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| INTRODUCCION

1 Efectos de la evolucidn estelar sobre el medio

Las estrellas O y B son las de mayor masa, las de mayor temperatura efectiva y
las de “vida” mas breve (menos tiempo en la fase de Secuencia Principal, SP) que se
puedan encontrar en la Galaxia. Las condiciones fisicas de estas estrellas hacen que
sean las que mas violentamente interactian con el medio que las rodea. Los tres
procesos que gobiernan esta interaccion son: (a) La elevada tasa de emision de fotones
en el continuo de Lyman (A <912 A). La misma es responsable de 1a fotoevaporacion
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de las estructuras del medio interestelar (MIE), y 1a creadora de regiones HII. El alto
grado de ionizaciOn impartido al medio (por estrellas mas tempranas que B1) produce
una notable emision térmica en el continuo de radio, asi como una deficiencia en la
distribuciOn general del material atébmico en la zona adyacente a la estrella. Se genera
una diferencia de presiones muy grande entre 1a region ionizada y su entorno, originando
una onda de choque que barre el material circundante. La extension de la region
ionizada puede ser evaluada mediante el radio de Stromgren (distancia a la estrella
donde las ionizaciones y las recombinaciones se compensan, asumiendo una ionizacion
con simetrfa esférica), que resulta proporcional aL > n_-2° (L_ es 1a tasa de emision
de fotones ionizantes, y n_ es la densidad del medio). Para una estrella O6V
tipica (L, ~ 10* s) y en un medio con n_~ 1 cm, se tendrfa un radio de Stromgren
de ~ 10 pc (Oort & Spitzer 1955). (b) El viento estelar. Todas las estrellas pierden
masa, pero las estrellas O y B 10 hacen con una tasa varias veces superior a las demés.
Mientras que las estrellas B pierden masa a una razén de 107 a 10® M, afio! (Snow
1982), 1as O lo hacen a 10 M, afio! (Howarth & Prinja 1989; Blomme 1990). Esta
“evaporacién” de material se produce a velocidades supersénicas (1000 a 2000 km s1),
lo que crea un frente de choque que se expande rdpidamente al principio y barre el
material circundante, sin discriminar su estado fisico (tanto el polvo como el gas neutro,
ionizado y molecular). Alrededor de estrellas inmersas en un medio con densidad
cercana a 1 cm3, se forman cédscaras de hasta 30 pc, asi como una burbuja en su
interior. (c) Las explosiones de supernova (SN). Las estrellas O y B explotan como
SN muy poco después de salir de 1a SP. El medio circundante, barrido por efecto del
viento de 1a estrella durante 1a SP e ionizado por su radiacion UV, recibe una violenta
inyeccion de energfa en escalas de tiempo relativamente breves (10* - 10 afios), 1o que
acelera la expansion de las estructuras ya existentes y aumenta la magnitud de sus
pardmetros energéticos (Chevalier 1974).

En el caso de asociaciones OB (o cimulos estelares ricos en este tipo de estrellas),
el efecto combinado de estos fenOmenos llegaria a formar espectaculares superestructu-
ras en el MIE. La fotoionizacion y los vientos estelares estin presentes desde el
nacimiento de la asociacion, y actian en forma conjunta en una escala mucho mayor
que para una estrella individual. De este modo, se crea una gran cavidad (en la que est4
inmersa la asociacién), con gas ionizado y caliente (temperaturas de hasta 10° K), asf
como una superciscara de material neutro y comprimido alrededor. Esta primer etapa
ha sido bien estudiada analiticamente por Castor et al. (1975) y Weaver et al. (1977).
En este medio previamente barrido es donde comienzan (105 - 107 afios después) a
explotar las SN de 1a asociaci6n. Comienzan las estrellas O, pero como son numérica-
mente menos importantes, €l mayor aporte de energfa lo efectian las B, hasta €l tipo
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espectral B4; debido al gran tiempo que permanecen las estrellas més tardias en 1a SP,
el intervalo de masas més eficiente es 7 < M < 15 M, correspondiente al intervalo
espectral BO-B2 (de Geus 1991). Tenorio-Tagle et al. (1990) y Tomisaka (1991)
elaboraron modelos basados en sucesivas explosiones de SN, teniendo en cuenta no s6lo
el medio previamente barrido, sino también la existencia de un gradiente de densidad,
similar al disco de HI de nuestra Galaxia. Algunos ciimulos masivos y asociaciones OB
podrian crear una ciscara expansiva lo suficientemente energética como para penetrar
en las capas menos densas del plano galictico, y ain romperlas, pudiendo de esta
manera irrumpir en el halo de la Galaxia. Ambos modelos muestran que para las
condiciones fisicas del halo (T ~ 10° K, n ~ 10-3 cm-3; Kulkarni & Heiles 1988), y para
un disco galactico con una altura de escala cercana a los 100 pc, 1a supercdscara puede
ser acelerada luego de unos 107 afios. Por otro lado, Dickey & Lockman (1990), Heiles
(1979, 1984) y Hu (1981) han identificado y catalogado supercdscaras de HI a altas
latitudes, varias de las cuales con didmetros cercanos al kiloparsec. Si bien algunas
pueden haberse originado a partir de colisiones de nubes de alta velocidad con el disco
galactico (Tenorio-Tagle et al. 1987), otras pueden haber sido impulsadas al interior del
halo galictico por sucesivas explosiones de SN en asociaciones OB, contribuyendo de
este modo a la energia térmica del halo.

2 Principales modelos

Los tres procesos antes mencionados calientan, disocian, ionizan y barren el
medio que rodea a las estrellas, dando lugar a las complejas estructuras brevemente.
descriptas en el punto anterior. En éste, se hard una descripcién somera de las caracte-
risticas de varios modelos, asi como las predicciones derivadas de éstos.

