra en (c,6)=(16:41:40,-48:46), que aparece proyec-
tada en direccién al sistema muiltiple de estrellas O, HD 150135/150136 pertenecientes a
NGC 6193, siendo las 1inicas que continian a velocidades mds positivas (Figura 7.7 f). En
el rango de velocidades de [-16,-14] kms™! (Figura 7.7 g) la emisién queda limitada a la
zona que Se encuentra en (16:41:40,-48:46). Esta estructura es la llamada “Nube Este” en
el trabajo de Comerdén et al. (2005) (rectdngulo en la Figura 7.7 ) y es la contrapartida de
la concentracién identificada como O con los datos de 2CO (AMRO3). Cabe aclarar que,
la estructura O es la primera vez que aparece mencionada ya que sélo se tienen datos de
CTIO, por lo que no pudo ser estudiada con la emisién de 12CO observada con NANTEN.
En el trabajo de Comerdn et al. (2005) se analiz6 la emisién de la transicién J =2 — 1
del 12CO y de la transicién J =1 — 0 de 3CO, con una resolucién angular de 23"y de
45", respectivamente. Los autores encontraron material a velocidades comprendidas por
el intervalo [-20, -15] kms™!, con un gradiente de velocidad que decrece de -16 kms™!
a -18 kms™! en sentido este-oeste dentro de la regién observada. Una interpretacién a
este gradiente seria la expansion de la estructura en forma de cdscara originada por la
accién de los vientos de las estrellas O. Esto fue sugerido por Phillips et al. (1986) y por
AMRO3. En esta interpretacion, la estructura en forma de arco cuya velocidad maxima
se encuentra entre -16 y -15.4 kms™! seria parte de uno de los bordes de la mencionada
cascara. El otro maximo espacialmente préximo a las estrellas, con una velocidad maxima
de ~-17 kms~!, formaria parte de otro sector de la cascara. El mismo estaria moviéndose
en direccién hacia nosotros, situado en nuestra linea de la visual por delante de las es-
trellas O. Otra explicacién alternativa al gradiente, es que se deba a la diferencia en la
distribucién de densidad. Dentro de este contexto, la estructura en forma de arco tendria
una densidad mayor y una menor velocidad que el sector que se mueve hacia nosotros
sobre nuestra linea de la visual.
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Figura 7.7: Distribucién espacial de la emisién de 3CO (lineas de contorno) en el rango
de velocidades de -28 a -20 kms~1. Cada mapa es un promedio de la emisién dentro de
intervalos de 2 kms™! en velocidad radial superpuesto a la imagen éptica de la zona. En
la parte inferior de los mismos aparece el intervalo de velocidad correspondiente a esa
emisién. El nivel inferior de contorno es de 0.4 K (5 o), los tres primeros niveles estdn
espaciados por 5 o, el resto por 10 o.
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Figura 7.7: (Continuacién). Distribucién espacial de la emisién de *CO (lineas de con-

torno) en el rango de velocidades de -20 a -16 kms™!. En el mapa e aparece sefialado con
una flecha el sistema miiltiple HD 150135/136.
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7.3.8. Pardmetros observacionales y fisicos de la emision del
is6topo 13CO y comparacién con la correspondiente al
12CO

Las concentraciones moleculares fueron definidas tomando como minima senal detec-
table 30, o equivalentemente, una temperatura de 1 K. Para establecer su vinculacién
fisica con los alrededores de NGC 6188, se sigui6 el siguiente criterio:

a) El acuerdo morfolégico existente entre la posicién de las nubes moleculares con la
zona de oscurecimiento de la regién éptica y con la interfaz de la regién Hit RCW 108.

b) Se estableci6 su correspondencia espacial y cinemdtica con las estructuras vistas en
emisién de 2CO estudiadas en las secciones anteriores obtenidas en CTIO.

La Tabla 7.4 muestra las propiedades observacionales de las nubes moleculares iden-
tificadas. En ella, se listan el nombre de la estructura de acuerdo a como fueron definidas
con las observaciones de 2CO, la posicién del maximo de emisién, la velocidad en el
méximo de emisién y el ancho a potencia mitad (HPBW). Estas tres ltimas cantidades,
se obtuvieron del ajuste gaussiano a los perfiles observados en *CO y su contrapartida en
12CO. En el caso de las concentraciones identificadas como O y H (AMRO03), no se tienen
datos de 2CO obtenidos con NANTEN. Por lo que, las subdivisiones derivadas de las
mismas (O1 y H1, H2, H3 en la Tabla 7.4) corresponden a los datos obtenidos inicamente
a partir de la emisién de 3CO.

Respecto a la concentracién E3 se han listado los parametros encontrados por otros
autores (Comerdn et al., 2005; Urquhart et al., 2004). En el caso del trabajo de Urquhart,
la resolucién angular de las observaciones permitié encontrar dos estructuras en la zona
observada (ver Mapa F de la Figura 7.3): una en direccién a la fuente IRAS 16632-4845
y otra 30” al noroeste de la misma. Esa es la razén por la cual en la Tabla 7.4 aparecen
dos posiciones diferentes para estas observaciones.

Tabla 7.4: Concentraciones de 3CO y su contrapartida

en 2CO
Nombre 13COo 2C0 Comentarios
(J2000.0) 6(J2000.0) | Vispmag AV | Visramwy AV

[h m § [° ] [kms™!] [kms™!]| [kms™!] [kms™!]
D1 16 40 00 -48 26 -23.9 2.5 N

16 40 00 -48 27 -23.8 1.6 N, Y802
D2 16 40 10 -48 31 -25.3 3.23 N

16 40 05 -48 32 -25.0 2.0 N
E1l 16 40 20 -48 42 -25.3 2.9 N

16 40 25 -48 40 -25.0 3.0 N, Y792
O** 16 41 30 -48 49 -17.5 5.5 AMRO3
0] 16 41 40 -48 44 -17.0 1.0: N

-15.8 1.0: N
16 41 20 -48 47.75 -16.5 C

continda en la pdgina siguiente
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Tabla 7.4 (continuacion)
Nombre 13CO 2Co Comentarios
Q(J20000) 6(.]20000) VLSR(max) AV VLSR(max) AV
[b m s [° ] [kms™!] [kms™]| [kms™!] [kms™!]
E3 16 40 00 -48 51 -24.5 3.2: N
-22.6 5.5: N
16 39 55 -48 52 -23.5 1.2: N,Y 782
-22.2 1.5: N
16 40 39 -48 52 -24.5 C
16 40 39.5 -48 50.75 -25.2 1.1: -25.3 1.3: U
-22.6 1.0: -22.1 2.1: U
163959  -48 50.33 -24.2 1.6 -23.7 2.8 U
F1 16 38 10 -48 45 -21.7 2.5 N
16 38 05 -48 47 -21.5 2.0 N
F2 16 38 00 -48 52 -21.7 3.7 N
16 38 10 -48 53 -21.9 3.2 N,Y 76 ¢
H** 16 42 00 -49 04 -20.0 3.2 AMRO03
H1 16 41 50 -48 55 -18.5 1.0: N
-20.0 1.0: N
H2 16 41 20 -49 00 -21.0 2.0 N
H3 16 42 15 -49 02 -21.0 1.8 N
H4 16 42 05 -49 12 -20.0 1.0: N,Y 772
-21.0 1.0: N
Notas:

® estructuras identificadas por Yamaguchi et al. (1999) (}3CO, HPBW: 2!7)

['] ajuste de dos componentes

** Zona no observada con NANTEN en 115 GHz

C: estructuras identificadas por Comerén et al. (2005) (}2CO, 3CO, HPBW: 45"0)

U: estructuras identificadas por Urquhart et al. (1999) (12CO, *CO, HPBW: 30"0)

AMRO3: estructuras identificadas por Arnal et al. (2003) (2CO, HPBW: 8'7)

N: estructuras identificadas con 2CO a partir de los datos obtenidos con NANTEN

(HPBW: 2'7)

A los efectos de visualizar claramente el gas molecular, detectado en *CO, asociado
a AraOB], en la Figura 7.8 se muestra un mapa promedio de la emisién en el rango de
-26 a -18 kms~! observada con los datos del telescopio NANTEN. En el mismo pueden
identificarse las 11 estructuras que aparecen en la Tabla 7.4. Los parametros fisicos de las
mismas aparecen en las Tablas 7.5 y 7.6. Ellos son: la Temperatura de excitacion (Texe),
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Figura 7.8: Distribucién espacial de la emisién de *CO (lineas de contorno) en el rango
de velocidades de -26 a -18 kms~!. Aparecen indicadas las concentraciones de la Tabla
7.4. El nivel inferior de contorno es de 0.2 K (5 o), el espaciado es de 20 o.
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la profundidad éptica (17), la densidad de columna del 13CO (N(*3CO)), la densidad de
columna del hidrégeno molecular (N(Hs)), y la masa (Mprg), suponiendo una distancia
de 1300 pc. La N(**CO) y la masa fueron derivadas suponiendo que el gas se encuen-
tra en equilibrio termodindmico local y se siguié el procedimiento de Dickman (1978).
La profundidad éptica (37), y la densidad de columna (N(3CQ)), se obtienen usando
las ecuaciones (7.1) y (7.2) que fueron derivadas en la Seccién 3.2.2 de esta Tesis. Por
completitud, dichas ecuaciones se escriben a continuacién,
13
=i - — K r.)
5.289(e " FeeclRT — 0.164)

242 x 10"T,; [K] 752 AVis[Km/seg]

Né%) cm_2] —5.280
(]_ - em)

(7.2)

donde AVj3, T}3, es el ancho a potencia mitad, la temperatura de brillo, respecti-
vamente, derivados del ajuste gaussiano de los perfiles correspondientes al maximo de
emisién en para el 13CO y para el 12CO. La N(H;) se estimé asumiendo el cociente entre
N(Hz) y N(*3CO) igual a 5x10° (Dickman 1978).

En el caso de la concentracién O, los parametros fisicos fueron calculados con dos
valores de Texc, uno el obtenido por AMRO3 y el otro por Comerén et al. (2005). Esta
diferencia radica en las distintas caracteristicas instrumentales con los que fueron obte-
nidos los datos de CO. Las observaciones utilizadas en el trabajo de AMRO3 tienen una
resolucién angular de 8!7 y las de Comerén et al. (2005) de 45”. Por lo que, los valores
finales de los parametros fisicos obtenidos en la Tabla 7.5 representan los limites inferior
(AMRO03) y superior (Comerén et al., 2005) para las observaciones utilizadas.

Si bien han sido identificadas las concentraciones definidas como H1, H2, H3 y H4,
deben considerarse como un limite ya que la cantidad de subestructuras débiles encontra-
das en esta zona, hace dificil definir con claridad la separacion entre las mismas.
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Tabla 7.5: A-Pardmetros fisicos de las concentraciones en 3CO

N ombre | PTe | Br | N(2CO) N(Hz) | Mre

exc
K] [108cm™?] | [10%em™?] | [Mo)]
D1 14.1 | 0.29 5 2.5 170
D2 12.6 | 0.15 2.7 14 160
E1l 10. | 0.13 2.2 1 60
01 13.6 2 | 0.22 5.3 2.6 250
5.6°|1.60 8.5 4.3 | 1000
E3 29 | 0.31 60 30 | 13500
F1 15. | 0.56 13.7 68| 500
F2 26. | 0.44 47.8 24 | 4000
H1 10.3 | 0.48 8.7 4.3 300
H2 10.3 | 0.64 7.8 4| 2000
H3 10.3 |1 0.85 9.4 4.8 600
H4 10.3 | 1.20 15.5 78| 400

& Comer6n et al. (2005)
> AMRO3

Tabla 7.6: B-Pardmetros fisicos de las concentraciones en 3CO

Nombre | Tamafio Densidad
[pc] | [pe] | 10%[em™?]
D1 1 1 2

D2 1.3 (13 0.5
El 1 1 0.3
01 3 3 0.7
3 3 27
E3 6 5 80
F1 1 1 0.2
F2 1.5 | 1.5 24
‘H1 10 | 7 1.1
H2 3 7 18
H3 14 (14 0.5
H4 5 5 0.5

Si comparamos la informacién obtenida con 2CO y 3CO podemos destacar dos he-
chos: 1) El acuerdo de velocidades entre los datos de 2CO y de 3CO encontrado en
la Tabla 7.4, nos esta indicando que estamos observando el mismo gas molecular en dos
lineas distintas. La posicion espacial de los maximos es coincidente dentro de la resolucién
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angular de las observaciones.

2) La diferencia en la extensién espacial entre la emisién de *CO y la de 2CO: como
puede apreciarse en las Figuras 7.3 y 7.7, la distribucién espacial de la emisién de 3CO
coincide con la del otro is6topo, pero aparece menos extendida espacialmente. Dado que
el 13CO es 6pticamente delgado, y la resolucién angular de los datos es la misma, con este
is6topo observamos las zonas mas internas de la concentracién molecular.

Finalmente, las concentraciones con mayor masa son la asociada a RCW 108-IR (con-
centracién E3) y a la parte central Sandqvist 182 (concentracién F2). Se han encontrado
un total de 11 concentraciones con una masa del orden de ~22 x 10® Mg asociadas a
este sector del medio interestelar de Ara OB1.
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7.3.9. Conclusiones

En la seccién 7.3.1 habiamos visto que las observaciones de resolucién angular interme-
dia (8'.7) permitieron determinar la distribucién espacial y cinematica del gas molecular
en direccién a Ara OBl e identificar 9 concentraciones relacionadas con la asociacién, en
un rango de velocidades radiales de -28 kms~'a -20 kms™.

En esta seccién se ha tenido como objetivo estudiar con mayor detalle espacial el
comportamiento cinemdtico del gas molecular en un sector mas reducido que el analizado
con los datos de resolucién angular intermedia. Este sector comprende un area de 120 x
0283 alrededor de NGC 6188 que es la contrapartida éptica de la interfaz que separa a
RCW 108 del complejo molecular. Para ello, han sido utilizadas las observaciones obteni-
das con el telescopio de ondas milimétricas de 4-m NANTEN de dos especies isotépicas
del monéxido de carbono, el 2CO y el ¥CO. Las mismas han sido obtenidas con una
resolucién angular de 2!7.

Este conjunto de observaciones muestra un comportamiento cinematico mucho mas
complejo que el observado con los datos de resolucién angular intermedia. Los principales
resultados se resumen a continuacion:

1) A gran escala, la emisién de 2CO aparecié més fragmentada y extendida espa-
cialmente en todo el rango de velocidades en comparacién a la observada con los datos
de 13CO. Con la informacién obtenida del 2CO pudo ser delineada la interfaz con ma-
yor detalle, denotando claramente la ausencia abrupta de material molecular al este de
NGC6188. En el caso del 13CO, la linea correspondiente a la transicién J= 1 — 0 es 6pti-
camente delgada, hecho que permiti6 observar las partes mds conspicuas (nicleos) de las
concentraciones identificadas en >CO. Esto puso en evidencia la forma elongada de las
mismas en direccién opuesta a la interfaz. Esto podria considerarse como una evidencia
de la influencia directa del avance del frente de ionizacién de RCW 108 sobre el complejo
molecular.

2) Respecto al comportamiento cinemdtico, se encontré la existencia de un gradiente
de -0.25 kms~!pc! en la velocidad radial a lo largo de la interfaz, alcanzando las velo-
cidades més positivas (-23.8 kms™!) en su extremo norte ~ (a,d)=(16:40:15,-48:20). Las
concentraciones situadas al oeste de la interfaz tienen las velocidades mas positivas de
todo el sector. A lo largo de la interfaz, podemos decir que la emisién del gas molecular
se encuentra en el rango de velocidades de [-30, -20] kms™1.

3) La emisién del gas molecular hallado al sudeste de NGC 6188 ha sido estudiada
s6lo con datos de 3CO. En este sector, encontramos material molecular moviéndose con
velocidades de [-24,-16] kms~!. Dentro de este, se han discriminado 4 estructuras con com-
ponentes en velocidad central entre -20 kms™!y -18 kms~1. Cabe aclarar que la cantidad
de subestructuras encontradas en esta zona, hace dificil definir con claridad la separacién
entre las mismas.

Ademis se observa emisién dentro del rango de [-20,-14] kms™! en proyeccién sobre
NGC6193. Pueden discriminarse dos componentes en velocidad radial una centrada en
-17kms™! y otra en -15.8 kms™!. Una interpretacién de la existencia de estas componen-
tes seria la de la expansion de la concentracién molecular debido a la accién de los vientos
de las-estrellas O de NGC 6193 como fue sugerido por Phillips et al. (1986) y por AMRO3.
En esta interpretacion, la estructura seria parte del borde de una céscara en expansién
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que contiene a las estrellas O, mientras que el mdximo espacialmente préximo a las estre-
llas, con una velocidad de ~-17 kms™!, seria parte de una estructura que se encontraria
por delante de las estrellas en nuestra linea de la visual y se moveria en direccién hacia
nosotros.

4) Respecto a las concentraciones individuales se destacan dos por su intensidad y
ancho en velocidad radial. Una de elllas es la estructura con una temperatura de brillo
de 25 K, denominada E3. La misma se encuentra asociada a la fuente IRAS 16632-4845,
donde se halla una regién HII compacta y un climulo estelar en formacién. La velocidad
del maximo de emisién corresponde a -23.3 kms™! con un ensanchamiento de 9 kms™!.
La asimetria en la velocidad de los perfiles observados en esta direccién permite definir,
al rango de velocidades [-27, -23.3] km s~ como la zona azul y al rango de velocidades
[-23.3,-19] kms™! como la zona roja.

Tanto el ensanchamiento, como la asimetria no se observa en ninguna otra zona, a ex-
cepcion de Sandqvist 182 que se discutird mas adelante. Este ensanchamiento, podria
atribuirse a la expansién de la regién HiI en el medio interestelar circundante.

Si este fuera el caso, podriamos decir que el sector donde se presenta la asimetria en los
perfiles corresponderia a la zona de influencia de la radiacién sobre el material molecular.
Esto da como resultado una extensién de ~5'x 12/, que, a una distancia de 1300 pc,
equivaldria a ~2 pc x 4.5 pc.

En la zona de Sandqvist 182, se halla la segunda componente en importancia por su
intensidad, luego de la asociada al ciimulo infrarrojo. El acuerdo morfoldgico entre las
zonas de absorcidn en el éptico y el acuerdo cinemaético de los perfiles observados en esta
direccién, nos indica la existencia de gas molecular fisicamente asociado; moviéndose a
unos -21.5 kms~!. La temperatura de brillo de la concentracién F2 es de 23 K y su ve-
locidad maxima se encuentra en -21.7 km s~!. También presenta asimetria en sus perfiles
con un valor 4.5 kms™! para el rango de velocidades negativas y de 3.5 kms™! para el de
velocidades positivas. El parecido con los perfiles de la zona asociada a la fuente IRAS,
podria indicarnos algin signo de formacién estelar en esta zona. Esto se discutird mas
adelante.

5) Finalmente, encontramos que al menos unas 22 x 10*Mg de gas molecular for-
marian parte del medio interestelar en este sector. Siendo E3 asociada al ciimulo infrarrojo
RCW 108-IR y F2, asociada a Sandqvist 182 con 13500 y 4000 M, las concentraciones
que contribuyen mayoritariamente a la masa.
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7.4. Imagenes Opticas

7.4.1. Morfologia a gran escala en el optico

En la Figura 7.9 se muestra la distribucién espacial a gran escala del gas y del polvo en
un drea de 6° x 6° centrada en la regién Hit RCW 108. La imagen utilizada para describir la
emisién del gas ionizado fue obtenida del relevamiento del hemisferio sur celeste en 6563 A
llamado SHASSA (en inglés,” The Southern H-Alpha Sky Survey Atlas”) (Gaustad et al.,
2001) y corresponde al Panel superior de la Figura 7.9. Para mostrar la distribucién
espacial del polvo, se utiliz6 la imagen de la Banda A (8 um) del satélite MSX (Price et
al., 2001) y corresponde al Panel inferior de la Figura 7.9. Es importante aclarar que la
imagen en 8 um tiene distinta escala angular con respecto a la imagen 6ptica, porque el
objetivo ha sido destacar las estructuras en el infrarrojo que aparecen en los alrededores
de NGC 6188 y que serdn descriptas en secciones posteriores de este Capitulo.

En la imagen 4ptica se observa que a gran escala, este sector del cielo préximo al plano
galactico muestra emisidon difusa y extendida, con una concentracién central, conocida
como RCW 108 (,6)=(16:40:00.1,-48:51:45). Una regi6n de polvo atraviesa la imagen en
forma paralela al ecuador galdctico a una latitud galdctica (b) ~-1°7, entrelazidndose con
la regién de emisién, y es muy notable por la disminucién que provoca en el nimero
de estrellas de campo. Este sector aparece identificado como “Lengiieta de polvo” en la
Figura 7.9.

En el Panel superior de la Figura 7.9, RCW 108 corresponde a la zona de mayor
emisién, y abarca un drea de 210’ x 120, demarcada por material visto en absorci6n
contra el fondo brillante que la delimita con una forma de “corazén”. El cimulo joven
NGC 6193 se halla levemente excéntrico hacia la parte sudestede la nebulosidad difusa.
La emisién difusa, se continiia hacia el noreste en direccién al cimulo NGC 6204 (situado
a 2°de NGC6193), al noroeste hacia la estrella Of HD 148937 y su peculiar estructura
nebular (situada a ~1°5 de NGC 6193), y hacia el sudoeste donde uno de sus bordes se
encuentra en el cimulo NGC6167 (a unos 125). Si continuamos desde el centro en sentido
sudeste, la emisién alcanza una extensién de 1°2 mas alld de NGC 6193, lugar donde
alcanza su limite al confundirse con material filamentario oscuro.

Es dificil determinar la extensién espacial real de la regién HII por la cercania al plano
galdctico. Pueden hacerse dos estimaciones diferentes sobre el tamafio angular de la regién
ionizada RCW 108. Antes, debemos poner en relieve que la estrella Of HD 148937 por si
sola parece contribuir como fuente ionizante de la zona noroeste de RCW 108. Leitherer y
Chavarria (1987) determinan la esfera de Stromgren de esta estrella como de unos 2° de
didmetro (50 pc, suponiendo que esté situada a ~ 1300 pc). Dicha esfera se identifica en el
Panel superior de la Figura 7.9 y delimita a RCW 108 por el oeste. Si existe vinculacién
fisica entre HD 148937 y Ara OB1 es tema de debate. Si este fuera el caso, las dimensiones
de RCW 108 serian de 3°6 en direccién perpendicular al plano galdctico y 3°2 grados
paralelo al mismo. Si consideramos la esfera de Stromgren que rodea a la estrella Of
independientemente del resto de la nebulosidad, el tamaiio de la regién ionizada que
rodea a NGC6193 es de 2°9 en direccién perpendicular al plano galactico y 229 grados
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paralelo al mismo.

En el Panel inferior de la Figura 7.9 puede verse que la imagen obtenida por el satélite
MSX muestra claramente la emisién en infrarrojo medio proveniente del plano galactico,
una emision difusa extendiéndose a lo largo de NGC 6188 y una serie de filamentos y
nudos en la regién que comprende a RCW 108. Algunos de estos nudos estdn asociados a
la presencia de nubes oscuras en el 6ptico y fueron estudiadas por medio de su emisién
molecular en la seccién anterior de esta Tesis, tal como es el caso de las nubes oscuras
Sandqvist 182 y Sandqvist 184 (Sandqvist 1977) que parecen ser la cabeza con emisién
en el MIR (infrarrojo medio) de pilares ocultos que apuntan hacia NGC 6193. La nube
Sandqvist 184 aloja a un cimulo estelar extremadamente joven, RCW 108-IR, (Comer6n
et al., 2005) y Sandqvist 182 presenta una serie de evidencias observacionales que apuntan
a que en su interior se estdn formando mds estrellas (se vera en secciones posteriores de
este Capitulo). Ademds, al este de Sandqvist 184, se destaca una estructura semi-anular
abierta hacia NGC 6193. En el extremo norte de RCW 108 hay otra columna con emisién
en el MIR, cuya cabeza brillante parece apuntar en direccién a la estrella Of HD 148937
(a 1°3). Esta estructura aparece seiialada en la imagen de MSX como “Pilar”. Si existe
una relacién causal en esta asociacién morfologica entonces puede poner en evidencia el
grado de influencia de esta estrella de gran masa en la regién. Los objetos mencionados
en el texto han sido sefialados en el Panel inferior de la Figura 7.9.
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Figura 7.9: Distribucidén espacial de la emisién del gas ionizado (Ha) y del polvo (8 um)
en la vecindad de RCW 108. Panel superior: Imagen Ho de SHASSA de 6° x6°, centrada
en RCW 108. La escala de brillo superficial (en gris) corresponde a 0-500 [Rayleighs]. Con
un circulo rojo se indica la estrella Of HD 148937. Panel inferior- Imagen MSX (Banda A)
de 4°x4°, centrada en RCW 108. La escala de grises corresponde a 4x10~7-8x10~% [Watt
m~2 s7!]. Con circulos rojos se indican las estructuras y las nubes oscuras del catdlogo de
‘Sandqvist (1977) que se mencionan en el texto. Las flechas azules sefialan los extremos
de NGC6188. En ambas imagenes, se indican con estrellas rojas las posiciones de los
cimulos. Notese la intensa emision a lo largo del plano galactico.
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7.4.2. Distribucién del gas: Morfologia nebular

La distribucién del gas ionizado en la zona central de RCW 108 se estudiard en base a
las imagenes obtenidas con la cimara Curtis-Schmidt de CTIO, en filtros de banda angosta
en las lineas de emisién del [O II1] 5007A, He, y [SII] 6716A-6731A. Se definird como parte
central de la regién Hir al drea de 1°3 x 1°3 centrada en (a,8)=(16:40,-48:51). El proceso
de reduccién y de calibracién de flujo de estas imagenes fue explicado en el Capitulo 6 de
esta Tesis y en los Apéndices relacionados.

Los mapas A y B de las Figuras 7.10 y 7.11 muestran la distribucién espacial de la

emisién de [O III] y la de He, respectivamente, mientras que en la Figura 7.12 se muestra
la emisién de (S II].
En el mapa A de la Figura 7.10 vemos que a gran escala la regién de emisién en [OIII]
muestra una concentracién brillante alrededor de NGC 6193, con extensiones difusas ha-
cia el norte y oeste de la imagen. Estas zonas de emisién difusa pueden ser vistas como
16bulos independientes, separados del 16bulo alrededor de NGC 6193, por la presencia de
zonas de polvo con gran extincion en el dptico.

A la estructura brillante alrededor de NGC 6193, la llamaremos Lébulo Este. En la
parte noreste de la interfaz, encontramos una zona de emisién difusa de 193 x 13!7 con
forma ovalada cuyo eje mayor se extiende paralelo a la interfaz, centrada en (,d)=(16:40:44,-48:8).
Esta zona sera llamada Lébulo Norte. En la misma, aparecen estructuras de polvo con
forma de pilares o dedos. Los 16bulos Norte y Este estdn separados por una franja de ma-
terial absorbente de 8’ de extensién que se encuentra a unos 025 al noroeste de NGC 6193.

El sector mds brillante en [OIII] se encuentra en el Lébulo Este y estd comprendido
entre NGC6193 y la interfaz con la region molecular. Esta zona en emisién presenta
intensidad creciente a medida que nos acercamos desde NGC6193 a la interfaz, donde
existe una abrupta caida en el brillo superficial de la nebulosa. Este gradiente permite
en algunos puntos delimitar con precisién la zona molecular debido a la concentracién
de polvo extendiéndose en sentido norte-sur a lo largo de la imagen. En la zona situada
en (a,0)=(16:40,-48:40), la interfaz molecular se ve discontinuada, y en su lugar aparece
emisién de gas ionizado (visto tanto en [O III] como Ha), que se extiende a méis de 3
hacia el oeste, donde nuevamente se destaca la caida en el brillo superficial de la nebulosa.
Esta discontinuidad en el borde de la nube molecular parece ser real, y no un efecto de
proyeccién, dado que dicho espacio esta relleno de gas ionizado, y ademads la interrupcion
se observa también en los mapas distribucién de CO (Ver Figura 7.3).

En la parte central de la imagen, (,d)=(16:39:30,-48:20), apareceri cuatro columnas
de polvo curvadas hacia el centro encerrando emisién de gas caliente. En este sector, los
fotones UV estdn erosionando la pared molecular, generando regiones brillantes en [O III]
entrelazadas con concentraciones de polvo. El Lébulo Oeste sigue extendiéndose en di-
reccién noroeste de forma difusa mas o menos irregular hasta alcanzar casi los limites de
la imagen. Como en el caso de Lébulo Este, aparecen estructuras con forma de pilares o
dedos.

Las nubes de polvo aparecen diseminadas por todo el campo y parecen contener la
zona de emisién nebular, lo cual indica el caracter de regién HII limitada por nubes mo-
leculares y polvo, otro indicador de juventud. Hacia el sur, también se observa emisién en
el espacio comprendido entre las nubes oscuras de Sandqvist 182 y Sandqvist 184.
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La Tabla 7.7 detalla las nubes oscuras catalogadas por Dutra et al. (2002), y que son
sefialadas en la Figura 7.10. Junto a la designacién para las nubes oscuras, aparecen la
identificacién cruzada con lo estudiado en esta Tesis en base a las observaciones de NAN-
TEN.

En el mapa B de la Figura 7.11 se presenta un mapa de la emisién en He, en la que
se puede observar mucha similitud con lo visto en la emisién de [O III}], aunque en Ho
la emisién difusa muestra mayor extension. La separacién entre los Lébulos Este y Norte
es menos marcada, lo cual puede ser en parte por la combinacién de dos efectos: por un
lado debido a la menor extincién existente en el rojo (Ha) respecto al verde ([O III}),
y ademas por el menor grado de excitacion del gas ionizado. Los pilares en el Lébulo
Oeste se ven mejor definidos como sombras sobre la emisién difusa de fondo en Ha que
en [O III]. En Ha, el borde noreste de este 16bulo alcanza el extremo norte de la imagen
y se encuentra delimitado por una red de arcos, situados en linea recta a 0°42 grados al
oeste de la interfaz.

Hacia el suroeste estd limitada por la extincién de la nubes de polvo Sandqvist 182 y
HMSTG336.2-1, como en el caso de [O III].

En la imagen de [S II] (Ver Figura 7.12) puede verse que la distribucién espacial de
esta emisi6n es muy diferente a las dos anteriormente vistas. Los 16bulos Este y Norte son
apenas visibles en la emisiéon de baja excitacién. Las regiones de transicién entre el gas
ionizado y las estructuras de polvo, se destacan como estructuras filamentarias brillantes.
Estas redes de filamentos pueblan el sector norte del Lobulo Oeste. Si comparamos en
este 16bulo la emisién de [O III] con la de [S II}, vemos que la emisién del [S II] delimita
o contiene al gas de mayor excitacion.

Hacia el norte, la red de arcos que delimitan el Lébulo Oeste en su extremo noreste,
se observan iluminados y curvados en direccién a la estrella Of cuyas coordenadas son
(a,6)=(16:33:52,-48:06) que se encuentra a 22' del borde oeste de este mapa. Hacia el
suroeste, Sandqvist 182 aparece iluminada en el sector que apunta hacia la parte central
de la imagen y la nube HMST'G336.2-1.0 sdlo se observa como una zona de absorcién.

Mientras que el Lébulo Oeste presenta una riqueza de estructuras brillantes en [S II],
los Lébulos Este y Norte muestran apenas un par de filamentos brillantes en [S IIJ:
~ (a,0)=(16:41:19,-48:7) (Lébulo Norte), y (,8)=(16:40:58:-48:36) (Lébulo Este). La
emisién en el Lébulo Este queda limitada a una franja de 4’ de ancho que bordea la
interfaz.

Si bien la emisién es intensa en las tres lineas a lo largo de la interfaz, la parte mas
brillante en [S II], se circunscribe a los bordes.de la pared molecular.

En base a la morfologia de las imagenes de banda angosta, podemos describir a la
estructura nebular que rodea a NGC 6193 como una regién HII limitada en buena parte
por nubes de polvo. La emisién m4ds intensa proviene de la region adyacente a la interfaz
con la nube molecular que mira hacia las estrellas ionizantes. Esta estructura molecular
se ve discontinuada en algunos sectores, y las cavidades formadas se las ve llenas de gas
ionizado. Hacia el oeste de la interfaz se muestran manchones de emisién nebular que
estarian mostrando que la radiacién ionizante pasa a través de las interrupciones de la in-
terfaz molecular, o que quizés existan fuentes ionizantes en dichas areas, que contribuyan
con energia adicional para sostener la excitacién e ionizacién observadas.
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; Figura 7.10: Distribucién espacial del gas ionizado en la parte central RCW 108. Mapa A:
Emisién de alta excitacién [O III]. La escala de brillo superficial corresponde a 1x 10716-
1x 107 [erg cm~2 seg~! arcsec™2]. Aparecen identificadas las nubes de polvo en la zona
de RCW 108 catalogadas por Dutra et al. (2002). Los niimeros corresponden al orden en
que aparecen en la Tabla 7.7. Con las siglas “LN”, “LO” y “LE” indicamos los sectores
denominados como Lébulo Norte, Lébulo Oeste y Lébulo Este, respectivamente.
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Figura 7.11: Mapa B: Emisién de Ha. La escala de brillo superficial corresponde a 1x
10717-7 x 10~ [erg cm~2 seg™! arcsec~2].
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Figura 7.12: Distribucién espacial de la emisién de baja excitacién en la parte central
RCW 108 representada por el [S II]. La escala de brillo superficial corresponde a 1x 10~'7-
1 x 107 [erg cm~2 seg™! arcsec™?].
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Tabla 7.7: Nubes oscuras en la zona de RCW 108 (Dutra et al., 2002)

Nombres Desginacién «(J2000.0) 6(J2000.0) tamafio V:adial
12CO [h:m:s] P°:' " '] T[] 2Co
ena end [kms]
[LSR]
HMST*G336.2-1.0 C1 163703 -484532 120 5.0 -23.8%**
SDN*182 F2 16 38 01 -48 50 58 26.0 12.0 -21.7%**
HMSTG336.5-1.9C H2,H3 164157 -490836 80.0 55.0 -20,-21%**
SDN184 E3 164003 -485050 10.0 10.0 -22.6***
HMSTG336.6-0.6 163631 -481004 35 1.5 -28.3**
FeSt*1-337 163901 -481554 28.0 28.0 -22%*
HMSTG336.9-1.7 164236 -484439 16.0 12.0 -35.6**
en HMSTG336.5-1.9C
HMSTG337.1-1.5 164244 -482409 7.0 2.0 -44.9,10.4**
HMSTG337.2-1.4 164216 -481505 4.0 2.0 -6.6-41.0**

SDN*: Sandqvist Aa. (1977)

FeSt*: Feitzinger & Stuwe (1984)

HMST*: Hartley et al. (1986)

** Datos de CO de Dame et al. (1987).

*** Resultados de las observaciones de CO hechas con NANTEN

7.4.3. Cocientes de lineas

En la seccién anterior se describié la morfologia de la emisién de las lineas nebulares.
En esta parte de la Tesis, se analizaran los cocientes de lineas entre [O III] y Ha y entre
[S II] y Ha. Luego, se describir4 el perfil de emisién nebular correspondiente a la zona del
maximo.

Las mapas de los cocientes entre las lineas [O III] y Ha y entre [S II] y Ha se muestran
en los Paneles superior € inferior de la Figura 7.13, respectivamente. La escala cromatica
de ambos mapas fue asignada de forma tal que el valor del cociente aumenta del color
anarajando hacia el amarillo. Comparando los mismos encontramos que la distribucién
espacial de emisién que presentan son complementarias entre si: en los sectores con los
valores mayores en el cociente [O III]/Ha, se corresponden con los valores menores en el
mapa [S II]/Ha.
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En el Panel superior de la Figura 7.13 se presenta el mapa [O III]/Ha. Los sectores

con valores mas elevados en el cociente se concentran en los Lébulos Norte y Este. El
maximo se encuentra en el Lébulo Este y es el sector comprendido entre NGC 6193 y la
interfaz con la regién molecular, con un valor de 0.24 (£ 0.05).
Otras zonas con valor elevado se hallan en el Lobulo Oeste. Las mismas corresponden a
regiones brillantes en [O III] entrelazadas con concentraciones de polvo (Ver Mapa A de la
Figura 7.10). Ellas son (,0)=(16:38:55,-48:35) con 0.18 (+ 0.03) y (,0)=(16:40,-49:04)
con 0.19 (+ 0.04).

En el mapa se identifican facilmente las interfaces entre el material ionizado y las con-
centraciones moleculares porque aparecen como minimos en el cociente. Tal es el caso en
NGC 6188 y en las estructuras en el Lébulo Oeste. Las zonas mas oscuras en el noroeste de
este 16bulo corresponden a los valores de 0.09 (£ 0.02). El otro minimo se sitia en Sandg-
vist 182 con 0.11 (+ 0.02). Respecto a NGC 6188, entre las declinaciones (-48°:20',-49°:10")
se halla claramente definida una franja oscura donde existe una disminucién abrupta del
cociente, el mismo alcanza un valor de 0.1 (+ 0.01), presentando emisién de alta exci-
taciéon a ambos lados de esta franja. Luego, la relacién (O III]/Ha con elevados valores
a uno y otro lado de la interfaz indica que existe gas a alta temperatura que se proyecta
sobre la zona de la nube molecular.

En el Panel inferior de la Figura 7.13 notamos claramente que los valores mayores en
el cociente [S II|/Ha, se circunscriben a las interfaces. Se destacan la red de filamentos
que pueblan el extremo occidental del Lobulo Oeste junto con NGC 6188.

Los valores promedios en la interfaz NGC 6188 oscilan entre 0.14 (+ 0.03) al norte y 0.19
(£ 0.03) al sur. Es notable la caida abrupta del cociente al oeste de NGC 6188 (tanto en
el Lébulo Este como en el Norte) donde se hallaban los méximos en el mapa de cocientes
para el [O III]. En este sector se encuentra el valor minimo del cociente [S II]/Ha igual a
0.07 (£ 0.05).

Las zonas brillantes que se destacan en la imagen se encuentran al oeste de NGC 6188.
Ellas son la red de arcos que delimitan este Lobulo Oeste en su extremo noreste
(c,6)=(16:39,-48:06) con un valor de 0.22, las nubes Sandqvist 182 y HMSTG336.2-1 con
un valor de 0.23. En la nube de Sandqvist encontramos un area de 6' x 4' centrada en
(0,0)=(16:38,-48:50) donde el valor es igual a 0.25 (+ 0.04).

La nube de polvo que se encuentra en el borde sudeste del Lébulo Este aparece con un alto
valor de cociente. En particular, se destaca su extremo sur, en en drea de 6'x 4’ centrada
en (0,0)=(16:41:57,-49:02), con un valor promedio de 0.22 (+ 0.06). Dentro de este sector
hay una serie de artefactos, que aparecen como nicleos blancos con valores de cociente
de 0.5. Este aumento no tiene sentido fisico, ya que en estos sitios es donde hay menor
emisién de Ha (Ver Mapa B de la Figura 7.11). Esto quiere decir que hay poca emisién
Ha por delante, por lo que puede suponerse que esa nube oscura estaria proyectada sobre
la regién HiL

Los valores encontrados son tipicos en las regiones Hil (Smith 2002). El aumento de
emisién de [S II] observado en las zonas periféricas entre los frentes de ionizacién y las nu-
bes moleculares, sirven para localizar las zonas de fotodisociacién. De esta forma, hemos
identificado distintas PDRs dispersas en el campo, tales como NGC 6188 y el borde norte
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de Sandqvist 182. Con el uso de imagenes del infrarrojo medio caracterizaremos con ma-
yor detalle estas PDRs. Sin embargo, puede haber otros sitios donde el aumento de [S II]
podria deberse a la excitacion del gas por la expansion de ondas de choque. Esto suele
darse tanto en objetos tipo Herbig-Haro o en ciscaras de material expulsados por alguna
erupcion estelar. Esto podria explicar el valor alto de cociente encontrado en la red de
filamentos en el extremo norte del Lobulo Oeste. Si efectivamente existe una vinculacién
fisica entre HD 148937 y Ara OB]1, estos filamentos podrian indicarnos gas chocado por la
accion de la expansion de la burbuja de la estrella Of.

Existen dos sectores en los mapa con numerosos artefactos. Uno de ellos es el extremo
este de estas imagenes donde la emisién nebular es muy difusa y débil, hecho que se agrava
con la presencia de gran cantidad de estrellas de campo. El otro, es el extremo sudoeste
con una alta extincién en el éptico (Ver Mapa B de la Figura 7.11). En ellos, tenemos
basicamente muy poca sefial, por lo que no puede determinarse un valor minimo aceptable
para los cocientes.

En la Figura 7.14 aparece el perfil de emisién obtenido al hacer un corte transversal de
la interfaz, pasando por la zona del miximo de emisién de las lineas, lo que corresponde
al intervalo en ascencién recta: (16:40:35,16:40:12) y a la declinacién (-48:50:45).

En dicha figura notamos que la emisién de [S II] estd concentrada en una zona muy
delgada (0.3 pc), mientras que la emisién del [O III] se encuentra mucho més extendida.
El perfil de [O III] decae mds lentamente que el de las otras dos lineas, que poseen menor
potencial de ionizacién. Esto se debe a que a medida que nos desplazamos hacia la parte
izquierda del eje x en la Figura 7.14, lo hacemos hacia el interior de la regién HiI. Las
protuberancias que aparecen en el perfil de emisién de [O III] después de los 3' correspon-
den a estrellas.

Los méaximos de las tres lineas se encuentran desplazados entre si, la distancia entre el de
[O III] y el de [S II] es de 0.13 pc, mientras que el de Ha queda entre medio. El médximo
de [O III] es el que se encuentra mds hacia el oeste.

La morfologia de las lineas de elementos con potencial de ionizacién inferior al del
hidrégeno (< 13.6 eV), como es el caso del [S II] cuyo valor es 10.4 eV, estd dominada por
estructuras bien definidas y circunscriptas a la zona de transicién entre la regién Hir y las
nubes moleculares. Los elementos con potencial de ionizacién superior al del hidrégeno,
como es el caso del [O IIIj, presentan una distribucién espacial que tiende a ser mucho
mas difusa y extendida, como lo podemos apreciar en las Figuras 7.10, 7.12, 7.13 y 7.14.

La estructura estratificada de ionizacién que se observa claramente en esta Figura es
similar a la encontrada en M 16 (Hester et al., 1996).
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Por lo antes descripto, lo observado en las Figuras 7.10, 7.11 y 7.12 es tipico de la
estructura de ionizacién, representada por el {O III], Ha y [S II], en las interfaces entre
regiones HII y nubes moleculares. La morfologia de la zona central de RCW 108 se ase-
meja mucho a las de otras regiones donde se conoce que han tenido lugar episodios de
formacién estelar reciente, como son los casos de M 16 e IC 5070 (Hester et al., 1996; Bally
& Reipurth, 2003).

La morfologia encontrada en RCW 108 puede entenderse considerando que el interior
de una regién HiI tiene una densidad baja y un grado alto de ionizacién, por lo que la
radiacion del campo estelar es recién atenuada al alcanzar la interfaz entre la regién Hil y
las nubes moleculares adyacentes. De esta forma, inmediatamente exterior a la regién Hi,
se halla la region de fotodisociacién en la cual las moléculas son disociadas y los dtomos
con potenciales de ionizacién inferiores al del hidrégeno (13.6 eV) son fotoionizados. Esto
genera un flujo por fotoevaporacion que se origina en el complejo molecular. La emisién de
especies con menor potencial de ionizacién tiene una morfologia filamentaria porque estas
especies abundan en este tipo de regiones proximas a la interfaz entre la regién HII y el
material molecular. El arquetipo de este modelo es la Nebulosa de Orién. En sus imdgenes
de alta resolucién obtenidas con el telescopio espacial Hubble se aprecia la estructura de
ionizacién estratificada en la interfaz entre la regién Hil y la nube molecular (Hester et
al., 1996).

La densidad aumenta desde el interior de la regién Hi1 hacia el borde de la pared
molecular. Si suponemos equilibrio de presiones entre las dos regiones, el cociente entre la
temperaturas de la PDR (~100-500 K) y la de la regién Hi1 (~ 10 K), implica un cambio
en la densidad por un factor del orden de 20 a 100. Como el flujo es saliente de la pared
molecular en esa zona, la presién debe ser superior a la media de la region Hil, por lo que
el cambio en el valor de la densidad debe ser atin mayor al anteriormente especificado.

Si nos desplazamos desde la regién HII hacia la nube molecular, el grado de ioni-
zacién decrece por el efecto combinado del aumento en la densidad ambiental y el de la
disminucién o ausencia de fotones capaces de fotoionizar elementos con potenciales de
ionizacién altos. Los bordes limitados por radiacion presentan una emision espacialmente
estratificada de acuerdo al potencial de ionizacidn.

La transicién entre la regién Hi1 y la PDR se inicia cuando el flujo de fotones con
energias superiores a 13.6 eV se acaba completamente. La zona de transicién entre la
regién H11 y la PDR puede no ser abrupta. Esto se debe a que la disminucién de la seccién
eficaz de fotoionizacion para energias superiores a 13.6 eV, junto con los electrones libres
generados por las distintos elementos quimicos, produce una cola en la distribucién es-
pacial de los electrones que penetra la PDR (Figura 1 del trabajo de Hester 1991). Esto
quiere decir que aumenta el nimero de electrones libres dentro de la PDR. Las condicio-
nes en la zona limitrofe entre la regién Hi1 y la PDR son muy particulares: mientras que
las especies con potencial de ionizacién < 13.6 eV se encuentran neutras, la cantidad de
[S I} (10.4 eV) sigue siendo alta. El contraste marcado entre los valores de la densidad
ambiental hallada dentro de la PDR con la de la regién Hil, hace que la densidad de
[S II] sea 100 veces superior en la zona de transicién entre ambas regiones respecto a la
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encontrada en la regién Hii. La emisividad es de la forma:

Tip[n] X Tle (7.3)

donde ny,) es el nimero de particulas de la especie p, ionizada n-1 veces y n. es la
densidad electrénica ambiental. Esta cantidad aumenta ya que es directamente propocio-
nal a la densidad de dtomos de azufre ionizado. Por esto, el [S II] presenta un méximo
espacialmente bien definido por esta zona de transicién.



7.4 Iméagenes Gpticas 141

0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0.3

16743™ 42 41™ 40™ 39™ 38™ 37™
a (J2000)

Figura 7.13: Mapas de los cocientes de las lineas. Panel superior: [O III|/Ha. Panel infe-
rior: [S II]/Ha. Los valores mas altos en los cocientes se corresponden con las zonas més
claras de las imagenes.
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Figura 7.14: Perfiles normalizados de emisién de las lineas de Ha: (azul), [S II] (rojo) y
[O III] (verde). Los perfiles han sido obtenidos haciendo un corte en forma transversal
a la interfaz en la declinaci6én: (-48°:50":45"). Nétese la evidente estructura estratificada
de ionizacién. La escala del eje x es referida a la distancia al méaximo del [S II], en
minutos de arco. La posicién del maximo de [S II] corresponde a: 16":40™:18°. Los valores
positivos de x corresponden a ascenciones rectas crecientes. Cada uno de los perfiles fue
normalizado al maximo, lo que corresponde a 2.8 x 10714 3.5 x 10~ y 2.8 x10~4
[erg cm~% seg~! arcsec™?] para Ha [S II} y [O III], respectivamente.
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7.4.4. Bisqueda de objetos compactos no estelares

Existen una variedad de objetos compactos de gran utilidad para la biisqueda de sitios
de formacién estelar activa tales como los glébulos de Thackeray (Thackeray 1950) y los
llamados discos protoplanetarios (en inglés, “proplyds”) (O’Dell et al., 1993).

Los glébulos son estructuras nebulosas oscuras que contrastan contra el fondo lumi-
noso de la regién HiI donde estan sumergidos. Ellos representan los vestigios de la nube
molecular progenitora que dio origen a las estrellas de gran masa de tipo espectral O y
B (ej., Bok & Reilly, 1947). Muchas veces, estos glébulos presentan bordes brillantes de-
bido a que son iluminados externamente, fotoinizados y fotoevaporados por la radiacién
ultravioleta originada en las estrellas OB cercanas. Los tamafios tipicos son de 0.1 a 1
pc, a menudo muy elongados (glébulos cometarios), con su extremo brillante apuntando
a las estrellas ionizantes, y se destacan en las imagenes de [S I} y Ha por la emisién de
las superficies de sus frentes de ionizacién. A modo de ejemplo de los mismos, podemos
mencionar los encontrados en la nebulosa de Gum (Herbig 1974), o el “Dedo Desafiante
de Carina” en la parte central de la nebulosa de Carina (Smith et al., 2004). Algunos de
ellos presentan evidencia de formacién estelar in sstu, como puede citarse el caso de los
pilares de M16 (Hester et al., 1996) o en varias regiones de la nebulosa de Carina (Cox &
Bronfman, 1995; Brooks et al., 2000). Dentro del contexto de formacién estelar, pueden
haber sido generados por el proceso de Implosién Provocada por Radiacién (Radiatively
Driven Implosion, Lefloch & Lazareff, 1994 y referencias alli citadas).

Las otras estructuras conocidas como proplyds son estrellas que ain estin en la fase
de presecuencia principal, rodeadas por su reservorio de gas y de polvo, que debido a
su ubicacidén en la regién HII principal, son afectadas por la radiacién y el viento de las
estrellas de gran masa cercanas. Estos objetos han sido estudiados en gran detalle den-
tro de la regién de Orién (ej: Laques & Vidal, 1979; O'Dell & Wen, 1994). Los tamafios
abarcan de unas pocas decenas de Unidades Astronémicas (UA) (40-400 UA en Orién,
O’Dell 1998) hasta 10* UA (Nebulosa de Carina, Smith et al., 2003; NGC 3603, Brandner
et al., 2000). En la parte central de la Nebulosa de Orién, el 80 % de las estrellas tienen
este tipo de estructuras. Su estudio es de gran importancia para entender el proceso de
formacién de estrellas de baja masa proximas a sus hermanas de mayor masa. Por sus
tamaiios y la envoltura ionizada, los proplyds pueden distinguirse mas ficilmente que los
discos circumestelares. Por ello, Stecklum et al. (1998) propuso utilizar la deteccién de
los proplyds como trazadores de discos circumestelares en regiones de formacién estelar
lejanas.

Estos objetos presentan dos morfologias tipicas: una de forma cometaria, con una
cabeza brillante en Ho apuntando hacia la fuente excitatriz y sus colas alargadas en di-
reccién opuesta, y la segunda, se ven en contraste o en absorcién contra el fondo brillante
de la emisién nebular.

Como ya hemos destacado, la region Hit RCW 108 presenta una morfologia intrincada con
numerosos filamentos y nubes oscuras claramente identificables en las imdgenes 6pticas.
A gran escala, se observan estructuras de tipo pilares, dedos, glébulos, etc., distribuidas
por toda la regién Hii, las cuales pueden ser los lugares apropiados para la formacién
de estrellas. Sin embargo, no es tarea sencilla la identificacién de estas estructuras en
las imdgenes con resolucién de 2”3 por pixel obtenidas con la Camara Curtis-Schmidt de
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CTIO. Con el fin de destacar la presencia de objetos cuya morfologia sea semejante a
la de los glébulos fotoevaporados, hemos generado una imagen “libre” de las variaciones
a gran escala en Ha, a partir de la resta de la imagen mediana en el mismo filtro. El
proceso realizado es el siguiente: a partir de la imagen de Ha con el continuo restado (Ver
Figura 7.15 A), se construye una imagen a la cual se le aplica un filtro de mediana con
cajas de tamaifio de 43 x 43 pixeles de lado (Ver Figura 7.15 B). El filtro de mediana
destaca las estructuras a gran escala, ya sean en emision o en absorcién. Luego realizamos
la diferencia entre la imagen original y la filtrada, obteniéndose asi una imagen donde se
destacan las estructuras a pequefia escala, en este caso con tamafios menores a 100”. Este
resultado es la imagen del Panel superior de la Figura 7.16. En ella, se destacan las zonas
de transicién entre los gradientes de intensidad abruptos, por eso, es que NGC 6188 queda
perfectamente recortada en la parte central de la imagen.

La imagen de la Figura 7.16 revela la existencia de varios candidatos a glébulos fotoe-
vaporados. Los mismos se sefialan con rectangulos numerados en orden decreciente con la
declinacién. Varios de ellos tienen formas de pilares (Ver objetos 5, 8, 9 en el Panel inferior
de la Figura 7.16). Todas las esctructuras se encuentran apuntando en direccién al cimulo
NGC 6193 que ha sido identificado en el Panel superior de la Figura 7.16. Si las estrellas
del cimulo fueran las fuentes excitatrices de los objetos, el globulo mas distante al grupo
estelar corresponderia al nimero 2 y estaria situado a unos 45’ (= 17 pc), mientras que el
m4s proximo, el nimero 7, estaria a unos 10’ (= 4 pc). Algunos de ellos presentan cabezas
brillantes en Ha: (Ver objetos 1, 2, 7 en el Panel inferior de la Figura 7.16).

Las imégenes empleadas en la biisqueda de estos objetos tienen una resolucién espacial

de 2”3 por pixel, lo cual no permite identificar glébulos mds pequefios que 2 pixeles x 2”3
(unas 6000 UA a la distancia de 1300 pc). Dado que la mayoria de estas estructuras son
elongadas, la longitud proyectada de estos objetos superan varias veces este limite, con
tamaiios del orden de 10* a 10° UA.
A pesar de la moderada resolucién espacial, hemos podido identificar una serie de glébulos
fotoevaporados (Ver Panel inferior de la Figura 7.16) con un tamaifio tipico de 5 x 10*
UA. Resultado que estd mas de acuerdo con lo encontrado por Smith et al. (2003) en la
Nebulosa de Carina que con lo hallado por Bally et al. (2000) en Orién.

Estudios posteriores de estos objetos, utilizando imagenes con mayor resolucién an-
gular y espectroscopia tanto optica como infrarroja nos permitiran dilucidar si existe
actividad de formacién estelar asociada a los mismos.
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Figura 7.15: Imdgenes utilizadas para la construccién de la imagen de la Figura 7.16 en
la que se destacan las pequeiias estructuras frente a la emisién nebular general. A) Panel
superior: Imagen Ha a la que se ha sustraido la contribucién de la emisién del continuo.
B). Panel inferior: Es la imagen del Panel superior, luego de la aplicacién de un filtro de
mediana de tamafo de 43 x 43 pixeles. En ambas imagenes la escala de brillo superficial
(en gris) corresponde a 2 x 107!5- 3 x 10~'* [erg cm~2 seg™! arcsec™?].
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Figura 7.16: Panel superior- Imagen Ha donde se destacan los objetos candidatos a glébu-
los fotoevaporados. Los rectdngulos numerados indican los sectores donde han sido iden-
tificados. El orden estd dado por la declinacién de los objetos. Panel inferior: Ampliacién
de los sectores senalados en el Panel superior.
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7.5. Emision en el infrarrojo

7.5.1. Introduccién

En esta seccién analizaremos la distribucién espacial a gran escala del gas y polvo en
los alrededores de RCW 108. En particular, buscaremos las regiones de fotodisociacién,
(PDRs, “photodissociation regions”, (Hollenbach & Tielens, 1997). Las mismas suelen
formarse en la interfaz entre una regiéon HII y una nube molecular adyacente que ve
modificada sus condiciones fisicas, quimicas y dinamicas por la incidencia de los foto-
nes ultravioletas de las estrellas masivas. En estas regiones las moléculas denominadas
hidrocarburos policiclicos aromaticos (PAHs, “polycyclic aromatic hydrocarbons”) son
excitadas por esta radiacion y luego reemiten en el infrarrojo entre los 6 a 10 ym. Las
observaciones de la misién MSX que cubren el rango de longitudes de onda entre 6.8 um
y 25 pm, permite medir esta radiacién (especialmente en la Banda A (8.3 ym)) y de esa
forma, estudiar las PDRs.

Ademis, analizaremos la distribucién y naturaleza de las fuentes puntuales detectadas
por MSX y haremos una correlacién con el Catdlogo de fuentes puntuales del 2MASS
(Cutri et al., 2003) en las bandas:

s J=125um
s H=165pum
s« Ks=22pum

7.5.2. Observaciones con Mid-course Space Experiment (MSX)

La misién satelital “Mid-course Space Experiment” (MSX) incluyé un experimento
astronémico (SPIRIT III), disefiado para adquirir imédgenes y fotometria en el infrarrojo
medio (MIR) de fuentes en el plano galactico. MSX tiene una resolucién de 18”3, lo cual
significa un tamano de haz cincuenta veces menor que IRAS a 12 y 25 ym.

MSX observé en 6 bandas entre 4 y 21 um (detalles en Price et al., 2001). La m4s
sensible corresponde a la Banda A (8.3 um), con una sensibilidad similar a la banda de
12 um de IRAS (~0.1 Jy). Las imagenes obtenidas en las otras tres bandas C (12.1 ym),
D (14.7 ym), y E (21.3 pm), aunque menos sensibles, son itiles a fin de caracterizar las
propiedades de las fuentes en el infrarrojo medio. MSX detecté6 mas de 500000 fuentes
puntuales, y la vasta mayoria no tienen contrapartida en IRAS. Hemos extraido las fuentes
de MSX en el drea de RCW 108 utilizando el servidor de catdlogos de IRSA para el
relevamiento “MSX Galactic Plane Survey”.

Las propiedades de dicho catdlogo de fuentes puntuales (MSX PSC, Versién 6) estdn
descriptas por Egan et al. (2003).

Las imdgenes y el catdlogo fotométrico de MSX nos permiten estudiar la estructura a
gran escala de RCW 108, e identificar objetos con emisién térmica profundamente sumer-
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gidos en el polvo y la emisién de PAHs. El campo de radiacion en la regién Hi1 destruye
los PAHs, los cuales sélo pueden sobrevivir dentro del ambiente protegido de las nubes
moleculares en la periferia de las regiones Hil. Los fotones ultravioletas penetran la super-
ficie de la nube molecular originando las conocidas PDRs en las capas superficiales de la
nube. Los PAHs dentro de 1a PDR son excitados por los fotones UV y reemiten su energia
en el infrarrojo medio, particularmente entre los 6-10 um. Por esta razén las imigenes de
MSX en la Banda A son excelentes trazadoras de PDRs, las cuales a su vez indican la
presencia de estrellas ionizantes de gran masa en las cercanias. La Banda A no sélo incluye
emisién de PAHs (en 7.7 y 8.6 pm) sino también la componente del continuo térmico de
polvo caliente a ~ 400 K. La emisién en la Banda E se origina principalmente en polvo
templado a ~ 100K, aunque no se puede descartar la influencia de lineas de emisién
nebulares en el infrarrojo medio, lo cual hace iitil esta banda para identificar YSOs (en
inglés, “Young Stellar Objects”), regiones HII compactas y polvo templado. Uno puede
suponer que donde las bandas A y E estdn espacialmente correlacionadas, la emision es
dominada por polvo templado, lo cual puede sugerir la presencia de fuentes sumergidas.
Si éste no fuera el caso, entonces la emisién en la banda A puede estar dominada por
PAHs y en la banda E ser producto de una regién HII.

Encontrar un modelo que reproduzca las diferentes contribuciones a la emisién en el
MIR no es tarea sencilla dada la complejidad de los mecanismos y fuentes involucrados
en la produccién de dicha emisién. A los efectos ilustrativos, consideremos el ejemplo de
la Nebulosa de Orién: la Figura 7.17 muestra el espectro en el infrarrojo medio obtenido
con el satélite ISO (“Infrared Space Observatory”), con las distintas contribuciones de
emisién térmica propuestas (Cesarsky et al., 2000). De dicha Figura se deduce que en el
caso de que una region HII sea el agente excitatriz de los PAHs, se espera que la emisién
de estas moléculas domine en las bandas A y C. En cambio, si la emisién proviene de la
regién HiI a través de emisién nebular, la misma dependera del grado de excitacién de
la regién. Es interesante destacar la presencia de la emisién de [S III] en 18.71 ym dado
que esta emisién es comunmente detectable en regiones HiI de excitacién intermedia. La
Figura 7.18 muestra el espectro ISO de la regién Hit M 17, y las transmitancias para los
filtros de MSX. El espectro ISO de M 17 presenta las caracterisiticas lineas nebulares de
una regién HII sin la presencia de emisiones de PAHs. Si comparamos dicho espectro con
los pasabandas de MSX, vemos que en este caso es facil prever que la region HiI sera mas
facil de detectar en la banda E que en la A, por la presencia de la linea de emisién del
[S III] 18.71 pm. Hay que tener en cuenta que en el caso de que las regiones HII estén
ocultas por una gran extincién en el 6ptico, su deteccién podria hacerse a través de la
emision en la Banda E.
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Figura 7.17: Espectro ISO de la Nebulosa de Orién (Cesarsky et al., 2000). El ajuste del
continuo térmico usa silicato amorfo (130K y 80K, linea punto y raya), carbén amorfo

(155K y 85K, linea a rayas), y carb6n amorfo de granos muy pequeiios (300 K, linea de
puntos).
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Figura 7.18: Panel superiorr Espectro ISO de 1la region Hi M17

(http://vizier.cfa.harvard.edu/viz-bin/VizieR ?-source=II1/242). Panel inferior: Cur-
vas de transmitancia para los filtros de MSX. Notese en este caso como la linea de
emisién [S III] 18.71 um cae dentro de la Banda E de MSX.
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7.6. RCW 108 vista en el infrarrojo medio

El objetivo de esta seccion es el de caracterizar tanto la distribucion espacial a gran
escala del polvo templado, la emisién molecular de PAHs, y del gas ionizado en RCW 108,
como también hallar una posible vinculacién fisica entre las estructuras presentes.

La Figura 7.19 es una imagen en falso color producto de la combinacién de la emisién en
Ha (color azul) y la Banda A de MSX (8 pm, color rojo) de RCW 108. Esta Figura revela
que la mayor parte de las nubes oscuras que ofrecen su cara hacia el cimulo NGC 6193,
presentan emisién en la Banda A, por lo cual demarcan PDRs con su emisién en PAHs,
quedando notablemente delimitida la Nebulosa del Borde NGC 6188, como ya ha sido
destacado por Urquhart et al. (2004). Ademas, existen una serie de nubes oscuras que
no presentan emisién distinguible en 8 ym como lo son HMSTG336.2-1.0, al oeste y
HMSTG337.1-1.5, HMSTG336.9-1.7 al este de NGC 6188 (Dutra et al., 2000, Ver Tabla
7.7). Este comportamiento puede explicarse por el hecho de que dichas nubes oscuras no
son afectadas por la radiacién ionizante de NGC 6193, lo cual implicaria que estdn por
delante de la regién Hil y que funcionarian a modo de pantallas.

La imagen de RCW 108 en la banda A de MSX (Figura 7.20) muestra basicamente
la emisién proveniente de las moléculas de PAHs. Tomando en cuenta la Figura 7.19, se
puede ver qué zona de mayor emisividad en Ha, justo entre NGC 6193 y RCW 108-1R,
anticorrelaciona con la emisién en 8 um, lo cual indica que la emisividad de la regién Hi1
Opticamente visible no contribuye sustancialmente a la emision en 8 um a través de las
lineas nebulares. La imagen de la banda A revela ademads cinco estructuras destacables,
rotuladas con A, B, C, D y E. La estructura C se corresponde con el ciimulo IR RCW 108-
IR, el cual es un conocido centro de formacién estelar, y ha sido extensamente discutido
en la literatura (Urquhart et al., 2004; Comerén et al., 2005), por lo cual aqui no daremos
detalles adicionales. Las estructuras A, B, D y E son los nuevos rasgos descubiertos en
el MIR, en particular la estructura A, asociada a la nube oscura Sandqvist 182, la cual
merecera una discusion aparte.

En la Figura 7.21 de la imagen de la banda E de MSX, se muestra claramente que
de las cinco estructuras enumeradas sélo se destacan cuatro: A, C, D y E. Como hemos
detallado en la seccién anterior, la emisién en la banda E al correlacionar con la banda
A puede tener origen en emisién térmica de polvo templado y donde no lo hace puede
estar asociada a emision nebular. Las estructuras A, D y E presentan- fuentes centrales
intensas en la banda E, lo cual se puede ver claramente en la Figura 7.22 en falso color,
donde estas fuentes aparecen con colores rojos, con algo de emisién extendida en 21 um.
La asociacion de esta emision con gas ionizado serd discutida en la préxima seccidn.

La estructura B situada en la parte central de la imagen estd demarcada por varios fila-
mentos oscuros, los cuales muestran un aparente centro de simetria en (,6)=(16:39:20,-48:27),
con un didmetro de unos 20’ (7.5 pc). La emisién vista en las paredes de los filamentos que
miran hacia el interior de la estructura esta sugiriendo la presencia de fuentes ionizantes
en su interior, las cuales pueden haber ayudado a arquear los filamentos para formar una
estructura similar a una cdscara de polvo que es muy prominente en la imagen de Ha.
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NGC6188

NGCGI%\

Figura 7.19: Comparacién de la distribucién espacial polvo y el gas ionizado en RCW 108.
Imagen en falso color producto de la combinacién de la emisién de Ha (color azul) y la
de la banda A (8 um) del satélite MSX (color rojo). Las estructuras indicadas como A,
B, C, D y E se explican en el texto.
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Figura 7.20: Distribucién espacial de la emisién en 8 yum. Con circulos se indican las

estructuras A, B, C, D y E. La escala de brillo superficial (en gris) corresponde a: 4 X
1077 - 8 x 107® [Watt m~2 sr™1].
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Figura 7.21: Distribucién espacial de la emisién en la Banda E de 21 pym del satélite MSX.
La escala de brillo superficial corresponde a: 5x10~° - 5 x10~% [Watt m~2 sr~1].
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Figura 7.22: Emisién en el infrarrojo medio de RCW 108. Imagen en falso color producto
de la combinacién de las imigenes de la Bandas A (color azul), C+D (color verde) y E
(color rojo). En esta Figura, aparecen sefialadas con circulos las estructuras discutidas en
el texto.
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7.6.1. Comparacion de emision infrarroja y gas molecular: re-
giones de fotodisociaciéon

En la seccién anterior, habiamos visto que RCW 108 en la banda A de MSX (Figura
7.20) muestra béasicamente la emisién proveniente de los PAHs la cual se originaria en las
superficies de las nubes moleculares asociadas a RCW 108. En esta seccién analizaremos
si efectivamente existe correlacién espacial entre la emisién del gas molecular detectada
en la zona y la emision en 8 ym.

La Figura 7.23 muestra la emisién en 8 um (escala de grises) y la emisién prome-
dio en el rango de velocidad de [-26,-18] kms™! del gas molecular representada por el
13CO (J =1 — 0) (lineas de contorno) en RCW 108. Las caracteristicas cinemdticas y
morfolégicas de la emisiéon del gas molecular han sido estudiadas previamente en este
capitulo, por lo que aqui se hard un breve resumen.

Ha sido detectado gas molecular en las estructuras A, B, C y E. Como puede ob-
servarse en la Figura 7.23, la emisién promedio del gas molecular se correlaciona con la
observada en 8 um, confirmando la presencia de PDRs en las superficies de las nubes.
Asi, se puede afirmar que las estructuras A, C y E en el infrarrojo se corresponden con
las concentraciones moleculares rotuladas como (F1,F2), E3 y (H2, H3), respectivamente.
Respecto a la estructura B, las observaciones del CO alcanzan el extremo este de la misma,
sitio donde hay correlacién con la emisién molecular. No podemos decir nada respecto a
la estructura D, ya que no se tienen observaciones de CO.

En la siguiente Tabla se resumen las propiedades fisicas derivadas para las concen-
traciones moleculares. En las primeras dos columnas de la Tabla 7.8 se listan el nombre
de las estructuras en el infrarrojo medio y sus contrapartida en emisién de CO. Luego,
aparecen la posicién del miximo de emisidn, la velocidad en el maximo de emisién y el
ancho a potencia mitad (FWHM), la Temperatura de excitacién (Tex), la profundidad
éptica (137), la densidad de columna del 3CO (N(3CO)), la densidad de columna del
hidrégeno molecular (N(H;)), y la masa (MrTg), cantidades explicadas en la seccién 7.3.8
de esta Tesis.

Hasta el momento, hemos encontrado gas molecular asociado a polvo calentado en
regiones adyacentes a frentes de ionizacién. La emisién en el infrarrojo medio muestra
la presencia de PDRs. A continuacién, haremos un anilisis exhaustivo de las fuentes
puntuales infrarrojas asociadas a estas estructuras con el fin de encontrar evidencias de
formacién estelar.
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Figura 7.23: Emisién en la Banda A (8 ym) de RCW 108 (escala de grises), y la emisién
promedio del gas molecular *CO (lineas de contornos) en el rango de velocidad de
[-26, -18] kms~1. El nivel inferior de contorno es de 0.2 K (5 o), el espaciado es de 20 o.
Se indican las estructuras en el infrarrojo medio y, entre paréntesis, las concentraciones

moleculares asociadas.
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7.6.2. Clasificacion de fuentes puntuales MSX en RCW 108

Lumsden et al. (2002) analizaron las propiedades de distintas clases de objetos presen-
tes en el plano galactico a partir de los flujos medidos en las 4 bandas del satélite MSX (A:
8.3 um, C: 12.1 pm, D: 14.7 um y E: 21.3 um). El propésito de dicho trabajo era establecer
propiedades observables en las bandas de MSX para los objetos estelares jévenes de gran
masa, (en inglés, “Massive Young Stellar Objetcs, MYSOs”) y asf poder discriminarlos
de otras fuentes galdcticas con colores infrarrojos similares, tales como regiones HiI com-
pactas, nebulosas planetarias y estrellas evolucionadas con envolturas de polvo. En base a
la construccién de diagramas color-color de la forma: (Fg; /Fg,F14/F12), encontraron que
los objetos jovenes, ya sean regiones Hil compactas o MYSOs satisfacen la condicién,
F21/Fg > 2. Ademas, los MYSOs cumplen con F,4/F2 > 1, mientras que las regiones HiI
compactas tienen F14/F;5 < 1. Las fuentes con Fy4/F12 < 1y F3/Fg < 2 corresponden
a estrellas evolucionadas. Estos limites fueron determinados a partir de la posicién en
el diagrama de una muestra de objetos cuya naturaleza era conocida previamente. La
muestra de las regiones HiI fue tomada de fuentes identificadas con relevamientos en el
continuo de radio (Wood & Churchwell, 1989; Kurtz et al., 1994; Walsh et al., 1998). Para
los MYSOs, el catdlogo fue recopilado por Lumsden et al. (2002). Este criterio para la
discriminacidén de los objetos no es determinante, ya que como lo describen Lumsden et al.
(2002), los colores MSX de los objetos bajo estudio dependen fuertemente de las contribu-
ciones sumadas de la presencia de las bandas moleculares en absorcién o emisién, de polvo
templado a distintas temperaturas y de lineas nebulares de gas ionizado, como asi también
afecta la extincién. Por lo dicho, es necesario aplicar criterios adicionales para descubrir
candidatos genuinos a MYSOs. Como primer paso, clasificaremos a las fuentes MSX
en RCW 108 siguiendo el criterio de los colores de Lumsden et al. (2002) explicado en el
parrafo anterior. En el drea que abarca las imagenes dpticas (80'x 80') se seleccionaron
unas 850 fuentes puntuales del catdlogo de MSX, de las cuales 78 superaron el limite de
deteccién en las cuatro bandas. Sélo conservamos algunas fuentes adicionales que seran
discutidas en las secciones 7.6.2 y 7.6.3 con flujo por encima del limite de deteccién en
alguna de las bandas dado que estdn préximas a regiones de interés particular.

La Figura 7.24 es el diagrama color-color (F3; /F3,F14/F12) de estas fuentes puntuales.
Las fuentes aparecen indicadas con distintos colores, de acuerdo a las siguientes condicio-
nes: (Fo1/Fg > 2, Fiy/Fip > 1), (Fa1/Fs > 2, F14/F13 < 1)y (F21/Fs < 2, F14/F12 < 1),
para los objetos identificados como candidatos a MYSOs, regiones HiI y estrellas evolu-
cionadas, respectivamente. Las fuentes con (F14/F12 < 1, Fo; /Fg < 2), quedan excluidas
de la clasificacion y las denominaremos como “otros”. Estos objetos pueden ser estrellas
con absorcién de silicatos, estrellas OH/IR, o bien MYSOs con contribucién importante
de emisién de PAHs. En el grifico de la Figura 7.24 se incluyen las posiciones correspon-
dientes a cuerpos negros entre 5000 y 200 K, y los limites discriminadores de Lumsden et
al. (2002).

En el diagrama de la Figura 7.24, las fuentes con F4/F)» < 1y Fy;/Fg < 2 corres-
ponden a estrellas evolucionadas. A los efectos ilustrativos, tomamos entre las muestras
una estrella de secuencia principal, (HD 150135, tipo espectral O), y una supergigante,
(HD 149967, tipo espectral M3 II) y obtuvimos los valores (F14/F;2,F2;/Fg). Los mismos
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fueron (0.96,1.61) y (0.68,0.24) para HD 150135 y para HD 149967, respectivamente, con
lo cual ambas estrellas cumplen con la condicién antes mencionada. En consecuencia, este
criterio identifica como “estrellas evolucionadas” tanto a estrellas de secuencia principal
como a las gigantes.

En las Tablas 7.9, 7.10 y 7.11 se enumeran las fuentes clasificadas como MYSOS,
regiones HiI y estrellas evolucionadas, respectivamente. En cada una de las tablas, la
Columna 1 indica la designacién de las fuentes de acuerdo al catilogo de fuentes puntuales
de MSX ordenadas en ascencién recta. Las Columnas 2 y 3 seiialan las posiciones de las
mismas. Las Columnas 4 a 7 los flujos medidos en las bandas de MSX (Fg, Fi3, Fi4 y
F2;). Las Columnas 8 y 9 los cocientes de flujos (F21/Fs y F14/F12).

Las fuentes de tipo MYSO no se diferencian claramente de otros objetos como regio-
nes HII y nebulosas planetarias siguiendo el criterio de los colores de MSX, por lo cual
Lumsden et al. (2002) sumaron otros criterios adicionales que incluyen la distribucién es-
pacial, asociacién con regiones de formacién estelar y la incorporacién de fotometria en el
cercano IR, como asi también criterios en la distribucién de energia en el MIR. Sobre estos
criterios volveremos mas adelante a fin de determinar qué fuentes son genuinas candidatas
a MYSOs.
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Tabla 7.9: Fuentes puntuales MSX clasificadas como regiones “MYSOs” segin el criterio
de Lumsden et al. (2002)

Nombre Posicién (J2000) Fs F12 F14 F21 F21 / Fs F14 / F]_z
a § Uyl DByl Pyl [9y]
[h:m:seg) [°:":] ‘
G336.0216-00.8194 | 16358.1 -484619 | 8.05 1864 19.06 63.46 7.88 1.02
G335.9960-00.8532 | 16 35 10.9 -484849 | 1.57 248 3.57 4.62 2.95 1.44
G336.0753-01.0835 | 16 36 32.5 -48 5437 | 63.34 98.66 119.03 135.53 2.14 1.21
G336.6445-00.6953 | 16376.8 -481340( 3.29 9.48 14.97 29.44 8.96 1.58
G335.9462-01.3540 | 16 37 14.1 -491115| 036  0.78 141 8.18 22.45 1.81
G336.2832-01.2214 | 163806 -485055  0.82 0.80 1.20 2.69 3.28 1.49
G336.3626-01.2203 | 16 38 19.7 -484719| 132 3.00 5.12 9.16 6.96 1.71
G336.4170-01.1858 | 16 3823.6 -484331 | 130 2.67 3.10 4.75 3.656 1.16
G336.2976-01.3378 | 16 38 35.8 -485456 | 0.56  0.67 1.33 2.39 4.27 2.00
G336.2959-01.3405 | 16 38 36.1 -48 5507 | 0.44 1.15 1.16 1.82 4.18 1.01
G337.0678-00.9110 | 16 39 46.2 4803 24 | 0.97 1.53 1.74 2.00 2.07 1.14
G337.0963-00.9291 | 16 39 57.8 -480251 ( 0.29  0.61 1.39 7.37 25.17 2.26
G336.4917-01.4741 | 16400.0 -48 5141 | 58.22 147.32 264.20 1796.30 30.86 1.79
G337.0983-00.9654 | 16408.0 -480413 | 0.31 0.95 1.26 4.87 15.92 1.32
G336.5083-01.6034 | 1640394 -48565 | 0.79  0.88 0.93 1.7 2.15 1.06
G337.0642-01.1723 | 16 40 55.7 -4813 58 | 0.79 2.08 3.46 9.50 11.97 1.67
G336.5504-01.8073 | 16 41 45.5 -490216 | 0.36  0.95 1.94 5.76 16.15 2.04
G337.2926-01.3624 | 1642414 -481112 | 0.76 0.64 1.00 1.97 2.61 1.57

Tabla 7.10: Fuentes puntuales MSX clasificadas como regiones “Hi1” segin el criterio de
Lumsden et al. (2002)

Nonmbre Posicién (J2000) Fa F12 F14 le F21 /Fg F14 / Fu

a [J2000] &6 [J2000] | [Oy] [yl [yl [Iy]

[h:m:seg] [°:":]
G336.3939-00.7686 | 16 36 25.6 -482746 | 0.76 1.00 0.58 233 3.05 0.59
G336.5459-00.9319 | 1638 46.3 -482735 (139 155 110 298 215 0.71
‘G336.2907-01.2458 | 16389.1 -485133 (394 3.26 278 9.53 242 0.85
G336.3528-01.1932 | 16 38 10.0 -484640 ( 081 14 1.08 261 3.22 0.76
G336.3511-01.1958 | 16 38 10.2 -484651 ( 0.70 0.85 0.72 3.34 4.78 0.85
G336.3146-01.2714 | 16 38 21.9 -485131 ( 1.54 215 0.95 3.83 248 0.44
G336.3157-01.2832 | 16 38 25.3 -48 5156 | 0.91 1.60 1.02 3.25 3.58 0.64
G336.3254-01.3032 | 16 39 33.1 -485218 ( 092 141 110 3.31 3.61 0.78
G336.5480-01.4236 | 16 40 59.9 -48479 (158 1.72 0.64 7.70 4.87 0.37
G336.5224-01.4641 | 16404.7 -484954 | 210 297 0.81 846 4.03 0.27
G336.8019-01.7254 | 16 42 23.5 -484742 | 1.18 142 0.78 2.99 2.53 0.55
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Tabla 7.11: Fuentes puntuales MSX clasificadas como “evolucionadas” segin el criterio
de Lumsden et al. (2002)

Nombre Posicién (J 2000) Fs F12 F14 Fgl F21 / Fs F14 / Fn

a 6 Oyl | Oyl | O] | By
[h:m:seg] [°::]
G335.9265-00.9890 | 16 35 30.3 | -48 57 24 | 2.66 2.92 2.42 1.64 0.62 0.83
G336.0981-00.8781 | 16 35 42.7 | -484518 | 17.50 | 18.49 | 14.03 | 13.98 | 0.80 0.76
G336.2443-00.7754 | 16 35 50.9 | -48 34 40 | 2.12 2.60 2.04 1.50 0.71 0.78
G336.4708-00.7186 | 16 36 30.9 | -48 22 20 | 2.87 3.47 2.49 1.93 0.67 0.72
G336.5651-00.6619 | 16 36 38.6 | -48 1551 | 2.22 2.55 1.90 141 0.63 0.75
G335.9791-01.2387 | 16 36 50.9 | -49 0509 | 3.28 4.10 2.56 1.52 0.46 0.62
G335.9131-01.3110 | 16 36 54.3 | -49 1060 | 1.45 1.99 145 1.81 1.24 0.73
G336.5299-00.7543 | 16 36 54.8 | -48 21 09 | 3.26 4.05 2.82 1.57 0.48 0.70
G336.6822-00.6233 | 16 36 56.6 | -48 09 05 | 2.59 2.60 1.81 2.08 0.80 0.70
G336.3982-00.8867 | 16 36 58.3 | -48 32 20 | 1.87 2.27 2.01 1.93 1.03 0.88
G336.4658-00.9334 | 16 37 27.3 | -48 3112 | 3.44 3.57 2.80 1.58 0.46 0.78
G336.8087-00.6296 | 16 37 28.8 | -48 03 43 | 2.68 3.78 2.73 1.57 0.59 0.72
G336.5780-00.8937 | 16 37 43.8 | -4824 37 | 1.13 1.24 1.04 1.40 1.24 0.84
G336.6785-00.8472 | 16 37 55.6 | -48 18 16 | 8.84 7.71 |+ 7.07 3.70 0.42 0.92
G335.9581-01.5113 | 16 38 0.0 | -491702 | 3.04 3.00 2.16 2.22 0.73 0.72
G336.3121-01.2080 | 16 384.1 | 484905 | 1.25 1.35 0.72 1.92 1.54 0.53
G336.3037-01.2182 | 16 38 4.8 | -484952 | 1.83 3.04 0.84 2.16 1.18 0.28
G336.4805-01.0799 | 16 38 10.3 | -48 36 26 | 7.62 7.42 5.50 341 0.45 0.74
G336.7045-00.8819 | 16 38 11.2 | -48 18 30 | 4.20 481 3.93 3.67 0.87 0.82
G336.3107-01.2576 | 16 38 17.2 | -48 51 08 | 1.90 2.29 094 | 3.59 1.89 0.41
G336.8416-00.7971 | 16 38 21.5 | -48 08 59 | 4.79 8.33 6.51 5.47 1.14 0.78
G335.9666-01.6287 | 16 38 34.2 | -49 2122 | 5.49 7.66 7.13 745 1.36 0.93
G336.3917-01.2518 | 16 38 35.3 | -48 47 17 | 5.72 6.49 4.70 3.49 0.61 0.72
G337.0006-00.7539 | 16 38 48.0 | -48 00 09 | 85.06 | 122.30 | 101.08 | 96.33 | 1.13 0.83
G336.9754-00.8475 | 16397.1 | -480501 | 12.27 | 12.26 8.23 5.34 0.44 0.67
G336.5630-01.3118 | 16 39 33.1 | -48 4201 | 4.53 4.77 3.15 2.22 0.49 0.66
G337.1316-00.8371 | 16 3941.6 | -47 57 36 | 11.63 | 11.53 8.96 9.28 0.80 0.78
G336.5293-01.4948 | 16 40 14.8 | -48 50 50 | 1.57 2.19 1.06 1.45 0.92 0.48
G336.9351-01.1394 | 16 40 15.9 | -48 18 28 | 22.99 | 13.95 9.49 5.49 0.24 0.68
G336.9151-01.1846 | 16 40 23.4 | -48 2109 | 2.13 2.21 2.09 2.59 1.22 0.94
G337.2352-00.9338 | 16 40 32.1 | -47 56 48 | 2.52 2.79 2.07 1.77 0.70 0.74
G336.3746-01.7074 | 16 40 35.5 | -4906 13 | 2.25 2.21 141 1.60 0.71 0.64
G337.0063-01.1600 | 16 4038.5 | -48165 | 1.64 2.22 1.19 1.82 1.11 0.53
G336.5304-01.6338 | 16 40 53.0 | -48 56 18 | 2.54 2.65 1.72 1.60 0.63 0.65
G337.1551-01.1013 | 16 40 58.1 | -48 0704 | 5.74 6.20 4.78 5.98 1.04 0.77
G336.7112-01.5731 | 16 41 20.0 | -48 45 45 | 1.01 0.74 0.70 1.63 1.62 0.95
G336.5254-01.7426 | 16 41 21.7 | -49 00 50 | 1.99 2.46 0.96 1.50 0.75 0.39
G336.3228-01.9242 | 16 41 22.7 | -49 17 10 | 2.64 3.01 2.81 2.56 0.97 0.93
G336.7958-01.6315 | 16 41 56.3 | <4844 15 | 1.28 1.77 1.13 1.50 1.17 0.64
G337.2865-01.4306 | 16 42 58.4 | -48 1410 | 2.93 2.87 1.90 1.43 0.49 0.66
G336.8251-01.8390 | 1643 0.3 | -48 51 08 | 4.64 5.54 3.94 3.41 0.74 0.71
G337.0792-01.7909 | 16 43 47.7 | -48 37 44 | 10.36 | 10.36 7.61 8.49 0.82 0.73
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7.6.3. Clasificacion de fuentes 2MASS en RCW 108

Las observaciones en el infrarrojo cercano permiten imponer criterios de seleccién
adicionales a la hora de establecer los candidatos a YSOs. El relevamiento de todo el cielo
en el infrarrojo cercano (NIR) “Two-Micron All Sky Survey” (Cutri et al., 2003) es una
base de datos excepcional lista para ser explotada dentro de la investigacion astrofisica.
El relevamiento 2MASS comprende observaciones de todo el cielo obtenidas en las bandas
J=1.25 ym, H=1.65 pm y Ks=2.2 um, con una resolucién de unos 2" px~1.

En una area que comprende casi toda la imagen de Ho se seleccionaron més de 58000
fuentes infrarrojas con un factor de calidad AAA, es decir, estas fuentes tienen calidad fo-
tométrica con relacién senal-ruido, S/N > 10 y criterios restrictivos respecto a la cercania
de sus vecinos. Las Figuras 7.26 y 7.27 muestran los diagramas color-color (H—Ks, J— H)
y color-magnitud (H — Ks, Ks) de las fuentes encontradas en el campo con magnitud
Ks < 12. Este 1ltimo criterio adicional se propone a fin de establecer la detectabilidad de
fuentes mas brillantes que una estrella de tipo espectral A0 sobre la secuencia principal
de edad cero (ZAMS) a la distancia de 1300 pc.

En el diagrama CC (color-color) (Ver Figura 7.26) se sefiala la posicién de la secuencia
principal (linea amarilla) y la rama de las gigantes (linea magenta). Como RCW 108
esta situada en el cuarto cuadrante, proxima al plano galactico es de esperar que las
fuentes mas abundantes sean las gigantes de poblacién de disco. Este efecto se ve muy
marcado en el diagrama CC, donde las fuentes de tipo espectral tardio se distribuyen
a lo largo de una banda que sigue el vector de enrojecimiento dada la fuerte extincién
en profundidad existente en esta regién del plano galactico, que llega a ser de A, > 30.
Hemos adoptado una ley de enrojecimiento normal segiin Rieke & Lebofsky (1985). Asi,
bajo las condiciones de extincién interestelar normal, las estrellas gigantes y las enanas
apareceren distribuidas aproximadamente entre las franjas delimitadas por los vectores
de enrojecimiento para estrellas gigantes tardias y tempranas de secuencia. Las fuentes
que se encuentran a la izquierda de la recta de enrojecimiento de estrellas tempranas,
corresponden a fuentes con exceso infrarrojo y alli encontramos objetos Herbig Ae/Be,
T-Tauri, YSOs de clase I, etc., es decir, objetos estelares jovenes ain asociados a su nube
natal.

Con el fin de clasificar las fuentes, se establecieron criterios de seleccién de las mismas
en base a su ubicacién en el diagrama CC. La posicién particular de cada clase de fuente
en el diagrama CC puede determinarse segin una distancia al vector de enrojecimiento,
estabecida en base al valor que tome el parimetro ¢. El mismo ha sido adaptado de
Comer6n et al. (2005) de la siguiente forma:

q=(J—H)—1.83x (H - Ks) (7.4)

La zona correspondiente a estrellas de secuencia principal entre O3 y FO normalmente
enrojecidas estd definida por la condicién (puntos negros, Figura 7.26):
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~0.15< ¢ < 0.10 (7.5)

La condicién para objetos con exceso infrarrojo (tridngulos rojos, Figuras 7.26 y 7.27):

g < —0.15 (7.6)

La condicién para estrellas gigantes, normalmente enrojecidas (puntos azules, Figura
7.26):

g>0.10 (7.7)

En el diagrama CM (color-magnitud) (Ver Figura 7.27) hemos representado a los obje-
tos clasificados segin los criterios detallados en el parrafo anterior. Ademas, se representa
la ZAMS (Hanson et al., 1997) para estrellas mds tempranas que de tipo espectral A0, a
una distancia de 1300 pc.

Como se habia adelantado, las fuentes dominantes son las estrellas gigantes de disco,
afectadas por distinto grado de enrojecimiento. El diagrama CM permite visualizar clara-
mente su presencia y como se segregan de las fuentes mas calientes asociadas a la secuencia
principal (puntos negros).

En ambos diagramas se aprecia que existe una cantidad importante de fuentes con
exceso infrarrojo (tridngulos rojos), candidatos primarios a YSOs. En el diagrama CM se
ve que muchos de estos objetos con exceso IR aparecen sobre la recta de enrojecimiento
correspondiente a una estrella O temprana de ZAMS a 1300 pc, lo cual indicaria que estos
candidatos a YSOs serian también objetos de gran masa.

Estos diagramas por si solos no son suficientes para identificar objetos estelares jévenes
inmersos en las concentraciones moleculares. Por un lado, estrellas evolucionadas variables
de largo periodo pueden simular colores parecidos a estrellas con exceso IR, y por otra
parte algunas fuentes YSOs de clase II (estrellas de tipo T Tauri) pueden tener colores
semejantes a estrellas de secuencia principal. Para salvar estos incovenientes, debemos
correlacionar esta informacién en el infrarrojo cercano con la obtenida con el uso de
espectroscopia o de otras bandas fotométricas.

La Figura 7.28 (Ver también Figura 7.29) muestra la distribucién espacial de las fuen-
tes infrarrojas encontradas en RCW 108, siguiendo el mismo criterio de colores que el
detallado en los diagramas CC y CM. Las estrellas gigantes se muestran distribuidas de
modo relativamente uniforme, con deficiencias en su densidad que correlaciona muy bien
con las nubes oscuras detalladas en la Tabla 7.7, en particular Sandqvist 182 y 184. Las
estrellas de secuencia principal (en color negro (Ver Figura 7.28) y en color amarillo (Ver
Figura 7.29)) y candidatas a YSOs (rojos) muestran una clara distribucién no uniforme.
Por un lado las estrellas de secuencia principal muestran un aumento de densidad en el
drea del cimulo abierto NGC 6193 (como es de esperar), y los candidatos a YSOs no sélo
en el drea de NGC 6193 sino alrededor de la zona de las estructuras A a E descubiertas
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con MSX. En la Figura 7.28 se destacan varias fuentes con color magenta: las estrellas O
de NGC 6193 (indicada la estrella de tipo espectral O3 con un hexigono), las fuentes IR
asociadas a RCW 108-1R (indicadas con un tridngulo), como una fuente candidata a YSO
que presenta asociacién directa con la fuente MSX MSX G336.2916-01.2470 (indicada con
una cruz) de la nube Sandqvist 182.
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Figura 7.26: Diagrama color-color (CC) para las fuentes del 2MASS con Ks < 12, en-
contradas en la zona de RCW 108. La posicién de las estrellas sin enrojecimiento perte-
necientes a la secuencia principal y a la rama de las gigantes, se indican en amarillo y
magenta, respectivamente. Las lineas a trazos sefialan las rectas de enrojecimiento para
un estrella gigante M0, en color celeste, y para una de secuencia O3, en color verde. El
criterio de separacién de fuentes como: gigantes (puntos azules), estrellas de secuencia
principal (puntos negros) y fuentes con exceso infrarrojo (puntos rojos) estd determinado
por el valor del pardmetro g (explicado en el texto). Los puntos celestes sobre la recta de
enrojecimiento de una estrella O sefialan A,=0, 10, 20, 30 y 40 mag.
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Figura 7.27: Diagrama color-magnitud (CM) para las fuentes del 2MASS con Ks < 12,
encontradas en la zona de RCW 108. La posicién de las estrellas de la secuencia principal
de edad cero a 1300 pc es marcada con una linea verde. La linea roja senala la recta de
enrojecimiento para estrella O3 ZAMS. El criterio de separacién de fuentes como: gigantes
(puntos azules), estrellas de secuencia principal (puntos negros) y fuentes con exceso
infrarrojo (tridngulos rojos) estd determinado por el valor del pardmetro g (explicado en
el texto). Los puntos magenta sobre la recta de enrojecimiento de la estrella O senalan

A,=0, 10, 20, 30 y 40 mag.
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Figura 7.28: Distribucién espacial de las fuentes de 2MASS en RCW 108: los objetos han
sido separados por color siguiendo el criterio detallado en el texto (azul: gigantes, negro:
estrellas de secuencia principal, rojo: candidatos a YSOs). Algunos objetos de interés se
representan en color magenta.
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Figura 7.29: Distribucién espacial de las fuentes 2MASS en RCW 108. Las fuentes identi-
ficadas como estrellas de secuencia principal y los candidatos a YSOs, se indican con color
amarillo y rojo, respectivamente. Las estrellas gigantes han sido excluidas del grafico. La
imagen sobre la que aparecen las fuentes superpuestas es la de Ha.
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7.7. Las estructuras infrarrojas D y E

En la seccién 7.6 hemos descripto la presencia de cinco estructuras destacables en
la imagen de banda A de MSX. La estructura D se ubica en el extremo norte de la
interfaz molecular. Esta estructura presenta una morfologia incipiente de regién Hir de
tipo “ampolla” (blister), y tiene asociada fuentes candidatas a ser objetos estelares en
formacion derivado de sus propiedades en el IR. En la imagen de falso color de MSX
(Figura 7.30) se aprecia su emisién extendida en forma de una pequeiia burbuja de unos
4' de didmetro con filamentos brillantes en la banda A que se extienden 10’ hacia el
sureste. Ademds, la Figura 7.30 (Panel Ha) muestra una estructura elipsoidal de unos
5’ x 2!5 limitada por filamentos oscuros, la cual puede estar relacionada a la expansién
de la cavidad.

La estrella HD 149902 (GS8III/IV, V=T7.94) se halla justo al norte de la estructura y pa-
rece corresponderse con la fuente MSX G337.0963-0.9291 (sefialada como la fuente niimero
1 en la Figura 7.30), cuyos colores describen su naturaleza como una estrella candidata a
MYSO. Esto aparentemente es contradictorio, pero el anilisis de las fuentes 2MASS revela
que 9" al norte de HD 149902 hay una fuente IR (2MASS 16395779-48024839, K s=11.76,
J — H=0.42, H — Ks=0.70) cuyos colores muestran exceso IR, y dicha fuente estd a me-
nos de 2" de la fuente MSX. La fuente #2 de la Figura 7.30 MSX G337.9083-00.9654
también muestra colores MSX tipicos de MYSO, pero la contrapartida 2MASS es se-
mejante a una estrella gigante con escaso enrojecimiento (2MASS 16400837-48041221,
Ks=9.76, J — H=0.62, H — Ks=0.28). La fuente #3 (MSX G337.1109-01.0476) presenta
mucha intensidad en la banda E, pero su flujo estd por debajo del limite de deteccién en
las otras 3 bandas de MSX. Sus colores 2MASS concuerdan con una estrella temprana
enrojecida por A, ~ 4 mag, lo cual puede estar indicando la presencia de una estrella tem-
prana con lineas de emisién. La fuente #4, (MSX G337.0642-01.1723) situada ya bien fuera
de la estructura, tambien muestra colores MSX de MYSO y sus colores 2MASS refuer-
zan esta propiedad (2MASS 16405621-48135918 Ks=12.41, J — H=0.89, H — Ks=1.14).
Esta fuente es un maser de OH conocido como 337.07-1.17 con una velocidad radial de
-90.6kms~! (Sevenster et al., 1997). Dada la velocidad del maser y la debilidad en la
banda K's, sugieren que podria tratarse de una fuente de fondo, sin ninguna asociacién
fisica a la estructura D. La fuente #5 (MSX G337.0063-1.1600) es extendida y sus colores
delatan la presencia de una estrella evolucionada, quizas variable de largo periodo (segin
se deduce de sus colores 2MASS, (J — H=1.56, H — K $=1.13)). La fuente 6 corresponde
a HD 149967, una estrella variable de tipo espectral M3 II.

En la Tabla 7.12 se resumen las descripciones de las fuentes #1 a #6. La Columna 1 indica
el nimero de fuente MSX ordenado en ascencién recta. La Columna 2, la designacién del
catdlogo de fuentes puntuales de MSX versién 6. Las Columnas 3 a 6 los flujos medidos
en las bandas de MSX. Las Columnas 7 y 8 los cocientes de flujos. La Columna 9, la
clasificacién segun el criterio de Lumsden et al. (2002). La Columna 10 la “calidad” de los
flujos medidos en el MIR. La Columna 11, la designaci6n de las fuentes 2MASS asociadas.
La Columna 12 a 14 las magnitudes y colores NIR. La Columna 15 la clasificacién de las
fuentes en el NIR segiin lo detallado en la Seccién 8.5 y la Columna 16, la “calidad” de
las medidas de 2MASS. La Columna 17 la asociacién con fuentes 6pticas. En el caso de
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la fuente #3 MSX G337.1109-01.0476 reporta el limite de deteccién en las Bandas A, C
y D, lo que implica una incerteza en la determinacién de sus caracteristicas a partir de
sus colores (F2;/Fg,F14/F12). Como consecuencia, no puede ser clasificada de acuerdo al
criterio de Lumsden.

Las imagenes de MSX revelan hacia el sur de NGC 6193 una sorprendente estructura
anular (Figura 7.31). La imagen de la Banda A de MSX la muestra como una céscara
gruesa de unos 5’ de didmetro interno y 12’ de diametro externo. El anillo se ve incompleto
justamente hacia el lado que mira a las estrellas O de NGC 6193. Su apariencia casi circular
sugiere que la emisién en la banda A producida por PAHs estaria relacionada a fuentes
ionizantes situadas en el interior del mismo. Hay tres fuentes MSX que se destacan en la
estructura. Las fuentes #1 y #2 se encuentran sobre el borde de la estructura en 8 um.
La fuente 1 muestra colores MSX que la ubican cerca de la zona de transicion entre
candidato a MYSO y “otra” clase de fuentes, pero sus colores 2MASS muestran a este
objeto como una fuente con exceso IR. Su ubicacién en ambos diagramas CC de MSX y
2MASS no descartan que esta fuente sea una estrella de tipo OH/IR con una extincién
de unas A, ~ 20 mag. La fuente #2 vecina a la #1 muestra colores MSX tipicos de una
estrella normal, pero la fotometria 2MASS, de calidad dudosa (CBA), ubicaria a esta
estrella como una fuente con unas A, ~ 15 mag. La fuente #3 se presenta como una
probable fuente ionizante que ayuda a excitar la cavidad. Sus colores MSX la ubican en
el sector de candidatos a MYSOs, mientras que los colores 2MASS dan cuenta de una
fuente estelar de tipo espectral temprano sin exceso aparente afectada por unas A, ~ 10
mag. Esta fuente presenta emisién extendida en la banda E, que no se correlaciona con la
emision en la banda A, lo cual indicaria la presencia de una regién HiI. La comparacién
con la imagen de Ha muestra que no existe correlacién morfolégica entre esta estructura
y la emisién visible en el éptico. Si el anillo estd relacionado a NGC 6193 entonces esta
estructura tendria que estar apantallada por una nube oscura que extingue su emisién en
varias magnitudes, lo cual suena légico dado que la fuente #3 se halla ubicada en la zona
m4s oscura de la imagen de He, sobre la nube HMST G336.5-1.9C (Ver Tabla 7.7).

La Tabla 7.13 es una sintésis de las propiedades de las fuentes #1 a #3 de la estructura
E. Las Columnas de esta Tabla describen la misma informacién que las columnas 1 a 16
de la Tabla 7.12.
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Fuentes MSX 2MASS
nimero Nombre Es Fi2 Fi4 F21 Fa/Fg F14/F12 Clas. Cal. Nombre Ka J—H H-Ks Clas. Cal Notas
Byl [yl [yl [3y]
1 G337.0963-00.9291 0.29 061 139 7.36 25 2.27 M ACDE | 16395779-48024839 11.76 0.42 0.70 IR AAA HD 149902
2 G337.9083-00.9654 0.31 0.95 1.26 4.87 15.7 1.33 M ACDE | 16400837-48041221 9.76 0.62 0.28 G AAA
3 G337.1109-01.0476 | 0.0036 0.57 0.45 3.46 <94> <0.78> - E 16403309-48065383 10.30 0.33 0.23 E AAA -
4 G337.0642-01.1723 0.79 208 346 9.51 12.04 1.66 M ACDE 16405573-4813591 124 0.89 1.14 IR AAA MASER-OH
5 G337.0063-01.1600 1.64 222 119 1.82 1.11 0.54 E ACDE 16403841-4816032 11.72 1.56 1.13 IR AAA Var.L.P.?
6 (G336.9351-01.1394 2.30 1.39 9.49 2.4 6.8 0.53 M ACDE 16401335-4818495 9.99 0.78 0.24 G AAA | HD 149967 M3 11

Tabla 7.12: Fuentes MSX y 2MASS asociadas a la estructura D. Las siglas que aparecen en la columna 9 se refieren a la clasificacién de Lumsden et
al. (2000) y significan: M: MYSQ, E: estrella. Las siglas que aparecen en la columna 15 corresponden al criterio de separacién de fuentes por los colores
(J — H,H — Ks) e indican: G: estrella gigante, IR: fuente con exceso infrarrojo, E: estrella de secuencia principal. En el caso de la fuente 3 reporta los
limites de detecci6n en la bandas A,C,D del MSX, por eso se tiene incerteza en la determinacién de los colores (Fz2; /Fg,F14/F12) que aparecen entre
los singos <>.Como consecuencia, no puede ser clasificada de acuerdo al criterio de Lumsden.
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Figura 7.30: Estructura D vista en Ha (Panel izquierdo) y en el MIR con MSX (Panel
derecho). La codificacién de los colores en la imagen en falso color de MSX es similar a la
Figura 7.22. Las fuentes identificadas son discutidas en el texto.

Figura 7.31: Estructura E vista en Ha (Panel izquierdo) y en el MIR con MSX (Panel
derecho). La codificacién de los colores en la imagen en falso color de MSX es similar a la
Figura 7.22. Las fuentes identificadas son discutidas en el texto.
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7.8. La estructura infrarroja A: la nube oscura Sandqg-
vist 182

La estructura extendida y brillante sefialada como A en la Figura 7.20, la cual muestra
la emisién en 8 pum, esta asociada a la region de la nube oscura Sandqvist 182. En las
Figuras donde se muestra la distribucién de las fuentes 2MASS y MSX candidatas a ser
YSOs (Ver Figuras 7.24, 7.29) se puede ver que alrededor de esta estructura existe una
destacable concentracién de dicha clase de objetos.

La imagen de falso color de MSX (Ver Panel izquierdo de la Figura 7.32) muestra
que la emisién en las bandas A, C, y D coincide espacialmente en una estructura en
forma de “S” invertida, la cual delimita la regién H11 (mostrada por emisién en banda E)
hacia el sur y oeste. La comparacién con la distribucién de la emisién nebular muestra
que la emisiéon en MIR puede ser interpretada como perteneciente a una PDR. La razén
de por qué la nebulosa 6ptica no se ve tan brillante como en el caso de NGC 6188 es
simplemente porque existen varias magnitudes de extincién en el éptico. Si se compara
la emisién en la Banda A de MSX entre la interfaz NGC 6188 y la correspondiente a
la PDR en Sandqvist 182, se deduce que deberia existir una mayor cantidad de fotones
UV por unidad de area capaces de excitar la emisién de PAHs en esta dltima PDR. La
distancia proyectada entre Sandqvist 182 y NGC 6193 (que se supone es la principal fuente
ionizante de la zona) es el doble que entre este cimulo y NGC 6188, lo cual indicaria que
deberian existir fuentes ionizantes adicionales en la zona que contribuyan con su radiacién.
Obviamente, estamos haciendo varias suposiciones groseras, entre las que se cuenta que
la extincién de los fotones UV sea semejante para las dos regiones, que no existan fuentes
térmicas internas adicionales que contribuyan a la emisién en 8 um y que la distancia
real entre entre NGC 6193 y las dos regiones en discusién sea semejante. La ubicacién
espacial de Sandqvist 182 parece indicar que en realidad los fotones UV que la alcancen
provenientes de NGC 6193 deberian atravesar una distancia mayor y también més llena de
polvo (mas extincién) que la que corresponderia para alcanzar a Sandqvist 184 (cuyo borde
ionizado forma NGC 6188). Este efecto se ve claramente en el hecho que entre NGC 6188 y
NGC 6193 hay una cavidad llena de gas ionizado con alta excitacién (brillante en [O III}).
En el caso de la interfaz de Sandqvist 182, analizando los cocientes de lineas nebulares
(Panel superior e inferior de la Figura 7.13) se deduce que el cociente {O III]/Ho es uno
de los més bajos en toda la regién (~ 0.05) y que el cociente [S II]/Ha al contario, es
uno de los mayores (~ 0.25). Esta situacién podria indicar que la regién HiI cercana a la
nube oscura es de mucho menor excitacién, lo cual indicaria entonces que faltan fotones
UV. La extensién e intensidad de la emisién en 8 um en Sandqvist 182 no se condice con
este cuadro de deficiencia de fotones UV, por lo cual tendremos que postular la presencia
de fuentes adicionales en la zona. Hay varias estrellas de tipo B temprano en el drea cuyo
rol, como fuentes excitatrices discutiremos en breve.

A fin de realizar un estudio méas detallado del contenido de fuentes infrarrojas en
el 4rea, se catalogaron todas las fuentes detectadas en al menos una banda de MSX,
y su respectiva asociaciéon con fuentes 2MASS. En la Tabla 7.15 se enumeran dichas
fuentes puntuales. La Columna 1 indica el nimero de fuente ordenado en ascencién recta.
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La Columna 2, la designacién del catédlogo de fuentes puntuales de MSX versién 6. Las
Columnas 3 a 6 los flujos medidos en las bandas de MSX. Las Columnas 7 y 8 los cocientes
de flujos. La Columna 9, la clasificacién segin el criterio de Lumsden et al. (2002). La
Columna 10 la “calidad” de los flujos medidos en el MIR. La Columna 11, la designacién
de las fuentes 2MASS asociadas. La Columna 12 a 14 las magnitudes y colores en el
infrarrojo cercano. La Columna 15 la “calidad” de las medidas de 2MASS, y la Columna
16, la clasificaciéon de las fuentes en el NIR segiin lo detallado en la Seccién 7.6.3. En
muchos casos los cocientes de flujo en MSX son limites inferiores, dado que muchas fuentes
sé6lo reportan el limite de deteccién (lo cual significa que no han sido detectadas en alguna
banda en particular). Respecto a la calidad de los flujos, ACDE significa que la fuente ha
sido detectada en las cuatro bandas. La asociacién entre las fuentes puntuales de MSX y
del 2MASS, se ha hecho considerando a aquellas fuentes que se encuentran a una distancia
inferior a 9", es decir, separadas por un valor menor que la mitad del haz del MSX, y
considerando los colores del NIR y brillo.

Obtenida la informacién de las fuentes puntuales en el NIR y MIR, estamos en con-
diciones de analizar el contenido estelar y proto-estelar en el drea. Una de las preguntas
bésicas es determinar cudles son las fuentes ionizantes de Sandqvist 182. La otra cuestién,
es identificar las fuentes que pueden revelar formacién estelar activa. La imagen de la
Banda de E de MSX trae algunas pistas a estos misterios (Ver también la Figura 7.32).
Dentro de la zona que corresponde a la regién HiI (la cavidad de la “S” que se orienta
hacia NGC6193) aparece una fuente brillante (#24), cuyos colores MSX y 2MASS la
clasifican como MYSO (MSX G336.3626-01.2203) y rodeando a ésta aparece emisién ex-
tendida (color rojo en el Panel izquierdo y contornos celestes en el Panel derecho de la
Figura 7.32). Los colores MSX de la fuente #24 (F3;/F3s=6.93, F14/F1,=1.71) la clasifi-
can como un objeto de tipo MYSO, no muy lejos de la linea de corte de las regiones Hir
compactas. Los colores 2MASS de este objeto (J— H=1.25, H — K5=0.63) lo sitian como
una estrella temprana afectada por A, ~ 11 mag de extincién. Dado el brillo de la fuente
en el NIR, K's =7.51, es muy probable entonces que sea una estrella de tipo espectral O
tardio. Esta fuente tiene contraparte optica pero carecemos de informacién espectral que
nos ayude a dilucidar su naturaleza.

En el campo existen otras fuentes identificadas épticamente con cierta capacidad de
ionizacion: dos estrellas de tipo espectral B2 y una de tipo B1. Esta iiltima, CD-4811005,
estd ubicada en el extremo sur de Sandqvist 182 y se halla asociada a una nebulosidad de
reflexién (Herbst & Havlen, 1977). El anélisis de la-imagen de Ha revela que esta estrella
tiene una pequeila zona ionizada de 1’ de didmetro, la cual se presenta en emisién también
en las bandas A y E. La nebulosa presenta un “gradiente de color” en el MIR, puesto
que la emisién en la banda E mas o menos coincide con la posicién de la estrella, pero en
la banda A, la emisién estd desplazada unos 30” hacia el sur. Esto se puede explicar si
la emisién de la banda E proviene mayormente de gas ionizado y no de polvo templado.
La estrella tiene asociada dos fuentes MSX, MSX G336.2976-01.337 (#31) con colores de
MYSO coincidente con la zona de mayor emisién en E y la otra, MSX G336.2959-01.34058
(#32) se encuentra en el limite entre Hit y MYSO. Respecto a las estrellas de tipo B2,
una de ellas es HD 331019 ubicada en una de las zonas de mayor extincién de Sandg-
vist 182. Esta estrella también tiene una nebulosa de reflexién asociada y que nuevamente
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resulta tener una componente de emisién en Ha. La contrapartida en MSX es la fuente
MSX G336.2832-01.2214 (#6), de colores tipicos de MYSO (Fy; /Fg=3.28, F,4/F1,=1.46)
y estd asociada a una fuente 2MASS 16380102-4851017 (J — H= 0.12, H — Ks=0.11) de
secuencia. La otra estrella B2, HD 149658, se halla situada en la cavidad ionizada, cerca
de la fuente #24, sin asociacién con fuentes puntuales MSX.

Ademids tenemos que agregar a esta lista dos objetos dpticos de interés ubicados in-
mediatamente al norte de Sandqvist 182. VRMF 90 (Vega et al., 1980) que es una estrella
con Ho en emision, no tiene contrapartida MSX y se carece de informacién adicional,
y 1RXS J163825.6-484322 que es una fuente ROSAT, asociada a una fuente brillante
MSX G336.4170-01.1858 (#26) (F21/Fs=3.65, F14/F12=1.16), la cual tiene caracteristicas
de MYSO, que se ven reafirmadas con los colores 2MASS 16382366-48433174 (J— H=0.80,
H — Ks=0.66, Ks= 11.71) que la sitiian como fuente con exceso infrarrojo.

En la Tabla 7.14 se resumen las identificaciones dpticas relevantes mencionadas en
los parrafos anteriores. En la primera, segunda, tercera y cuarta columnas, se indican el
nombre, la posicién (J2000) y la naturaleza de las fuentes, respectivamente. En el caso de
tratarse de estrellas, se indican en las columnas quinta, sexta y séptima las magnitudes B,
V y Ks, respectivamente. En el Panel derecho de la Figura 7.32 se senialan dichas fuentes.

Tabla 7.14: Posibles agentes excitatrices en la zona de Sandqvist 182

Designacién Posici6én (J2000) Clase B \Y% Ks

a () de
[h:m:seg] [°:":] fuente mag mag mag

VRMF 90 16 38 08.79 -48 42 44.5 EM*

1RX J163825.6-484322 | 16 38 26.60 -48 43 22.5 X
HD 149658 16 38 29.67 -48 48 50.1 B21V 999 963 826
HD 331019 16 38 01.03 -485101.8 | B2V Neb-Ref 11.2 109 941
CD-4811005 16 38 35.65 -48 54 53.3 | B1 Vp Neb-Ref 11.52 11.08 8.91

EM*:nebulosa de emisién.
X: fuente X
Neb-Ref: nebulosa de reflexién

En el area también existen otro conjunto de objetos que nos revelan la juventud de
la regién. La combinacién de las imagenes de 2MASS y MSX trae nuevas sorpresas. La
Figura 7.33 es producto de la combinacién de la emisién en 8 ym (Banda A en color
rojo), y en el infrarrojo cercano en la emisién en 1.25 pym (color azul) y en 2.2 um
(color verde) correspondientes a las Bandas J y K's del 2MASS. Superpuesta a la imagen
color, aparece, en lineas de contorno, la emisién de 3CO promediada en el intervalo
de velocidad de [-26,-18] kms™!. En esta imagen puede apreciarse una alineacién de las
fuentes infrarrojas a lo largo de la PDR, la que se destaca en rojo. Como es de esperar
(dada la posicién en el plano galictico), la regién estd dominada por la presencia de
gigantes de la poblacién de disco. Este hecho sirve como prueba de contraste para medir
en cierta forma la extincién en Sandqvist 182. En la zona que corresponde con el maximo
de emisién de CO se detecta una fuerte disminucién del nimero de fuentes de 2MASS.
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En base a la informacién colectada de estas fuentes en el sector, se deduce que existe al
menos A, ~ 30 mag (Ver Figura 7.26, de diagrama CC de fuentes 2MASS).

En la Figura 7.33, se descubre que la disposicién de muchas de las fuentes MSX demar-
can la posicién de la PDR detectada en el MIR. Ya hemos visto que el gas fotoionizado
de la PDR, se expande tanto hacia la regién HII como hacia la zona molecular. Este
fenémeno se ve acompanado de un frente de choque dentro de la concentracién molecular,
inducido por la diferencia de presiones. Una serie de estudios tedricos (Lefloch & Lazareff,
1994 y ref. alli citadas) proponen que de manera progresiva, detrds de la superficie ioni-
zada se va formmando un niicleo denso que puede fragmentarse y conducir a la formacién
de una nueva generacion de estrellas en el proceso conocido como “Implosién Impulsada
Radiativamente” (Cernicharo et al., 1992; Lefloch & Lazareff, 1995).

Ademaids de las fuentes ya discutidas, en el campo se destaca MSX G336.3917-01.2518
(#30), la cual muestra caracteristicas de estrella evolucionada (F2; /Fg=0.6, F14/F12=0.72)
y en el NIR, se corresponde con una estrella temprana con casi 20 magnitudes de extincién
visual. Si este objeto fuera de tipo espectral O, entonces seria aiin mas luminoso que la
fuente 24. Lamentablemente no existe informacion espectral éptica que posibilite su iden-
tificacion. No podemos descartar una explicacion alternativa, de que dicho objeto sea una
estrella tardia variable de largo periodo con 10 magnitudes de extincién.

Figura 7.32: Panel izquierdo: Ampliacién en la zona de Sandqvist 182 de la imagen falso
color de la Figura 7.22. Panel derecho: Imagen Ha de la zona de Sandqvist 182 (escala de
grises), en contornos aparece tanto la emisién en 8 um (color magenta) como la corres-
pondiente en 21 um (color verde). Se indican las posibles fuentes excitatrices mencionadas
en el texto.
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Figura 7.33: Imagen en falso color producto de la emisién en 8 um (Banda A en color
rojo), y en el infrarrojo cercano en la emisién en 1.25 ym (color azul) y en 2.2 ym
(color verde) correspondientes a las Bandas J y K's del 2MASS. Las lineas de contorno
corresponden a la emisién del gas molecular (**CO, J= 1 — 0) promediado entre [-26, 18]
kms~!. Aparecen sefialadas las fuentes puntuales MSX que se discuten en el texto.
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Otra fuente de interés, es la fuente #10 (MSX G336.3037-01.2182) con caracteristi-
cas de estrella evolucionada en el MIR, asociado a tres fuentes 2MASS: una de ellas,
2MASS 16380538-4849486 con colores (J — H=2.8, H — Ks=1.56) corresponde a una
estrella de secuencia con A, ~ 26 mag; otra es 2MASS 16380499-4849599 (J — H=2.8,
H — K s=1.56) también de secuencia; y la tercera, 2MASS 16380438-4849552 (J — H=3.06,
H — Ks=1.55), con apariencia de gigante enrojecida.

La fuente #12 MSX G336.2907-01.2458 merece una mencién aparte. Dicha fuente se
halla cercana al nicleo de emisién de CO. Tiene 4 fuentes 2MASS asociadas. Entre ellas se
destaca la fuente 2MASS 16380935-4851401, con los colores mas extremos de toda la mues-
tra (J— H=4.24, H — Ks=2.5). En el diagrama color-magnitud del infrarrojo cercano (Ver
seccién 7.6.3), este objeto puede ser explicado como una estrella de tipo espectral O de
ZAMS a 1300 pc, con A, ~ 40 mag lo cual indicaria que este candidato a YSOs podria ser
un objeto de gran masa. La posicion en el diagrama color-magnitud de las otras 3 fuentes
2MASS 2MASS 16381085-4851335 2M ASS 16380759-4851473 y 2MASS 16380873-4851377,
se corresponden con estrellas de ZAMS de tipo espectral B0 enrojecidas entre A, = 24—40
mag. Dada esta concentracion de candidatos a objetos jovenes de gran masa nos podria
estar indicando la presencia de un cimulo en formacién. Para establecer la verdadera
naturaleza de las fuentes es necesario realizar espectroscopia infrarroja.

La emision en el infrarrojo cercano de Sandqvist 182 se muestra en la Figura 7.34.
En el Panel superior se muestra la imagen en falso color producto de la combinacién de
las imégenes de la Bandas J (color azul), H (color verde) y K's (color rojo) del 2MASS.
El grupo de fuentes candidatos a YSOs se destaca en el centro de la imagen inmersa
en emisién nebular difusa en 2.2 uym (en color rojo, lo cual puede indicar emisién de
Brackett v (2.16 pm) o Hp (2.12 ym)).

Hemos indagado un poco mds acerca de las caracteristicas del grupo. Imégenes ob-
tenidas en la banda K's con el telescopio Du Pont 2.5-m y la cdmara infrarroja WFIRC
por la Dra. N. Morrell muestran que algunas de las fuentes muestran multiplicidad. La
imagen K's se muestra en el Panel inferior de la Figura 7.34. La mejor resolucién an-
gular permite revelar la presencia de un objeto nebular alineado con el candidato YSO
2MASS 16380935-485140, lo cual sugiere la presencia de un jet de al menos 110" (2.5
pc a la distancia de 1300 pc). Esto seria otra evidencia observacional de que la fuente
MSX G336.2907-01.2458 es un objeto de gran masa en formacién. Dicho objeto es aparen-
temente miltiple, con dos componentes de brillos similares y con una separacion menor
a 077.

En la Figura 7.34 aparecen indicadas las fuentes candidatos a YSOs de 1a Tabla 7.15. En

esta imagen se ven dos objetos brillantes en K's 16” al sur de la fuente 2MASS 16380935-4851401,
uno es la fuente 2MASS 16380960-4851565 de colores (J—H=0.3,H— K5=0.21 y Ks=11.59)

que corresponde con una estrella de secuencia principal con A, ~4 mag, asociada a una ne-
bulosa de reflexién GN 16.34.5 ((¢, 6)=(16:38:10,-48:52), Magakian 2003). La otra fuente,
2MASS 16380963-4852084 de colores (J—H=1.57,H — Ks=0.69 y Ks=10.89) corresponde

a una estrella de tipo espectral M0 III con Av=7 mag. El aspecto de estos objetos (fuen-

tes blancas conspicuas) observado en el Panel superior de la Figura 7.34, indica que son
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fuentes de campo.

La estructura F2 en la linea (J=1 — 0) del 2CO, discutida en este Capitulo, asociada
al posible cimulo IR, presenta una emisién asimétrica en sus alas. Considerando que la
velocidad médxima es de -21.7 kms™!, la emisién en el lado rojo abarca 4.5 kms~ly en
el lado azul 3.5 kms™! a nivel de 5 0. El ensanchamiento en los perfiles es superior al
esperado por turbulencias. Dado que se presume la existencia de un cimulo inmerso en
la nube, esto podria ser una evidencia observacional de la presencia de flujos bipolares
observados con una resolucién angular pobre como para ser resueltos. Estos flujos son una
de las manifestaciones observacionales mas frecuentes encontradas asociadas al proceso
de formaci6n estelar (Bachiller 1996; Lada 1985).

En sintesis, tenemos en la zona Sandqvist 182 una concentracién molecular que pre-
senta en su borde este una marcada interfaz entre el gas ionizado y el gas molecular en
forma de arco brillante en el éptico. La contrapartida de esta estructura en el infrarrojo
medio es una prominente PDR en forma de “S” invertida. En el interior de la nube, coin-
cidente con el maximo de emisién del gas molecular, se alojan un conjunto de fuentes
con exceso infrarrojo, con caracteristica de objetos estelares de gran masa en formacion.
En esta zona, se encuentran un conjunto de 3 estrellas de tipo espectral B temprano que
podrian ayudar a generar parte del frente de ionizacién que al propagarse en la nube mo-
lecular impulsé la formacion del nuevo grupo estelar. Como asf también otros candidatos
a estrellas de gran masa en formacion, de las cuales aiin carecemos de informacién éptica
que nos revelen su naturaleza.

Existe ain un gran nimero de fuentes MSX que sélo son detectadas en la Banda A, lo
que implica una incerteza en la determinacién de sus caracteristicas a partir de sus colores.
Como consecuencia, no pueden ser clasificadas de acuerdo al criterio de Lumsden. Muchas
de ellas pueden ser asociadas a fuentes 2MASS de fondo (mayoria gigantes de campo) y
otras con glébulos de polvo en emisién en 8 um, que debido a la falta de resolucién de
MSX son confundidos con fuentes puntuales.
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Figura 7.34: Panel superior: Emisién en el infrarrojo cercano de Sandqvist 182. Imagen
en falso color producto de la combinacién de las imagenes de la Bandas J (color azul),
H (color verde) y Ks (color rojo) del 2MASS. Panel inferior: Imagen Ks en la zona
de la fuente MSX G336.2907-01.2458, obtenida con el telescopio Du Pont 2.5-m y la
camara infrarroja WFIRC. Esta imagen es una ampliacién con mayor detalle espacial
del sector indicado con un circulo blanco en la imagen del 2MASS. Aparecen indicadas
las fuentes encontradas en el infrarrojo cercano con la base de datos del 2MASS dis-
cutidas en el texto. Las candidatas a YSOs han sido senialadas con los nimeros 1, 2,
3, 4 y corresponden a las fuentes 2MASS 16381085-4851335, 2MASS 16380935-4851401,
2MASS 16380873-4851377, 2MASS 16380759-4851473, respectivamente. Los objetos de
campo 2MASS 16380963-4852084 y 2MASS 16380960-4851565, como 5 y 6, respectiva-

manto
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7.9. Formaciéon estelar en RCW 108

La informacion obtenida en las secciones previas de este Capitulo, han incluido tanto
el andlisis de la distribucién del gas ionizado y del polvo, con su correlacién con el gas
molecular, como la bisqueda de zonas de formacién estelar activa. Por lo cual, contamos
con todas las herramientas necesarias para discutir a escala global el proceso de formacién
estelar en el drea de RCW 108, y cumplir con el objetivo mas importante de este Capitulo.

7.9.1. Morfologia

La regién Hit RCW 108 abarca un area de 210’ x 120’ limitada por nubes moleculares y
polvo que aparecen diseminadas por todo el campo y parecen contener la zona de emisién
nebular, indicativa de juventud. La estructura molecular se ve discontinuada en algunos
sectores, y las cavidades formadas se las ve llenas de gas ionizado.

La comparacidn de la emision en el éptico del gas ionizado con el polvo en el infrarrojo

medio ha develado otras caracteristicas interesantes en la regién. La zona de mayor emi-
sividad en Ha, justo entre NGC 6193 y RCW 108-IR, anticorrelaciona con la emisién en
8 pm, lo cual indica que la emisividad de la regién HiI épticamente visible no contribuye
sustancialmente a la emisiéon en 8 pm a través de las lineas nebulares. Por lo cual, la
emisién en 8 um de RCW 108 basicamente proviene de las moléculas de PAHs. De esta
forma, el impacto de la radiacién ultravioleta de las estrellas de NGC 6193 sobre la-super-
ficie de las nubes moleculares ha generado un conjunto de zonas de fotodisociacién. En
ellas se observa el aumento de emisién de [S II], tipico de las zonas perfiréricas entre los
frentes de ionizacién y las nubes moleculares. Ademas, la emisién de la Banda A de MSX
(8 um) de RCW 108 revela que la mayor parte de estas nubes que ofrecen su cara hacia
el cimulo NGC6193, presentan emisién en la Banda A, demarcando las PDRs. Entre
ellas, queda notablemente delimitida la Nebulosa del Borde NGC 6188, como ya ha sido
destacado por Urquhart et al. (2004). Por otro lado, existen una serie de nubes oscuras
que no presentan emisién distinguible en 8 um como lo son HMSTG336.2-1.0, al oeste y
HMSTG337.1-1.5, HMSTG336.9-1.7 al este de NGC 6188 (Dutra et al., 2000, Ver Tabla
7.7). Este comportamiento puede explicarse por el hecho de que dichas nubes oscuras no
son afectadas por la radiacién ionizante de NGC 6193, lo cual implicaria que estan por
delante de la regién HiI y que funcionarian a modo -de pantallas.
A la presencia de zonas de fotodisociacién, se le suma que la regién Hit RCW 108 pre-
senta una morfologia intrincada con numerosos filamentos claramente identificables en las
imdgenes 6pticas. Con la moderada resolucién angular de nuestras imégenes (2”3), hemos
podido detectar varias estructuras de tipo pilares, dedos y glébulos. La mayoria de estas
estructuras son elongadas, con una longitud proyectada del orden de 10* a 10° AU. Si las
estrellas de NGC 6193 fueran las fuentes excitatrices de estos objetos, el globulo mas dis-
tante al grupo estelar estaria situado a unos 45' (= 17 pc), mientras que el mas préximo,
el estaria a unos 10’ (= 4 pc).

Hemos identificado PDRs y objetos compactos que estdn vinculados con fenéme-
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nos que pueden desencadenar o ser en si mismos signos de formacién estelar activa en
RCW 108. Como hay indicios de que estas estructuras han sido generadas por las estrellas
de NGC 6193, podemos definir el drea de influencia del ciimulo. En la siguiente seccién, ha-
remos un resumen de los indicios que sustentan la existencia de formacidn estelar inducida
por este grupo estelar.

7.9.2. Sitios de formacion estelar

Existe una destacable correlacién entre la morfologia de la PDR que demarca a

NGC6188 y el gas ionizado. La emisién extendida en 8 um de la Banda A (Ver Fi-
gura 7.20) sugeriria que el cimulo estelar y NGC 6188 no yacen en el mismo plano, tal
como fue propuesto por Urquhart et al. (2004). Desde nuestra linea de la visual (pers-
pectiva) las estrellas estarian por detrds con respecto a la interfaz. En esta geometria la
mayor parte del flujo estelar estaria impactando sobre el lado mas lejano de la nube. Esto
es sustentado por la morfologia de la zona: NGC 6188 presenta un borde demarcado en
forma de arco brillante en el 6ptico que es delineado por la emisién del gas molecular (ej.,
Ver Figura 7.3) y la emisién en 8 ym se encuentra extendida al oeste de NGC 6188. El
maximo de emisién en el ptico (obtenido de las lineas [O III}, Ha y (S II]) se encuen-
tra muy préximo a NGC 6188 (Ver seccién 7.4.3 y Figura 7.14 de esa seccién), en linea
recta entre NGC 6193 y el cimulo RCW 108-IR, situado a 3’ al oeste de la interfaz. Este
grupo estelar joven tiene una regién HiI 6pticamente visible que puede contribuir con la
emisién observada. Dada la geometria que conforman NGC 6193, NGC 6188 y RCW 108-
IR, estaria impactando la radiacién de la estrellas del cimulo abierto y la de la regi6n
HiI compacta sobre la superficie de la nube molecular. De esta forma, el maximo seria
causado por el flujo fotoevaporado e ionizado sobre la interfaz.
Al este de NGC6188 la situaciéon cambia completamente. Entre NGC 6193 y NGC 6188
encontramos la zona de mayor emisién de gas ionizado sin contrapartida en 21 ym (Ver
Figura 7.21). Esto indicaria que la estrellas de NGC 6193 habrian generado un sector
lleno de gas ionizado y sin polvo, que son los llamados Lébulos Norte y Este en esta Tesis
(seccién 7.4.2). Esto implicaria que en dichos sectores, las estrellas han barrido el mate-
rial de su nube molecular natal. En las nubes que limitan los 16bulos al norte y al sur de
RCW 108, existen una serie de fuentes infrarrojas asociadas con formacion estelar. Estos
sectores tienen como contrapartida emision proveniente del gas molecular, encontrandose
al oeste de NGC 6188 y en las nubes HMST G336.5-1.9C y Sandqvist 182.

Respecto a la interfaz de NGC 6188, se hallan las estructuras identificadas como D y
C en el MIR. En el extremo norte de la interfaz molecular, situada a una distancia de
NGC6193 ~ 38!4, se encuentra la estructura D. La misma presenta una morfologia inci-
piente de regién HiI de tipo “ampolla” (blister) y tiene asociada fuentes candidatas a ser
objetos estelares en formacién de acuerdo a lo derivado de sus colores en el IR. En par-
ticular, una de las fuentes se detecta sélo en emisién en 21 um, MSX G337.1109-01.0476,
que podria ser una estrella temprana con lineas de emisién. La morfologia indicaria la pre-
sencia de un flujo fotoevaporado expulsado de la interfaz sobre la regién Hii, apuntando
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en direccién al cimulo NGC6193.

La otra regién es la estructura C que se corresponde con el cimulo IR RCW 108-IR,
el cual es un conocido sitio de formacién estelar. Este cimulo infrarrojo situado a unos
3' al oeste de NGC 6188 esta asociado a la fuente IRAS 16632-4845 y a una regién Hir
compacta (Comerdn et al., 2005 y referencias alli citadas). Los estudios infrarrojos de fo-
tometria y espectroscopia de baja resolucién mostraron que la principal fuente excitatriz
de la regién de gas ionizado seria una estrella de tipo espectral O9 muy joven (Comerén
et al., 2005). Ademds, este objeto formaria parte de un grupo estelar muy joven ya que no
se han detectado estrellas con tipo espectral mds tardio que el tipo espectral A0. Consi-
derando la distancia proyectada sobre el plano del cielo, este cumulo seria el mas préximo
a NGC6193 a una distancia de ~13/4.

En el sector de la nube HMST G336.5-1.9C (Ver tabla 7.7) encontramos la estructura
E identificada en el MIR. Las imagenes del MSX de este sector, revelan una forma semi-
anular situada unos 16!3 hacia el sur de NGC 6193, cuya apertura seiiala hacia el ctiimulo
abierto. Esta estructura demarca una PDR que podria estar relacionada a fuentes ioni-
zantes situadas en su interior. Entre ellas, se destaca la fuente MSX G336.5504-01.8073
situada en la zona con mayor extincién. La misma es candidata a MYSO con colores en
el 2MASS que dan cuenta de ser una fuente estelar de tipo espectral temprano sin exceso
aparente afectada por unas A, ~ 10 mag. Ademds, se encuentra asociada a una fuente
IRAS, IRAS 16379-4856 (Yamaguchi et al., 1999), candidato a objeto estelar joven. Esta
fuente seria la responsable de una regién HII que se revela por su emisién en la banda E,
sin correlacion con la encontrada en la banda A.

En la zona de Sandqvist 182, el impacto de la radiacion ultravioleta sobre la nube
molecular, ha generado una notable de PDR en forma de “ S” que se encuentra orientada
hacia NGC 6193. Dentro de esta zona aparece una fuente brillante (#24 de la Tabla 7.15)
cuyos colores MSX la clasifican como MYSO (MSX G336.3626-01.2203), aunque préxima
a la regién de corte de las regiones HII compactas. Los colores 2MASS de este objeto
(J - H=1.25, H — K'5=0.63) lo sitian como una estrella temprana afectada por A, ~ 11
mag de extincién. Dado el brillo de la fuente en el NIR, K's =7.51, es muy probable
entonces que sea una estrella de tipo espectral O tardio. La emision extendida en 21 ym
podria indicarnos la presencia de una regiéon HII generada por esta fuente. La misma tiene
contraparte Optica pero carecemos de informacién espectral que nos ayude a dilucidar su
naturaleza.

Otra fuente destacable es la estrella CD-4811005 situada en el extremo sur de Sandg-
vist 182 asociada a gas y polvo, con signos caracteristicos de juventud. Ella se encuentra
asociada a una nebulosa de reflexién (Herbst & Havlen, 1977) y a una fuente puntual
IRAS, TRAS 16348-4849 considerada como candidata a objeto estelar joven por (Yama-
guchi et al., 1999; AMRO3). La regién HiI generada por esta estrella queda en evidencia
como un nudo en emisién en 21 gm. Unos 30" al sur del maximo en la Banda E, se destaca
la emisién en 8 ym que podria indicarnos la PDR ubicada en la periferia de la regién Hil.
Ademids, encontramos dos estrellas de tipo espectral B2 en la nube, una de ellas es
HD 331019 ubicada en una de las zonas de mayor extincién de Sandqvist 182. Esta estrella
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también tiene una nebulosa de reflexién asociada y que resulta tener una componente de
emisién en Ha. La contrapartida en MSX es la fuente MSX G336.2832-01.2214 (#6 de la
Tabla 7.15), de colores tipicos de MYSO y estd asociada a una fuente 2MASS 16380102-
4851017 (J — H= 0.12, H — K s=0.11) estrella de secuencia.

La fuente #12 MSX G336.2907-01.2458 est4 descripta en detalle en la Seccién 7.8. La
misma se halla cercana al nicleo de emisién de CO y tiene 4 fuentes 2MASS asociadas
candidatas a YSOs que podrian corresponder a una estrella de tipo espectral O de ZAMS
a 1300 pc, con A, ~ 40 mag y a estrellas de ZAMS de tipo espectral B0 enrojecidas entre
A, = 24-40 mag. Este grupo de fuentes se destaca por encontrarse inmersas en la emisién
nebular difusa en 2.2 ym. La presencia de este grupo de fuentes sugeriria la existencia de
un cimulo infrarrojo dentro del contexto de formacién estelar a pequeiia escala.

7.9.3. Formacion estelar dentro de la nube Sandqvist 182

Existen una serie de evidencias de que estd teniendo lugar formacién estelar en la
zona de Sandqvist 182. Esta nube presenta la morfologia tipica de un arco brillante que se
halla en los bordes de las regiones Hil como consecuencia de la interacciéon de las estrellas
OB con su medio ambiente. Las capas mds superficiales de estos “arcos brillantes” son
fotoionizadas por las estrellas generando la estructura visible en el éptico. En el extremo
sur y oeste de la nube Sandqvist 182 encontramos estrellas B, como también regiones Hi1
a través de su emisién en 21 um sin contrapartida éptica. Estos sectores originalmente
pudieron haber sido niucleos donde la accién misma del frente de choque fotoinducido,
podria haber generado o inducido la compresién de los mismos, originando las estrellas
observadas. Este proceso es conocido como Implosién Provocada por Radiacién (Lefloch
& Lazareff, 1994 y referencias alli citadas). Este proceso podria continuar hasta alcanzar
la parte mas interna de la nube donde se halla un grupo de fuentes con exceso infrarrojo
candidatos a YSOs asociadas a emisién nebular en el infrarrojo cercano. La incégnita que
se plantea es si la formacion estelar se debe exclusivamente al aporte de energia de las
estrellas de NGC 6193, o si el grupo de estrellas de tipo espectral Bl y B2 pueden ser
fuentes excitatrices extras. Si se supone que NGC 6193 es la principal fuente ionizante de
la zona, entonces podria haber inducido tanto la formacién de RCW 108-IR (Comerén
et al., 2004) situada a 3’ al oeste de NGC 6188 como lo observado en Sandqvist 182. Sin
embargo, como ya se ha discutido en la Seccién 7.8, la extension e intensidad de la emisién
en 8 um en Sandqvist 182 podria indicarnos la presencia de fuentes adicionales en la zona,
ademas de las estrellas de dicho ciimulo. Estas podrian tratarse de las fuentes listadas
en la Tabla 7.14 y/o de la fuente #24 de la Tabla 7.15. Sin embargo, necesitamos de
informacién adicional, como por ejemplo, de espectroscopia éptica para poder hacer una
evaluacién mas precisa de la cantidad de energia que podrian aportar para inducir frentes
de choques fotoionizados.

Las observaciones y resultados discutidos en este Capitulo, hechos con datos de mediana
resolucién angular, proveen algunos elementos para dar un panorama a gran escala de la
actividad de formacién estelar que estd ocurriendo en la zona estimulada por la accién
del cimulo NGC6193. En efecto, han sido identificadas fuentes infrarrojas inmersas en
las concentraciones moleculares, préximas a las zonas limitrofes con la regién Hii. Esta
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situacién da la pauta de que el impacto del frente de ionizacién ha perturbado el medio
neutro, impulsando la formacién de nuevas estrellas en distintos sectores de NGC 6188 y
en las nubes oscuras de Sandqvist 182 y HMST G336.5-1.9C.

7.10. Comentario final

En esta secciéon de la Tesis hemos caracterizado la estructura de ionizacién de la
regién central de RCW 108 a partir del andlisis del cociente de lineas entre [O III] y Ha
y entre [S II] y Ha. La distribucién espacial y naturaleza de la emisién del polvo se ha
estudiado a partir del uso de imdgenes en el infrarrojo medio (Bandas: A, C, D y E del
satélite MSX) e infrarrojo cercano (Bandas J, H, Ks del satélite 2MASS). Esto junto
con la comparacién de los resultados obtenidos a partir de la emisién del gas molecular
correspondiente a la transicién (J=1 — 0) del 12CO y del *CO ha permitido identificar
zonas de fotodisociacion. De esta forma, gracias al uso en forma conjunta de la informacién
obtenida en varias longitudes de onda, han sido derivadas las propiedades del gas atémico
y molecular y del polvo.

El estudio se ha completado con la identificacién de fuentes puntuales cuyos colores
infrarrojos las sitian como candidatos a objetos estelares en formacién. La correlacion
de estos resultados parciales, ha permitido develar la existencia de un cimulo inmerso en
una de las concentraciones de gas y polvo en RCW 108, Sandqvist 182. Asi, se. pone de
manifiesto como el empleo del analisis multifrecuencia constituye una herramienta crucial
a la hora de revelar la existencia de sitios que albergan estrellas en sus primeras etapas
evolutivas.
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Capitulo 8

Resumen y Conclusiones

8.1. Resumen y Conclusiones de los resultados obte-
nidos

Este trabajo de Tesis es un estudio observacional de la asociacién AraOB1 y de su
entorno. En el mismo, hemos caracterizado el medio interestelar tanto en su componente
molecular como ionizada, y hemos realizado una bisqueda de indicios de formacidon estelar
activa en otras areas ademads de las que previamente fueron estudiadas por otros autores
(Comerén et al., 2005; Urquhart et al., 2004).

El primer paso en esta Tesis consistio en estudiar la distribucién espacial y cinematica del
gas molecular a gran escala. Las propiedades fisicas y dindmicas de la componente molecu-
lar han sido obtenidas a partir de espectroscopia, observando la transicién (J =1 — 0) de
la molécula de monéxido de carbono, 2CO (vye,s ~ 115.271 GHz). Dichas observaciones
fueron realizadas con el radiotelescopio de 1.2m, con una resolucién angular de 8!7, que
la Universidad de Columbia tenia instalado en CTIO.

El sector analizado abarcé un area de 2275 x 3200 en los entornos de la asociacién Ara OB1.
Como resultado, se han identificado un total de 16 concentraciones moleculares. En base
a criterios cinematicos y morfoldgicos, se encontré que 9 de éstas con velocidades entre
-28 y -20 kms™! estarian vinculadas fisicamente a la asociacién.

Las velocidades radiales mas negativas se han observado a lo largo de NGC6188. Las
estructuras principales, denominadas E y F, tienen velocidades radiales de -23.5 kms™!
y -21.8 kms™!, respectivamente. Estas concentraciones junto con la H (velocidad radial
~-20 kms™!) tienen su contrapartida en la emisién extendida en el infrarrojo en las ban-
das 60 y 100 um y coinciden con la presencia de fuentes puntuales IRAS. En particular,
en la estructura E existe una fuente de continuo de radio compacta detectada en el releva-
miento de 2.417 GHz (Duncan et al., 1995) y se ha detectado el ciimulo infrarrojo RCW-
108. Los objetos mencionados son signos de formacién estelar activa en el complejo mo-
lecular. La masa de las nubes se encuentra comprendida entre 180 Mg< M < 5800 Mg,
con un total de ~ 1.4 x 10* Mg. Estos resultados fueron publicados en A&A aiio 2003,
Vol. 412, Pags. 431-445. Los mismos dieron lugar a un anélisis mas detallado de la estruc-
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tura E donde se aloja el ciimulo infrarrojo RCW-108 realizado por Comerén et al. (2005)
y Urquhart et al. (2004).

Posteriormente, se ha analizado con mayor detalle espacial el comportamiento ci-
nemadtico del gas molecular en un sector mas reducido que el analizado con los datos de
resolucién angular intermedia. El nuevo sector comprende un area de 1°0 x 0283 alrededor
de NGC6188. El gas molecular ha sido estudiado observando la transicién (J =1 — 0)
de dos isétopos de la molécula de monéxido de carbono, el 2CO (Vs ~115.271 GHz)
y el 13CO (vyest~ 110.201 GHz). Las observaciones utilizadas han sido obtenidas con el
telescopio de ondas milimétricas de 4-m NANTEN, con una resolucién angular de 2!7.

Como resultado hemos encontrado un comportamiento cinematico mucho mds com-
plejo que el observado con los datos de resolucién angular intermedia, a saber:

1) A gran escala, la distribucién espacial de la emisién del 2CO se observa mds frag-
mentada y extendida en comparacién con la observada con los datos de *CO. Con la
informacién obtenida del 2CO pudo ser delineada la interfaz con mayor detalle, identi-
ficando claramente la ausencia abrupta de material molecular al este de NGC6188. En
el caso 3CO, la linea correspondiente a la transicién J= 1 — 0 es épticamente delgada,
hecho que permiti6 observar los nicleos de las concentraciones identificadas en 12CO. Esto
puso en evidencia la forma elongada de las nubes en direccién opuesta a NGC 6188, lo
que podria considerarse una evidencia de la influencia directa del avance del frente de
ionizacién de RCW 108 sobre el complejo molecular.

2) Respecto al comportamiento cinematico, se encontré la existencia de un gradiente
de -0.25 kms~! pc~! en la velocidad radial a lo largo de la interfaz, alcanzando las velo-
cidades mds positivas (-23.8 kms™!) en su extremo norte (a,8)~ (16:40:15,-48:20). A lo
largo de la misma, podemos decir que la emisién del gas molecular se encuentra en el
rango de velocidades de [-30, -20] kms™'.

3) En la zona de Sandqvist 182, se halla la segunda componente en importancia por
su intensidad, luego de la asociada al cimulo infrarrojo. El acuerdo morfolégico entre las
zonas de absorcién en el éptico y el acuerdo cinematico de los perfiles observados en esta
direccién, nos indica la existencia de gas molecular fisicamente asociado, moviéndose a
unos -21.5 kms™!. La temperatura de brillo de la concentracién F2 es de 23 K y su velo-
cidad maxima, en -21.7 kms™!. También presenta asimetria en sus perfiles con un valor
4.5 kms™! para el rango de velocidades negativas y de 3.5 kms™! para el de velocidades
positivas. El parecido con los perfiles de la zona asociada a la fuente IRAS, podria indi-
carnos algin signo de formacién estelar en esta zona.

4) Finalmente, encontramos que al menos unas 22 x 102 My de gas molecular for-
marian parte del medio interestelar en este sector, siendo E3 y F2 con 13500 y 4000 Mg,
respectivamente, las concentraciones que contribuyen mayoritariamente a la masa. Cabe
destacar que dichas concentraciones son las asociadas al climulo infrarrojo RCW 108-IR
y a la nube Sandqvist 182.

Las imédgenes CCD directas obtenidas con la cdmara CCD del telescopio Curtis-
Schmidt en CTIO en los filtros de banda angosta centrados en 5007 A ([O III]), 6563
A (Ha) y 6730 A ([S II]) permitieron realizar un anédlisis de la componente de gas ioni-
zado de RCW 108. Con dichas imagenes ha sido posible caracterizar morfolégicamente la
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distribucién de gas ionizado, y la obtencién de los cocientes de lineas entre [O III] y Ha
y entre [S II} y Ha.

En primer lugar, se ha encontrado una muy buena correlacion espacial entre la distri-
bucién de las nubes 6pticamente oscuras y las nubes moleculares, en particular la estruc-
tura asociada a la nebulosa NGC 6188. La misma queda delineada por las concentraciones
moleculares D2, E1 y Bl. De esta asociacién morfolégica se deduce que la parte central
de la regién Hir estd limitada en buena parte por nubes moleculares que contienen polvo
distribuidas por toda el area.

A gran escala, la regién central de RCW 108 pudo ser dividida en tres l6bulos en emisién,
de los cuales, el denominado Lébulo Este (que contiene a NGC 6193) es el que presenta
mayor grado de excitacidn, evidenciado por el brillo de la emisién de [O III}. Los Lébulos
Norte y Este, que también presentan un elevado grado de excitacion, se hallan al este de
la interfaz NGC 6188, mientras que el Lébulo Oeste, de menor excitacién, se halla al oeste
de esa interfaz. Estos Lobulos se hallan circunscriptos por un conjunto de nubes de polvo
6pticamente gruesas (Ver Figura 7.12, Tabla 7.7). Las nubes que coinciden con la zona
observada con NANTEN, presentan contrapartida molecular. De esta forma, el Lébulo
Este es limitado al sur por la nube HMST G336.5-1.9C asociado con las concentraciones
moleculares H2 y H3. Mientras que el limite sur del Lébulo Oeste corresponde a las nubes
oscuras de Sandqvist 184, Sandqvist 182 y HMST G336.2-1.0 que tienen como contrapar-
tida molecular a E3, (F1 y F2) y C1, respectivamente.

La distribucién espacial de la emisién nebular puede estudiarse midiendo los cocientes
de lineas entre [O III} y Ha y entre [S II] y Ha. La emisién de [O III] domina en la regién
comprendida por los Lébulos Norte y Este, donde se hallan los valores mas elevados en el
cociente {O III]/Ha (0.24 + 0.05). Los minimos se localizan entre las interfaces entre el
material ionizado y las concentraciones moleculares. El valor mas pequeiio se encuentra
en el noroeste del Lébulo Oeste y corresponde a 0.09 (+ 0.02). Por otro lado, la morfologia
de la emisi6n [S II] consiste en la presencia de estructuras bien definidas y circunscriptas
a la zona de transicion entre la region HiI y las nubes moleculares donde se encuentran
los valores més elevados (0.25 + 0.04) en el cociente [S II]/Ha. Los valores promedios de
[S II]/Ha en la interfaz NGC 6188 oscilan entre 0.14 (£ 0.03) al norte y 0.19 (£ 0.03)
al sur. Los valores minimos se hallan en los Lébulos Este y Norte donde se observan los
méximos de emisién para el cociente [O III)/Ha. Por lo cual, la distribucién espacial de
la intensidad de las lineas del [O III] y [S II] son complementarias entre si.

La morfologia encontrada en RCW 108 puede entenderse considerando que el interior
de una regién HII tiene una densidad baja y un grado alto de ionizacién, por lo que la
radiacién del campo estelar es atenuada recién al alcanzar la interfaz entre la regién Hi1 y
las nubes moleculares adyacentes. De esta forma, inmediatamente exterior a la regién HII,
se halla la region de fotodisociacién en la cual las moléculas son disociadas y los dtomos
con potenciales de ionizacién inferiores al del hidrégeno, como es el caso del [S II], son
fotoionizados. Los maximos de emisién de [S II] sirven para localizar las zonas de fotodi-
sociacién ya que esto genera un flujo por fotoevaporacién que se origina en el complejo
molecular. El arquetipo de este modelo es la Nebulosa de Orién (Hester et al., 1996).
En particular, gracias al estudio cualitativo de la estructura de ionizacién de NGC 6188
confirmamos la existencia de una zona de fotodisociacion propuesta por Urghuart et al.
(2004). Otro hecho relevante es el descubrimiento de una serie de PDRs situadas al norte
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NGC6188, en el borde este de Sandqvist 182 y en HMST G336.5-1.9C, ademas de la ya
identificada por Urghuart et al. (2004). Sin embargo, puede haber otros sitios donde el
aumento de [S II] observado podria originarse en la excitacién del gas debido a la presen-
cia de ondas de choque. Esto suele darse en cascaras de material expulsados por alguna
erupcién estelar que podria ser la causa de la presencia de una estructura situada en el
noreste del Lébulo Oeste. La misma consiste en una serie de filamentos brillantes en [S II]
que se observan iluminados y curvados en direccién a la estrella Of HD 148937 que se
encuentra a 22' del borde oeste de la zona observada (o,6)=(16:33:52,-48:06). Si efectiva-
mente existe una vinculacién fisica entre HD 148937 y Ara OB]1, estos filamentos podrian
indicarnos gas chocado por la accién de la expansién de la burbuja de la estrella Of y no
por la accién de las estrellas de NGC 6193. De ser correcta esta interpretacion, tendriamos
evidencia morfolégica de que esta estrella formaria parte de la asociacién.

Una vez caracterizado el gas molecular e ionizado, hemos estudiado RCW 108 en el
infrarrojo medio, con el objeto de confirmar las PDRs identificadas en el 6ptico. El analisis
de la emisi6n en el infrarrojo medio se ha hecho mediante el uso de las Bandas A (8.3 um),
C (12.1 pm), D (14.7 ym), y E (21.3 um) del satélite MSX. Las imdagenes y el catdlogo
fotométrico de MSX nos han permitido estudiar tanto la estructura a gran escala de la
regién HII como identificar objetos con emisién térmica profundamente sumergidos en el
polvo y la emisién de PAHs.

Se ha visto que la emisién en 8 yum de RCW 108 basicamente proviene de las moléculas
de PAHs. Esto junto con la correlacion espacial del gas molecular, nos ha permitido con-
firmar las regiones de fotodisociacién diseminadas en el campo, la mayoria de las cuales
estarian siendo producidas por la accién de NGC 6193.

Se han encontrado cinco estructuras destacables en el infarrojo rotuladas como A, B, C,
D y E (Seccién 7.6 del Capitulo 7). La estructura C se corresponde con el cimulo IR
RCW 108-IR. Las estructuras A, B, D y E son los nuevos rasgos en el infrarrojo medio,
en particular la estructura A, asociada a la nube oscura Sandqvist 182. En cuanto a la
emisién en 21 um, cuatro de las cinco estructuras enumeradas, a saber: A, C, D y E.

La morfologia encontrada en RCW 108 se asemeja mucho a las de otras regiones donde
se conoce que han tenido lugar episodios de formacién estelar reciente como son los casos
de M 16 e IC 5070 (Hester et al., 1996; Bally & Reipurth, 2003).

Con el fin de encontrar indicios de este proceso, el iiltimo paso ha sido realizar una
bisqueda de fuentes puntuales inmersas en las concentraciones de gas y polvo identifica-
das con anterioridad. En el drea se seleccionaron mas de 58000 fuentes infrarrojas puntua-
les del catdlogo del 2MASS (Cutri et al., 2003) en las bandas J (1.25 pm), H (1.65 pm)
y Ks (2.2 um). De las cuales, cerca de 15600 fuentes cumplieron con la condicién de
Ks < 12. La misma fue establecida con el fin de limitar la muestra a fuentes mas bri-
llantes de lo que corresponderia a una estrella de tipo espectral AQ sobre la secuencia
principal de edad cero (ZAMS) a la distancia de NGC 6193 (1300 pc). De este grupo, el
mayor nimero de fuentes encontradas ha correspondido a las estrellas gigantes de disco
(94 %), afectadas por distinto grado de enrojecimiento (Figuras 7.27, 7.26 y 7.28 en Seccién
7.6.3 del Capitulo 7), alcanzando valores de A, ~ 30 mag. Esto era de esperarse debido a
que RCW 108 esta situada en el cuarto cuadrante, préxima al plano galactico. También
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se han encontrado fuentes con exceso infrarrojo (1 %) que podrian corresponder a objetos
Herbig Ae/Be, estrellas tipo T-Tauri, YSOs de clase I, etc., es decir, objetos estelares
jovenes ain asociados a su nube natal. El sector ocupado por muchos de ellos en el dia-
grama color-magnitud, (K's, H — Ks) (Ver Figura 7.27) indicaria que estos candidatos
a YSOs serian también objetos de gran masa. Respecto a la distribucién espacial de las
fuentes en el drea de RCW 108, las estrellas gigantes se muestran distribuidas de modo
relativamente uniforme, con deficiencias en su densidad que correlaciona muy bien con las
nubes moleculares estudiadas, en particular Sandqvist 182 y 184. Las estrellas de secuen-
cia principal (5 % de la muestra) y los candidatos a YSOs muestran una clara distribucién
no uniforme. Por un lado, las estrellas de secuencia principal muestran un aumento de
densidad en el area del cimulo abierto NGC 6193 (como era de esperar), y los candidatos
a YSOs no sélo en el drea de NGC 6193 sino alrededor de la zona de las estructuras A a
E descubiertas con MSX.

Los diagramas color-color y color-magnitud por si solos no son suficientes para identifi-
car objetos estelares jovenes inmersos en las concentraciones moleculares. Por un lado,
las estrellas evolucionadas variables de largo periodo pueden simular colores parecidos a
estrellas con exceso IR, y por otra parte algunas fuentes YSOs de clase II (estrellas de
tipo T Tauri) pueden tener colores semejantes a estrellas de secuencia principal. Para
salvar estos incovenientes, se debe correlacionar esta informacién en el infrarrojo cercano
con la obtenida con el uso de espectroscopia o de otras bandas fotométricas. Para ello,
se ha llevado a cabo una correlacién entre las fuentes puntuales infrarrojas encontradas
en el campo utilizando los relevamientos MSX y 2MASS. Esta correlacion se hizo uti-
lizando herramientas de diagndstico para determinar la naturaleza de los objetos. Con
el catdlogo de fuentes puntuales del satélite MSX, fue posible encontrar 850 fuentes en
el area. De las cuales seleccionamos aquellas que superaron el limite de deteccién en las
cuatro bandas, siendo un total de 78, para construir un diagrama color-color de la forma:
(F21/Fs,F14/F12). De acuerdo al criterio de Lumsden et al. (2002), se pudieron indentificar
regiones HII compactas (12 % de la muestra) y MYSOs (26 %) por las posiciones diferentes
ocupadas en el diagrama.

El 1ltimo paso consistié en integrar la informacién obtenida de las fuentes puntuales
2MASS y MSX asociadas a las nubes de polvo. En primer lugar, puso en evidencia que las
nubes Sandqvist 182 y 184 presentaban el mayor nimero de fuentes puntuales asociadas.
La nube Sandqvist 182 es una concentracién molecular que presenta en su borde este, en
direccién a NGC 6193, una marcada interfaz entre el gas ionizado y el gas molecular en
forma de arco brillante en el éptico. La contrapartida de esta estructura en el infrarrojo
medio es una prominente PDR en forma de “S” invertida. En el interior de la nube, coin-
cidente con el maximo de emisién del gas molecular, se alojan un conjunto de fuentes con
exceso infrarrojo, con caracteristica de objetos estelares de gran masa en formacién. Entre
ellas se destaca la fuente 2MASS 16380935-4851401, con los colores mas extremos de toda
la muestra (J — H=4.24, H — Ks=2.5), que corresponderia a una estrella de tipo espec-
tral O de ZAMS a 1300 pc, con A, ~ 40 mag, lo cual indicaria que este candidato a YSO
podria ser un objeto de gran masa. Otras 3 fuentes 2MASS: 2MASS 16381085-4851335,
2MASS 16380759-4851473 y 2MASS 16380873-4851377, se corresponderian con estrellas
de ZAMS de tipo espectral B0 enrojecidas entre A, = 24 — 40 mag. Estas fuentes se en-
cuentran inmersas en una emisiéon nebular difusa brillante en 2.2 um, que podria deberse
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a la emisién de Brackett v (2.16 um) o de Hy (2.12 um) (Ver Figura 7.34).

Otro dato relevante, es que la intensidad (T, 26 K), asimetria y el ensanchamiento (9
kms™!) en los perfiles de emisién del niicleo de CO tienen valores similares a los que se
observan tnicamente en otro sitio de formacién estelar conocido, Sandqvist 184. Esta asi-
metria y ensanchamiento podrian deberse a la existencia de un flujo bipolar observado con
una resolucion angular pobre. Estos flujos son una de las manifestaciones observaciona-
les mds frecuentes asociadas al proceso de formacién estelar (Bachiller 1996; Lada 1985).
Otras fuentes de interés en Sandqvist 182, son 3 estrellas de tipo espectral B temprano.
Las mismas podrian haber contribuido junto con las estrellas de NGC 6193 a generar el
frente de ionizacién que al propagarse en la nube molecular podria haber impulsado la
formacién del nuevo grupo estelar. Para dilucidar sus roles como agentes excitatrices, es
necesario mayor informacién de la que contamos en este momento.

La estructura D del infrarrojo se ubica en el extremo norte de la interfaz molecu-
lar. Esta estructura presenta una morfologia incipiente de regiéon HIl de tipo “ampo-
lla” (blister). La misma tiene fuentes que de acuerdo a sus colores en el IR podrian
ser candidatas a ser objetos estelares en formacién. Entre ellas, se destaca la fuente
MSX G337.1109-01.0476 que presenta mucha intensidad en la banda E, sus colores 2MASS
concuerdan con una estrella temprana enrojecida por A, ~ 4 mag, lo cual puede estar
indicando la presencia de una estrella temprana con lineas de emisi6n.

La estructura E del infrarrojo tiene una forma anular situada hacia el sur de NGC 6193.
La emisién en la banda A producida por PAHs estaria relacionada con fuentes ioni-
zantes situadas sobre el en el interior del anillo. En particular, se destaca la fuente
MSX G336.5504-01.8073 candidata a MYSO que se correlaciona con una fuente 2MASS.
Los colores en el infrarrojo cercano indicarian que se trata de una fuente estelar de tipo
espectral temprano sin exceso aparente afectada por unas A, ~ 10 mag. Esta fuente pre-
senta emisidon extendida en la banda E, que no se correlaciona con la emisién en la banda
A, lo cual indicaria la presencia de una regién HII.

Por primera vez, se ha analizado globalmente RCW 108 y su entorno, incluyendo la
distribucién de gas ionizado y CO, demostrando claramente signos de interaccién entre los
vientos y la radiacién de las estrellas del cuimulo NGC 6193. El estudio observacional ha
permitido revelar la presencia de PDRs en las superficies de nubes moleculares adyacentes.
Las misma presentan estructuras filamentarias brillantes en [S II} que junto con las zonas
de fotodisociacién se encuentran orientadas en direccién al ciimulo. Estas PDRs son: 1) una
regién HiI en formacién con forma de ampolla a ~ 38/4 al noroeste, 2) una estructura semi-
anular a unos 163 hacia el sur, 3) la estructura en forma de “S” invertida en Sandqvist 182
a unos 33’ al oeste de NGC6193. Ademads se ha confirmado la existencia de una regién
de fotodisociaciéon en NGC 6188. Hasta el momento, sélo se habia encontrado evidencias
de formacion estelar en un pequeiio sector de NGC 6188 donde se halla RCW 108-IR.
Sin embargo, la identificacién de las mencionadas PDRs y de objetos compactos daria la
pauta de que la actividad de formacién estelar es un fenémeno ampliamente difundido en
el area. Los objetos compactos se han encontrado mayoritariamente en el sector definido
como Lébulo Oeste y en menor medida, al norte de NGC 6193, alcanzando una separacién
en el plano del cielo respecto de dicho cimulo de ~45' y de ~40’, respectivamente.



8.2 Trabajo futuro 201

De esta forma, el drea de influencia de NGC 6193 podria ser mucho mds extensa de lo
que se pensaba. Todas las evidencias observacionales reunidas hasta el momento, hacen
suponer que el avance del frente de ionizacién de la regién Hit RCW 108 generada por las
estrellas de NGC 6193 han dado lugar a la formacién de zonas de fotodisociacién sobre
la superficie de las nubes moleculares adyacentes a NGC 6193. En una primera etapa, el
cimulo NGC6193 pudo haberse originado en este complejo molecular. En una segunda
etapa, con la accion conjunta de la radiacién y vientos de sus estrellas habrian impulsado
la formacién de estas zonas de fotodisociacién. Esto llevé a impulsar el colapso de los
sectores mds internos de las nubes, con la consiguiente aparicién de nuevas generaciones
de estrellas como en el caso de la nube Sandqvist 182.

Del estudio multifrecuencia se concluye que hay formacion estelar inducida. Esta Tesis
se ha centrado en la aplicacién de la comparacién de datos correspondientes a varios
rangos de energia usando en forma conjunta diferentes herramientas de diagnédstico. De
esta forma, podemos decir que este método de andlisis es de gran efectividad para detectar
actividad de formacién estelar.

8.2. Trabajo futuro

El estudio observacional hecho en esta Tesis ha permitido develar la existencia de
objetos estelares jévenes inmersos en nubes de polvo y gas en la regiéon de RCW 108.
Para dilucidar en detalle estas nuevas generaciones de estrellas serd necesario obtener
espectroscopia y fotometria de alta resolucién en el infrarrojo y en el 6ptico junto con
observaciones de continuo de radio de alta sensibilidad y resolucién angular.
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Apéndice A

Procesamiento general de las
observaciones hechas con CCD

Como en esta Tesis se trabaja con imagenes épticas obtenidas con un detector CCD
(en inglés, “Charge-Coupled-Device”), haremos una breve descripcién de este dispositivo.
Los telescopios Opticos actuales cuentan con un detector que se llama CCD, que es un
dispositivo de carga acoplada. Un CCD es un arreglo de celdas de silicio, cada una de las
cuales se denomina pixel, que detecta los fotones incidentes recolectados por el telescopio.
Estos fotones interactian con el material semiconductor que constituye el CCD a través
del efecto fotoeléctrico. El nimero de electrones acumulados por este efecto, en cada
celda, es leido después de un cierto lapso al que se denomina tiempo de integracién, por
un amplificador que convierte esta senal en informacién digital. La informacién general
sobre los CCD que se da a continuacién fue extraida del libro de Howell (2000).

A.1. Parametros generales que caracterizan a un CCD

A continuacidon se describen los parametros que caracterizan a un CCD:

L

Eficiencia Cudntica: Es la proporcién de fotones detectados por el CCD en funcién de
la longitud de onda. La composicién de los CCD es esencialmente de silicio. Este mate-
rial es el responsable de la respuesta del detector a las diferentes longitudes de onda. Un
correcto funcionamiento del CCD es tal que la respuesta al nimero de fotones incidentes
sea lineal. En el caso de un CCD ideal, una Eficiencia Cudntica del 100 % significa que
cada fotén incidente es detectado y contabilizado como seiial.

Ruido de lectura: El llamado ruido de lectura tiene dos componentes. La primera, es
la proveniente de la conversién de la senal analdgica a digital y se llama error de cuantifi-
cacion. La segunda componente esta originada en las fluctuaciones aleatorias introducidas
por la electrénica durante todo el proceso de adquisicién de datos. El ruido de lectura
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es la suma de las estas componentes. Sin embargo, 1a contribucién de la primera es des-
preciable frente a la segunda. Un CCD con un ruido de lectura igual a 20, en promedio
introducira 20 electrones extras a la medicién hecha en cada pixel. Para un tratamiento
mds completo ver Janesick & Elliott (1992).

Corriente de oscuridad: Dentro del dispositivo se genera una corriente por la agitacién
térmica de los electrones, que se llama corriente de oscuridad. La misma forma parte de
la senial registrada sin poder ser distinguida de la intrinseca de la fuente. Esta corriente es
una funcién que depende de la temperatura del CCD y es acumulativa con el tiempo de
integracién. Si bien puede disminuirse enfriando el dispositivo (Mc Lean 1997), no puede
eliminarse en forma completa. Por lo que este nivel de ruido siempre esta presente en el
detector.

Ganancia: Esta cantidad estd determinada por la electrénica. La misma nos dice que
para cierta cantidad de carga recogida en cada pixel se le asigna un nmimero digital en
la imagen de salida. Los valores de ganancia se dan en términos del nimero de electro-
nes requeridos para producir un ADU (= Analog-to-Digital Unit) dentro del conversor
analdgico digital. Es decir, la unidad de medida de ganancia serd [e~/ADU].

La relacién entre el ruido de lectura y la ganancia estd dado por (Mortara & Fowler,
1981):

Ruidode lectura

Ganancia (A-1)

OADyU =

Rango dindmico: Se define como:
D(dB)= 20 x log(comportamiento lineal del dispositivo/ ruido de lectura)
A modo de ejemplo, un CCD con una capacidad de 100000 electrones por pixel y un ruido
de lectura de 10, tendra un rango dinamico de 80 dB.

Relacion Serial-Ruido:

La ecuacién para la relacién S/N (Mortara & Fowler, 1981) es:

N.
B \/N.. +np¢z(Ns + Np + N}z,-t)

(A.2)

2|

El término de “senal” en la ecuacién (A.2) es N, que es el nimero total de fotones
provenientes de la fuente que fueron detectados por el CCD. El término de “ruido” es
el denominador de la ecuacién (A.2), donde: ny; es el nimero total de pixeles tenidos
en cuenta para calcular %, Np es el nimero de electrones generados por la corriente de
oscuridad por pixel, NZ es el nimero de electrones por pixel debido al ruido de lectura
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y Ns es el nimero de fotones por pixel del cielo. Para obtener mds informacién sobre los
diferentes términos que han sido mencionados ver Merline & Howell (1995).

Existen efectos adicionales que causan problemas al momento de analizar los datos, a
saber: los denominados pixeles calientes, las columnas del CCD dainadas que no registran
senal y la presencia de polvo en el dispositivo. Para corregir o llegar a remover estos efectos
instrumentales se han aplicado algunos procesos a las imagenes con las que trabajamos
en esta Tesis que se resumen en la siguiente seccién.

A.2. Proceso estandar de reduccién

Las imdagenes contienen una serie de contribuciones extras a la radiacién incidente de

la fuente, como son: la radiacién general del cielo, la de los rayos césmicos, y aportes
propios de la electrénica del dispositivo. Cada pixel que constituye el CCD, responde en
forma similar, pero no exactamente igual, a estas cantidades. Por ejemplo, la ganancia o
la eficiencia cudntica varia levemente de pixel a pixel. Por lo tanto, todos estos aportes
extras deben ser eliminados o minimizados para que la lectura del CCD no lleve a una
interpretacion errénea de la cantidad de energia incidente propia de la fuente.
En lineas generales, existe un proceso estindar de reduccién previo a la calibracién y
al andlisis especifico de la imagen (Gullixson 1992). Este proceso estindar involucra la
creacion y la utilizacidn de tres archivos con formato FITS. A estos archivos los llamaremos
imagenes de calibracion y se designan como: Bias, Dark y Flat Field.

s DBias: Este tipo de imagen tiene un tiempo de exposicién de cero segundos. El
obturador permanece cerrado y en esas condiciones se hace el registro de lectura del
CCD. El valor rms de este nivel de bias, es el ruido de lectura del CCD. Los Bias
sirven para determinar el nivel de ruido de las imagenes que contiene a la fuente
estudiada.

s Dark: Es una imagen obtenida con el obturador cerrado durante un tiempo tipico
de exposicion igual al de la fuente. De esta forma, se tiene una estimacion de la con-
tribucion de la corriente de oscuridad durante la observacion de la fuente. Ademas,
nos da informacién sobre los pixeles que se desvian considerablemente de la tasa li-
neal de la ganancia del CCD. Los mismos cominmente son llamados pixeles “frios”
(con un bajo valor del nimero de cuentas) o “calientes” (con un alto valor del
nimero de cuentas). Esta imdgenes, pueden usarse como estimacién de la tasa de
rayos cosmicos incidentes en el sitio de observacién.

s Flat Field: Es la imagen resultante de exponer al CCD a una fuente que lo ilumina
de manera uniforme. Este tipo de imagenes se utilizan para corregir la variacién en
la respuesta pixel a pixel dentro del CCD. Las calibraciones de Flat Field deben
hacerse para cada filtro utilizado. Existe otro tipo de correcciéon que es la de la falta
de uniformidad de la fuente de iluminacidn.
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En la mayoria de los casos, se sustrae el Bias a la imagen que contienen la fuente y la
resultante es dividida por el Flat Field.
Una discusién completa sobre las diferentes correcciones puede encontrarse en Gilliland
(1992), Gullixson (1992) y Djorgovski (1984).
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Apéndice B
Observaciones opticas

Las imdgenes fueron obtenidas en CTIO durante un turno de observacién del 18 al 22
del mes de mayo de 1999, con el uso del detector CCD Site de 2048 x 2048 pixeles, de
24 pm x 24 pm de tamaiio. Se utilizaron los filtros B,V,R,I del sistema estdandar (UBVRI)
y filtros de banda angosta [O III] 5007 A, Ho 6563 A y [S II] 6717,6731 A. El proceso
estdndar de reduccién se hizo con el paquete imred.ccdred de IRAF.

En la siguiente Tabla aparecen el conjunto de imagenes utilizadas para esta Tesis
ordenadas de acuerdo al momento de observacion. En la primer columna aparece el nombre
del archivo con formato FITS, en la segunda y en la tercera columna las coordenadas de
referencia del telescopio (ecuatoriales celestes, J2000), en la quinta columna el filtro con la
que fue tomada la imagen correspondiente y en la dltima columna el tiempo de exposicién
empleado.
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Nombre de Coordenadas de Filtro Texp
la imagen referencia

(J2000) [seg]
obj107.fits 16:40:00 -48:30:00 4 5.000
obj108.fits 16:40:00 -48:30:00 4 5.000
obj109.fits 16:40:00 -48:30:00 4 30.000
obj110.fits 16:40:00 -48:30:00 4 120.000
obji11l.fits 16:40:00 -48:30:00 5 2.000
obj112.fits 16:40:00 -48:30:00 5 5.000
obj113.fits 16:40:00 -48:30:00 5 15.000
objl14.fits 16:40:00 -48:30:00 5 90.000
obj115.fits 16:40:00 -48:30:00 1 30.000
obj116.fits 16:40:00 -48:30:00 1 200.000
obj117.fits 16:40:00 -48:30:00 1 600.000
obj118.fits 16:40:00 -48:30:00 2 60.000
obj119.fits 16:40:00 -48:30:00 2 60.000
0bj120.fits 16:40:00 -48:30:00 2 600.000
obj121.fits 16:40:00 -48:30:00 2 600.000
obj122.fits 16:40:00 -48:30:00 3 60.000
obj123.fits 16:40:00 -48:30:00 3 600.000
obj124.fits 16:40:00 -48:30:00 3 600.000
0bj260.fits 16:40:00 -49:00:00 4 5.000
obj261.fits 16:40:00 -49:00:00 4 5.000
obj262.fits 16:40:00 =49:00:00 4 30.000
0bj263.fits 16:40:00 -49:00:00 4 120.000
obj264.fits 16:40:00 -49:00:00 4 120.000
obj265.fits 16:40:00 -49:00:00 5 2.000
obj266.fits 16:40:00 =49:00:00 5 2.000
obj267.fits 16:40:00 -49:00:00 5 5.000
obj268.fits 16:40:00 -49:00:00 5 15.000
obj269.fits 16:40:00 =49:00:00 5 90.000
obj270.fits 16:40:00 -49:00:00 5 90.000
obj271.fits 16:40:00 -49:00:00 1 30.000

Tabla B.1: En la cuarta columna se designan los filtros de la siguiente forma: filtros de
banda angosta: 1 (Ha), 2 ([S II]), 3 ([O III]) y los filtros del Sistema estindar: 4 (R), 5
(V),i (), b (B).
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Nombre de Coordenadas de Filtro Texp
la imagen referencia

(J2000) [seg]
obj272.fits 16:40:00 ~49:00:00 1 30.000
obj273.fits 16:40:00 -49:00:00 1 200.000
obj274.fits 16:40:00 -49:00:00 1 200.000
obj275.fits 16:40:00 -49:00:00 1 600.000
obj276.fits 16:40:00 -49:00:00 2 60.000
obj277.fits 16:40:00 -49:00:00 2 60.000
obj278.fits 16:40:00 -49:00:00 2 600.000
obj279.fits 16:40:00 =49:00:00 2 600.000
obj280.fits 16:40:00 -49:00:00 3 60.000
obj281.fits 16:40:00 -49:00:00 3 60.000
obj282.fits 16:40:00 -49:00:00 3 600.000
obj283.fits 16:40:00 -49:00:00 3 600.000
obj727.fits 16:38:00 -48:20:00 5 5.000
obj728.fits 16:38:00 -48:20:00 5 5.000
obj729.fits 16:38:00 -48:20:00 5 5.000
obj730.fits 16:38:00 -48:20:00 5 30.000
obj731.fits 16:38:00 -48:20:00 5 30.000
obj732.fits 16:38:00 -48:20:00 5 90.000
obj733.fits 16:38:00 -48:20:00 5 90.000
obj734.fits 16:38:00 -48:20:00 4 5.000
obj736.fits 16:38:00 -48:20:00 4 30.000
obj737.fits 16:38:00 -48:20:00 4 30.000
obj738.fits 16:38:00 -48:20:00 b 5.000
obj739.fits 16:38:00 -48:20:00 b 5.000
obj740.fits 16:38:00 -48:20:00 b 30.000
obj741.fits 16:38:00 -48:20:00 b 30.000
obj742.fits 16:38:00 -48:20:00 i 5.000
obj743.fits 16:38:00 -48:20:00 i 5.000
obj744.fits 16:38:00 -48:20:00 i 30.000
obj745.fits 16:38:00 -48:20:00 i 30.000
obj746.fits 16:38:00 -48:20:00 i 90.000
obj747.fits 16:38:00 -48:20:00 i 90.000
obj748.fits 16:38:00 -48:20:00 i 90.000
obj749.fits 16:38:00 -48:20:00 i 90.000
obj750.fits 16:38:00 -48:20:00 1 300.000
obj751.fits 16:38:00 -48:20:00 1 300.000

Continuacin Tabla B.1
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B.1. Filtros empleados

El andlisis de las lineas de emisién en el 6ptico de las regiones HII permite estudiar
la estructura y composicién del gas interestelar, ademas de servir como precursor para
posteriores estudios espectroscopicos que revelaran las propiedades cinematicas de las
estructuras gaseosas. Para estudiar la distribucién espacial de la emisién nebular, se han
tomado imdgenes CCD directas utilizando una serie de filtros de banda angosta que
comprenden las lineas de [O III] 5007 A, [S 11} 6717,6731 A y Ha 6563 A. Las mismas
se han complementado con imagenes de banda ancha utilizando los filtros del sistema
estdndar BVRI.

En la Tabla B.2 se muestran la denominacién de los filtros usados, la longitud de
onda central (Acentral) ¥ €l ancho a potencia mitad (FWHM, en inglés “Full Width at Half
Maximum”) de los mismos.

Filtro | Mceatrat [A] | FWHM [A]
[SI] | 6744 50

Ha 6567 68

R 6437 1525

\% 5443 1060
[OI] | 5027 50

Tabla B.2: Filtros utilizados en esta Tesis

En la Figuras se muestran las diferentes respuestas o curvas de transmitancia de los
filtros utilizados. Como puede notarse de la Figura B.5, en el filtro correspondiente a la
linea de Ha, existe una contribucién importantede la emisién de las lineas de [N II] que
no puede eliminarse. En el caso del filtro para medir la emisién del [O III] (ver Figura
B.6), obtenemos sélo la contribucién de la emisién de la linea en 5007 A.

Para mayor informacion sobre estos filtros, ver el sitio web:
http://www. ctio.noao. edu/instruments/filters/indez. html
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Figura B.1: Curva de Transmisién de los filtros
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Porcentaje de Transmision del Flitro [%)]
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Figura B.4: Curva de Transmisi6n del Filtro 5. Con flechas, se indican la posicién de las
lineas 6717 A y 6731 A del [S II].
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Figura B.5: Curva de Transmisién del Filtro Ha. Con flechas, se indican la posicién de
las lineas 6548 A y 6583 A del [N II] y la linea de Haen 6563 A.
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Figura B.6: Curva de Transmisi6n del Filtro O. Con flechas, se indican la posicién de las
lineas 4959 A y 5007 A del [O III].



Apéndice C
Proceso de reduccion

El proceso de reduccién implicé la aplicacién de Flat Fields para uniformar la respuesta
del CCD en todo el campo de la imagen, el cdlculo del ruido de lectura de las imagenes con
los Bias. En nuestro caso, las imagenes de Dark no fueron usadas porque el CCD tiene
una corriente de oscuridad muy baja, que no contribuye a la senal con los tiempos de
exposicién empleados. Este proceso estindar de reduccién fue hecho por el Dr. Fernandez
Lajis, utilizando el paquete imred.ccdred de IRAF. Luego se procedié a la aplicacién del
uso de mascaras para la identificacion de sefales espiireas provenientes de la saturacién de
objetos, el promedio de imagenes por filtro para cada tiempo de exposicién con el fin de
aumentar la relacion sefial-ruido, la sustraccion de rayos c6smicos, el pasaje a coordenadas
astronémicas, la substraccion del continuo a las imagenes de banda angosta, la obtencién
de fotometria instrumental de estrellas estindares necesarias para la cuantificacién del
flujo junto con la correccién por extincion.

C.1. Utilizacion de mascaras

En las imdgenes CCD puede haber pixeles malos y seiiales espireas instrumentales
que resultan perjudiciales a lo largo del proceso de andlisis de los datos astronémicos.
Con la creacién de mascaras se logra individualizar a estos pixeles con problemas para
que no sean tenidos en cuenta en pasos posteriores de analisis.

Para combinar las imagenes con el paquete IRAF, se requiere que tengan el mismo
tamafio. Esto se logra utilizando la tarea ccdsection. Ademads, para facilitar la com-
paracién entre las imagenes, establecemos un inico rango de variacién para las cuentas
registradas. Con la tarea imreplace fijamos el rango entre -10 y 55000 cuentas ya que
son los limites del intervalo donde el comportamiento del CCD fue lineal.

Para cada filtro se tom6 una imagen llamada FLATT que muestra el patrén de ilu-
minacién y la variacién de la ganancia en todo el arreglo de celdas. La correccién por la
falta de uniformidad del patrén de iluminacién se hace con la tarea mkillumflat. Una
vez logrado esto, con la tarea imarith se divide la imagen por el valor de la mediana de la
misma. Luego de dividir la imagen por su mediana, se obtiene una nueva imagen FLATT
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en la que el nimero de cuentas es 0 o 1 para cada pixe de acuerdo a que originalmente
hayan registrado valores inferiores o superiores al 90 % de la mediana, respectivamente.

La nueva imagen FLATT es combinada con cada una de las imagenes del campo de
interés obtenidas con ese mismo filtro para generar una nueva imagen de campo, donde
se asigna un valor fijo (en nuestro caso: -100) a todos los pixeles que tienen el valor 0 en
la imagen FLATT y se conserva el nimero de cuentas de la imagen original del campo
para el resto de los pixeles.

Luego, de forma individual se van inspeccionando visualmente estas imagenes para
identificar otra serie de pixeles malos que pudieron haber aparecido en el momento de ob-
servacién producto, por ejemplo, de imagenes especulares de estrellas saturadas. A estos
sectores le asignamos el valor -100 con la tarea imreplace.

El hecho de asignarle un valor arbitrario fijo a todos los pixeles malos nos facilita la
tarea posterior de combinacién de imagenes.

C.2. Combinacién de imagenes

Con el objeto de mejorar la relacién senal-ruido y para eliminar la incidencia de los ra-
yos césmicos (mds abundantes en las imdgenes de larga exposicién: 600 seg) se procedié a
tomar imagenes repetidas, en cada filtro y cada tiempo de exposicién con el objeto de
realizar el promedio luego de la reduccién basica de las mismas. Esto fue efectuado con la
tarea imcombine que permite generar una nueva imagen combinada de un conjunto de
imagenes individuales. La combinacién se hizo de tal modo que en cada pixel se tomé el
promedio de los valores en cada imagen individual, descartando aquellos valores que ex-
cedieran un valor umbral igual a un factor de la varianza. Esta imagen promedio se hizo
con distintos valores umbrales con el fin de obtener la que mejor representara el valor
medio de las imégenes individuales. Para elegirla, se calculé mediante el paquete phot,
la magnitud instrumental de una serie de estrellas, distribuidas uniformemente, tanto en
las imdagenes individuales como en la combinada.



Apéndice D

Calibracion de flujos y Correccién
por masa de aire

Como ya hemos visto, una cdmara CCD trabaja convirtiendo fotones en electrones

por medio del efecto fotoeléctrico. El nimero de electrones acumulado en cada celda, en
un periodo de tiempo determinado, es convertido en cuentas a las que llamamos ADU
(unidad analégica-digital). Esta cantidad estd determinada por la ganancia del CCD ya
que nos dice la cantidad de electrones que representan 1 ADU. Como resultado final,
obtendremos una imagen digital con un nimero de cuentas asociadas a cada celda o pixel
de la misma.
Por otro lado, existe el proceso inverso en el cual pasamos de ADUs a fotones o flujos,
que es lo que cominmente se llama calibracion de flujo. Sin embargo, aunque la ganancia
sea una cantidad perfectamente conocida, este proceso no es facil de realizar. Esto se
debe, basicamente, a que existe un nimero de fotones de la fuente que se pierden desde el
momento que alcanza la parte superior de la atmdsfera terrestre hasta que son detectados
por el CCD. Existen fenémenos que pueden reducir o aumentar el nimero de electrones
que la cdmara CCD mide finalmente tales como la presencia de nubes, la luz reflejada por
la Luna, la variacién de la absorcién atmosférica durante el momento de observacién de
la fuente. Dentro del telescopio se perderan entre los distintos pasajes por la dptica del
telescopio y por la accién de los filtros con los que son observadas las fuentes. El objetivo
de la calibracién de flujos es convertir los ADUs a cantidades fisicas de flujo que reflejen
efectivamente cuanta energia proviene de un objeto. En otras palabras, el propésito de esta
calibracién es encontrar el factor de conversién, que llamamos 2, con el que cada imagen
debe ser multiplicada para pasar de unidades ADUs a unidades de flujo [ergscm=2571].

D.1. La ecuacién de flujo

El factor de conversién (§2) se encuentra observando un conjunto de estrellas que son
estandares fotométricas, es decir, fuentes para las cuales la distribucién del flujo en funcién
de la longitud de onda, f,:4(A), es conocido.
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Para una fuente puntual observada por el telescopio, la cantidad de ADUs por segundo,
R, tiene la siguiente definicién:

R[ADUs™] = /0 ” F)T(A) (X)) dA (D.1)

Es decir, el dispositivo CCD detecta la distribucién de energia emitida por la fuente
en cada longitud de onda (f())), multiplicada por la transmitancia del filtro (7'()\)), y por
otro factor desconocido (n())), que representa los factores combinados del telescopio, del
CCD y de la atmdsfera mencionados anteriormente.

Para estrellas estdndares espectrofotométricas esta cantidad se convierte en, Ryy :

Rya[ADUS™] = /o " Fua) T 1(2) dA (D.2)

Del integrando conocemos fyqa(A) y T'(A), por lo que podemos calcular,

‘/; " fstd(A) T(A) dX [ergscm™2571) (D.3)

Si comparamos los integrandos de las ecuaciones (D.2) y (D.3) vemos que difieren en el
factor (). El mismo puede tomarse como constante ya que los principales responsables
de su variacién son la absorcién atmosférica, la sensibilidad del CCD y sistema Gptico del
telescopio que fluctdan levemente, en un intervalo de 100 A, que es el ancho de banda de
interés para las observaciones de lineas nebulares utilizadas en esta Tesis. Por lo tanto
podemos definir:

7 iy _ o )T (N dA _
7[ADU cm?erg™!] = Ofo°°fam(/\)T(A)d,\ -
[} ”fwff)tz"(x) A ADUs™ fergem™s7"] (D.4)
0 Js

Las cantidades Ryq y fo°° [sta(A) T(X) dX\ pueden obtenerse a partir de las observa-
ciones y de calculos, por lo que puede derivarse el valor de 7. El factor €2 que convierte
ADUs a unidades de flujo, serd simplemente la inversa de 7, es decir:

Qlergem™257!/ADUs™!| = (D.5)

S| =
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lo que equivale a,

(A) T() dX

o0
Q[erg ADU ' cm™?) = Jo” fua
Ratd

(D.6)

D.2. Calibracion de flujo para imagenes con lineas de
emision

En el caso de imadgenes obtenidas con filtros de banda angosta, el objetivo es encontrar
la conversién de cuentas a flujo que proviene de la emisién de una linea correspondiente
a una longitud de onda en particular, A\g. En este caso tendremos que el flujo, fiinea, S€
puede aproximar por una funcién Delta de Dirac.

Jiines = Flinea (A — Ag) [ergem™2571] (D.7)

donde Fj;.q €s el flujo correspondiente a la linea de emisién.

Rinea ~ fo " Finea 503 = 20) T(A) 7(A) dA (D.8)

y como dijimos que 7 puede aproximarse por un valor medio, entonces la ecuacién
anterior se convierte en,

[e o]
Rines ~ TN Fines [ T(0) 503 = Xo) (D.9)
0
y por propiedades de la funcién Delta de Dirac, sabemos que

(o o]
/ 50\ = Xo) T(A) dA = T(A) (D.10)
0
entonces Rj,e, sera:

Rjinea ~ Fiinea T(’\O) ﬁ(A) (Dll)

T'()Xo) es una cantidad conocida para el filtro utilizado y () fue derivada a partir de
la observacidn de estrellas estandares, por lo que podemos despejar Fiine, de la ecuacién
(D.11),
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Rlinea - Q
T(X)7i(A) ~ T(h)

Riinea (D.12)

Flinea ~

que es la cantidad que nos interesa y de la cual podremos derivar la distribucién espacial
del flujo emitido por el gas ionizado.

D.3. Aplicacion a las observaciones

Esta seccién del Apéndice se subdivide en 4 partes: tres de ellas explican la forma
en que fueron obtenidos los distintos términos de la ecuacién del flujo. En la dltima
seccién se explica cémo se determiné el factor de conversién 2 (ecuacién D.6) de ADUs
a ergseg! cm~2. El procedimiento seguido se basa en el desarrollado por Condon (2002)
para la calibracién en el flujo de las imagenes obtenidas por el Curtis-Schmidt del CTIO
de la Nube Menor de Magallanes.

D.3.1. Calculo del punto cero de flujo

El objetivo de esta seccién es calcular la fraccién del flujo emitido por las estrellas
estandares que llega al CCD, sélo atenuado por la transmitancia del filtro utilizado.

La cantidad de flujo que permite pasar cada uno de los filtros, se obtiene utilizando
datos de estrellas estdndares espectro-fotométricas.

Durante el turno de observacién, se tomaron imdigenes de algunos de los campos
de estdndares de Landolt (1992): SA110, SA111, SA112 y de los llamados: pgl53-41,
pgl034+001 y pgl323-086. Los archivos ascii de los espectros de las estrellas estandares
correspondientes a dichos campos fueron obtenidos del sitio web:

http://www.ucolick.org/~ rem

En la siguiente Tabla aparecen las estrellas estdndares ordenadas en funcién de los
campos observados.
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Estandares
Espectrofotométricas
pgl53-41
pgl1034+-001
pgl1323-086
Campo SA110
110-49
110-50
110-50
110-50
110-50
Campo SA111
111-19
111-19
111-19
Campo SA112
112-80
112-81
112-82

Los archivos ascii de las curvas de transmisién de cada uno de los filtros, fueron obte-
nidas de:

http://www.ctio.noao.edu/instruments/filters/

Estos archivos fueron convertidos al formato FITS con la tarea rspectext y multi-
plicados entre si, con la tarea sarith. Como resultado de esta operacién, obtenemos el
espectro de la estrella multiplicado por la funcién de transmitancia del filtro, es decir,
fsea(A) T(A) (Ver Figura D.1).
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NOAO/IRAF V211EXPORT giselaOlilen.fcaglp.unlp.edu.ar Fri 13:27:47 14-0
[e153-41.fits[*,1]]: g153-41 INDEF ap:1 beam:1

4.00E-14 H | | | | _
3.00E-14 |- -
2.00E-14 |- -
1.00E-14 |- -
1 ] 1 ] 1
4000 5000 6000 7000 8000

Vavelength (angstroms)

NOAO/IRAF V211EXPORT giselaOlilen.fcaglp.unlp.edu.ar Fri 13:43:31 14-0
[han.fits]: INDEF ap:1 beam:l

I ’ I I I I
B —
8- -
4 -
2 —
L | | | 1=

8450 8500 8550 6600 8650

Wavelength (angstroms)

Figura D.1: Panel superior: Espectro de la estrella standard pgl53-41. Panel central: Curva
de Transmisién normalizada del filtro Ha. Panel inferior: Espectro final que registra el
CCD con el filtro empleado.
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NOAO/IRAF V211EXPORT gisela@lilen.fcaglp.unlp.edu.ar Fri 13:42:40 14-0
[g153-41_ha.fits]: g153-41 INDEF ap:1 beam:l

| I I | |
4.00E-15 — -
3.00E-15 — -
2.00E-15 [~ -
1.00E-15 — -
0 I I I 1
4000 5000 8000 7000 8000

Vavelength (angstroms)

Figura D.2: Continuacién

Luego, la fraccion del flujo emitido por estas estrellas que deja pasar el filtro utilizado
sera:

J& fuea(N) T(N) d

Esta integral se calcula con la tarea splot. Ya que la misma permite desplegar el
espectro en una terminal grafica y seleccionar, de manera interactiva, los limites de la
integral. Una vez hecho esto, con el parametro e del programa calculamos el valor del
flujo. Los flujos calculados aparecen en la siguiente Tabla:

Estrella Fatd ergseg— ' cm™*
estandar Ha [s11) [omy
110-499 4.046E-12 | 3.739E-12 2.717E-12
110-502 4.988E-12 4.725E-12 9.067E-13
110-503 2.856E-12 2.873E-12 3.004E-12
110-506 4.755E-12 4.167TE-12 4.646E-12
110-507 2.310E-12 2.001E-12 1.318E-12
111-1925 1.382E-12 1.329E-12 1.806E-12
111-1965 8.146E-12 7.253E-12 2.731E-12
111-1969 2.675E-11 2.028E-11 6.124E-12
112-805 1.559E-12 1.469E-12 2.638E-12
112-810 1.257E-11 1.062E-11 7.534E-12
112-822 5.012E-12 4.234E-12 3.212E-12
pg153-41 3.405E-13 3.149E-13 8.403E-13
pgl0344001 | 4.940E-13 3.954E-13 1.009E-12
pgl323-086 4.520E-13 3.554E-13 7.653E-13
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Para calcular el numerador de la ecuacién (D.6) es necesario hacer fotometria de aper-
tura en las imagenes directas tomadas a las estrellas estdndares. Es decir, obtener en
cuentas la cantidad de flujo observado por el instrumento, o equivalentemente, la magni-
tud instrumental. Para ello, usamos el paquete phot, considerando un diafragma de 6 y
un anillo comprendido entre 8 y 10.

Finalmente, al dividir el flujo obtenido con el paquete phot por el tiempo de expo-
sicién, obtendremos:

I FaW) T(A) 7(2) dX

Con este cdlculo, tenemos el valor del término derecho de la ecuacién (D.6), lo que
equivale a obtener la cantidad €} para cada estrella.

D.3.2. Correccién por masa de aire: Obtencién de 2

En la Figura (D.3) vemos el comportamiento de 2 con la masa de aire al momento de
observacién. En la misma se observa que sus valores varian de acuerdo al filtro con la que
fueron observadas y debido a los cambios de la masa de aire de las distintas noches del
turno de observacién. Por lo que para corregir estos efectos, debemos eliminar en nues-
tras observaciones este factor atmosférico. Entonces, haciendo este tipo de graficos de “S2
contra masa de aire” y separados por los filtros utilizados, podemos hacer un ajuste de
minimos cuadrados y extrapolar al valor de masa de aire igual a 1.

El procedimiento consiste en hacer un ajuste lineal entre {) y la masa de aire, de la
siguiente forma:

In(Q)=ln(a) +bxz (D.13)
donde Q y zson los valores de masa de aire y de {2 para cada conjunto de observaciones.

Una vez que se obtienen los valores a y b, se calcula In(2) para z=1. El logaritmo natural
de esta cantidad es la llamada correccion por extincion, es decir:

Q(0) = a x ezp(b) (D.14)
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Figura D.3: Grifico de 2 contra masa de aire para las estrellas estdndares a excepcién
de pgl53-41. A efectos de mostrar la variacién de €2, los valores han sido separados por
fuentes y no por filtros.

Dado que no se tiene el rango de masa de aire adecuado para calcular el coeficiente de
extincidn, el mismo se fij6 de acuerdo a los valores obtenidos por Hamuy et al. (1992).

Los resultados finales separados por filtros, se encuentran en la Tabla D.13. La segunda
columna son los valores fijos de las pendientes. La tercera, cuarta y quinta columna son:
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el primer término, In(a) de la ecuacién (D.13), el valor de a de la misma y la cantidad
2(0) de la ecuacién (D.14), respectivamente.

Filtro pendiente | In(2) Q ! masa de

[erg ADU-! cm~2] | aire =1 (=0 (0))

lerg ADU-! cm2]
Ha 0.1 -33.05 442 x 107 4.89 x 10~
5 10] 008 | 3292 507 x10°© 549x 10T
[0 1] 019 |-3265| 66Lx10° D 799% 10-5
Continuo visible 0.15 -32.73 6.08 x 10~ 7.07x 10~
Continuo rojo 0.11 -32.98 4.74 x 107 5.29 x 10~1°

Tabla D.1: Resultados finales de Correccién por extincién

Una vez que se encuentra 2 (0), estamos en condiciones de aplicar a cada una de
nuestras observaciones, la correccién por masa de aire y pasar a unidades de flujo. Es
decir, podemos multiplicar las imigenes obtenidas con el Curtis Schmidt por el factor:

Q = Q(0) exp(b * x)

(D.15)

donde by Q2(0) fueron obtenidos de la ecuacién (D.13). En el caso de 2 (0) es el valor
de la ecuacién (B.1) para z=1 (D.14). Mientras que z es la masa de aire correspondiente
al momento de observacién en el que se obtuvo la imagen. Este valor de masa de aire, lo
tenemos tabulado en el encabezamiento de las imagenes. La multiplicacién de la imagen
por el valor de la ecuacién (D.13) se hizo con la tarea imcalc de IRAF. Hasta el mo-
mento, las unidades de las imagenes eran [ADUS seg™!] al multiplicarlas por 2 (0) que
tiene como unidades [erg ADU~! cm~2], pasan a tener [erg cm™2 seg™'].
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Apéndice E

Asignacion del sistema de
coordenadas celestes a las imagenes

El arreglo bidimensional de pixeles conlleva a una salida donde se puede asignar una
posicién (x,y) a cada parte de la imagen obtenida. Sin embargo, la misma carece de un
sistema de referencia astronémico. Es decir, nuestras imagenes tienen un sistema de re-
ferencia propio lo que no permite que puedan ser combinadas con cualquier imagen de
la misma zona con coordenadas celestes. Esto se soluciona asignidndoles a las imagenes el
WCS (en inglés, “World Coordinate System), es decir, el sistema de coordenadas celestes.
En este apéndice mostraremos cémo transformamos las coordenadas espaciales relativas
a nuestras imagenes al sistema de coordenadas celestes. La tarea principal empleada es
ccmap.

Debido a la orientacién particular que tienen las imagenes directas de Curtis-Schmidt,
el siguiente paso hecho con las imagenes promedio fue transponerlas a la orientacién as-
tronémica estandar. Esto se hizo con las tarea rotate, rotandolas en 90 grados y con
imcopy invirtiéndolas respecto al eje y.

Como nuestro objetivo es estudiar la distribucién espacial de la emisién nebular es priori-
tario que las imagenes de los distintos filtros coincidan espacialmente y estén igualmente
centradas, es decir, que tengan la misma escala. Asi que se tomé una imagen de referencia,
y el resto de las imagenes fueron desplazadas a fin de estar todas igualmente centradas.
Esto se hizo con las tareas imshift e imcentroid. Luego, se les aplicé la tarea ccmap. Al
desplegarlas se observd que presentaban distorsiones hacia los bordes. Es decir, coincidian
perfectamente s6lo en las zonas centrales de las imagenes. Para corregir este problema, se
utilizé la tarea geompap. La misma encuentra la solucién de placa de tal forma que una
imagen se parezca a la imagen de referencia adoptada. La imagen corregida se obtiene
aplicacandole la correccién con la tarea gregister. Finalmente, a las imdgenes corregi-
das de distorsiones geométricas se les calcul6 nuevamente la solucién de placa con ccmap.

En principio, para encontrar la transformacién de coordenadas espaciales relativas a



230 Asignacidén del sistema de coordenadas celestes a las imigenes

estas imigenes al sistema de coordenadas celestes, es necesario generar un archivo que
contenga las coordenadas (a,d) de un ndmero suficiente de estrellas estdndares (con po-
siciones celestes conocidas) junto con las coordenadas en unidades de pixeles dentro de
cada una de nuestras imagenes.

Para generar este archivo, se bajaron de la pagina :

http://www.stsci.edu. /

imagenes del campo observado obtenidas por el relevamiento DSS (en inglés, “Digital Sky
Survey”). Luego, empleamos el programa SKYCAT con el que pudimos superponer esta
imagen con su catdlogo astrométrico asociado, llamado DSS1.2, para esta zona. De esta
forma logramos tener identificadas las estrellas estindares a lo largo del campo.

Por inspeccién ocular, se fueron comparando esas imagenes con las imdgenes promedio
que generamos para cada filtro, de tal forma que se fue asociando las coordenas de las
estrellas estdndares con sus correspondientes coordenadas (x,y) en unidades de pixeles. En
un archivo asccii se fueron anotando los dos sistemas de coordenadas para las estandares.
Una vez generado este archivo, se usé la tarea ccmap para asignarle el WCS a las imagenes
promedio. Esta transformacion de coordenadas, llamada solucién de placa, es incorporada
al encabezamiento, (en inglés,“ header”) de la imagen en forma automatica asignando el
valor “yes” al parametro “update” del ccmap.

Con esta tarea ajustamos un polinomio de orden arbitrario en (x,y) unidades de pixeles
al archivo que tenia las coordenadas ecuatoriales celestes y las coordenadas en unidades
de pixeles de las estrellas estandares.

Los desplazamientos de las coordenadas celestes serdn referidas como XI (desplazamientos
en ascencién recta) y n (desplazamientos en declinacién) medidos en segundos de arco.
Los mismos se mediran a partir del centro de la imagen, definida por a y 4.

La solucién de placa consiste en encontrar a Xi y a 77 como funciones de polinomios de
dos variables. Las mismas son las coordenadas (x,y) en unidades de pixeles de la imagen.
Entonces la forma general del ajuste sera:

Xi= f(z,y) (E.1)
n=f(z,y) (E.2)
En el caso de elegir un polinomio de grado 2, con términos cruzados no nulos,

Xi=all+a2l xz+al2xy+a22xzcxy (E.3)
n=all'"+a2l'xz+al2 xy+a22' xz xy (E.4)

En la Figura E.1 se muestra un archivo de salida del ccmap donde aparecen los
parametros mas importantes para el uso de esta tarea y los resultados del ajuste.
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# Coords File: bref.dat Image: b.fits
# Database: b.db Solution: b.sol
# Refsystem: j2000 Coordinates: equatorial FK5
# Equinox: J2000.000 Epoch: J2000.00000000 MJD: 51544.50000
# Insystem: j2000 Coordinates: equatorial FK5
# Equinox: J2000.000 Epoch: J2000.00000000 MJD: 51544.50000
# Coordinate mapping status

Ra/Dec or Long/Lat fit rms: 0.118 0.158 (arcsec arcsec)
Coordinate mapping parameters

Sky projection geometry: tan

Reference point: 16:40:02.709 -48:35:21.28 (hours degrees)

Reference point: 881.721 914.182 (pixels pixels)

X and Y scale: 2.319 2.319 (arcsec/pixel arcsec/pixel)

X and Y axis rotation: 179.659 359.663 (degrees degrees)
Wcs mapping status

Ra/Dec or Long/Lat wcs rms: 0.143 0.206 (arcsec arcsec)
Updating image header wcs

H #H B HE R KR

# Input Coordinate Listing

# Column 1: X (pixels)

# Column 2: Y (pixels)

# Column 3: Ra / Longitude (hours)

# Column 4: Dec / Latitude (degrees)

# Column 5: Fitted Ra / Longitude (hours)

# Column 6: Fitted Dec / Latitude (degrees)

# Column 7: Residual Ra / Longitude (arcseconds)
# Column 8: Residual Dec / Latitude (arcseconds)

43.806 1786.053 16:43:15.170 -48:01:18.70 16:43:15.174 -48:01:18.69
-0.041 -0.007

58.606 900.072 16:43:15.150 -48:35:32.60 16:43:15.143 -48:35:32.69
0.069 0.092

Figura E.1: Extracto de archivo de salida de la tarea ccmap. En las iltimas lineas apa-
recen las coordenadas en unidades de pixeles de las estrellas estandares, las coordenadas
celestes del catilogo, y las coordenadas celestes que son asignadas por la solucién de placa.



232 Asignacién del sistema de coordenadas celestes a las imdgenes

NOAO/IRAF V2.11EXPORT gisela@doradus Wed 18:29:28 11-Sep-2002
CCMAP: function = polynomial npts = 56 reject = INDEF nrej = 0
XI fit: xorder = 2 yorder = 2 xterms = half stdev = 0.277 arcsec

ETA fit: xorder = 2 yorder = 2 xterms = half stdev = 0.289 arcsec
815rot.sol: Celestial Coordinate Transformation
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Figura E.2: Solucién de placa para la imagen de [S II]

Por otro lado, el orden de los polinomios en x y en y para Xi y 7 escogidos en nuestro
ajuste aparecen en la parte superior de la Figura E.2. La misma muestra la solucién de
placa para la imagen promedio de [S II]. Las Figuras E.3 y E.4 son los residuos del ajuste
para Xi y para 7, respectivamente. En lineas generales, se considera un buen ajuste cuando
los errores estdn por debajo una décima del tamafio de un pixel.
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11 Residuals (aresec)

II Residuals (aresec)

NOAO/IRAF V2.1EXPORT giselaOdoradus Wed 18:27:27 11-Sep-2002
CCMAP: function = polynomial npts = 568 reject = INDEF nrej = 0
XI fit: xorder = 2 yorder = 2 xterms = half rms = 0.277 arcsec

s8l5rot.sol: XI fit Residuals
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NOAO/IRAF V2.11EXPORT giselaOdoradus Wed 18:27:03 11-Sep-2002
CCMAP: function = polynomial npts = 56 reject = INDEF nrej = 0
XI fit: xorder = 2 yorder = 2 xterms = half rms = 0.277 arcsec
8l15rot.sol: XI fit Residuals
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Figura E.3: Solucién de placa para la imagen de [S II]. Panel superior: Residuos para Xi
versus la coordenadas x del pixel. Panel inferior- Residuos para Xi versus la coordenadas

y del pixel
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NOAO/IRAF V2.11EXPORT giselaOdoradus Wed 18:25:23 11-Sep-2002
CCMAP: function = polynomial npts = 568 reject = INDEF nrej = 0
ETA fit: xorder = 2 yorder = 2 xterms = half rms = 0.289 arcsec

s8l5rot.sol: ETA fit Reaiduals
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NOAO/IRAF V2.11EXPORT gisela@doradus Wed 18:29:03 11-Sep-2002
CCMAP: function = polynomial npts = 58 reject = INDEF nrej = 0

ETA fit: xorder = 2 yorder = 2 xterms =" half rms = 0.289 arcsec
slSrot.sol: ETA fit Residuals
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Figura E.4: Solucién de placa para la imagen de [S II|. Panel superior: Residuos para 7
versus coordenadas x del pixel. Panel inferior: Residuos para 7 versus coordenadas y del
pixel
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En la siguiente Tabla se indican los valores rms del ajuste de la solucién de placa de
nuestras imagenes promedios:

imagen
filtro

v

B

\Ha

[s 11]

[0 III]

error en

coordenadas

Tabla E.1: Errores de la solucién de placa para las imagenes promedio

wcs

[« =)

0.19
0.14
.24 0.24
0.24
0.24

N NN
2]