2.1 Vientos estelares en un medio homogéneo

Avedisova (1972) y Castor et al. (1975) construyeron los primeros modelos
analiticos de vientos estelares. En éstos, se consideraba una tasa de pérdida de masa
constante, en un medio homogéneo y sin pérdidas radiativas (modelo adiabético). De
este modo, predijeron aproximaciones para el radio y la velocidad de expansion de la
cdscara formada, como una funcién del tiempo.

Las pérdidas radiativas fueron consideradas en el modelo de Weaver et al. (1977,
aunque se retenia la uniformidad del MIE. Segtin este modelo, en las primeras etapas la
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burbuja se expande muy répido, y no hay pérdidas radiativas importantes; de este modo
se forma una region, inmediatamente adyacente ala estrella, de algunos pc de didmetro,
que contiene material ionizado a muy alta temperatura (10° - 10° K) y muy baja
densidad (102 - 10-3 cm™). Pero cuando el material barrido alcanza o sobrepasa cierta
densidad critica, el viento estelar es “shockeado”, y comienzan a influir las pérdidas
radiativas. Si 1a radiacion estelar es suficientemente intensa, 1a burbuja interior estaria
contenida en una region mais extendida (decenas de pc de didmetro) que contendria
material parcialmente ionizado a temperaturas > 10° K. Por otro lado, el material
barrido colapsaria en una fina cdscara en expansion, donde se podrian dar las condicio-
nes fisicas para la formacién de dtomos neutros y moléculas. Segin este modelo y
mientras dure 1a expansion, la energia entregada al medio por la estrella se reparte en
partes casi iguales entre la burbuja y la cdscara; ademds, el 40 % de esta dltima se
transforma en energia cinética de la c4scara (una cantidad deducible de las observacio-
nes de HI).

2.2 Vientos estelares en un medio no homogéneo

Las estrellas OB nacen en nubes moleculares gigantes, altamente inhomogéneas,
que contienen un gran nimero de concentraciones -“clumps™- en su interior. Por lo
tanto, los vientos estelares en realidad actiian en un medio inicialmente no homogéneo.
Este efecto fue tenido en cuenta por Elmegreen (1976), quien demostro que el medio que
circunda a una estrella O se torna mdas uniforme debido a la fotoevaporacion producida
por ésta. M4s tarde, Bania & Lyon (1980) investigaron el efecto de ionizacion de
estrellas O y B en un medio homogéneo e isotermo. Asi, demostraron que en el tiempo
de vida de una estrella B1, 1a superposicion de regiones HII da lugar a una distribucion
de nubes neutras en los “huecos” no ionizados (ver Figura 1); en otras palabras, la
estructura grumosa -“‘clumpy structure”- aparece en el MIE al cabo de algunos millones
de afios.

Finalmente, McKee et al. (1984) consideraron los dos efectos en un s6lo modelo,
investigando la evolucién de una burbuja en un medio inicialmente grumoso, y teniendo
en cuenta los efectos de ionizacién de 1a estrella. En un 4mbito més real, confirmaron los
dos trabajos anteriores: en el tiempo de vida en SP de una estrella O, €sta homogeneiza
el medio hasta distancias tipicamente menores que 50 pc, dependiendo de 1a densidad
promedio de éste y no del tipo espectral de la estrella. Ademas, defini6 luminosidades
caracteristicas del viento (L) y de laionizaci6n (Lg,), a fin de compararlas. Asf, surgen
tres casos posibles: (A) Si L, < Lg,, es més efectiva 1a homogeneizacion, por lo que 1a
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* *
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* J o
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% * P
* B4  Material neutro
* y-
Figura 1. Esquema del modelo de Bania & Lyon (1980)

burbuja se expande en forma casi adiabatica en un medio uniforme. (B) Si L, > Lg, hay
pérdidas radiativas importantes, y la burbuja se expande en un medio no uniforme. (C)
Si L, = Lg,, la burbuja se expande al mismo ritmo que la ionizacion, las nubes
evaporadas se mezclan en la burbuja, hay pérdidas radiativas y la expansion se hace
m4s lenta. Este modelo permiti, ademds, interpretar la clasificacion morfol6gica de
Chu (1981) como un esquema evolutivo de las burbujas alrededor de estrellas O.

En un trabajo reciente, Koo & McKee (1992) consideraron la evolucion de
burbujas formadas por vientos estelares (en un gran rango de velocidades y energias) en
un medio uniforme, brindando expresiones analiticas para el radio y 1a masa de las
burbujas, en términos de los pardmetros del viento (velocidad y tasa de pérdida de masa)
y la densidad del medio ambiente. Teniendo en cuenta la duracién de 1a etapa de
pérdidas radiativas consideradas por Weaver et al. (1977), introdujeron los conceptos
de vientos lentos y répidos. Los vientos lentos “shockeados” son radiativos hasta etapas
evolutivas avanzadas de 1a burbuja, y son caracteristicos de objetos estelares en estados
tempranos de formacion, y con masas considerablemente menores que las asignadas a
estrellas OB. En cambio, 10s vientos estelares rdpidos se convierten en no-radiativos en
poco tiempo, por 1o que este efecto no es dinimicamente importante; estos son los
vientos caracteristicos de las estrellas OB. En ambos casos (vientos lentos y rdpidos en
un medio homogéneo) las burbujas terminan confinadas por la presion exterior. Tam-
bién consideraron la evolucion de burbujas en un disco plano-paralelo, analizando las
situaciones en que la cascara puede atravesar el disco de 1a Galaxia, y su posterior



é Capitulo 1

evolucion. Si 1a luminosidad mecénica es suficientemente baja, 1a burbuja puede evolu-
cionar en forma de chorros (“jets’””) irrumpiendo a través del disco, como podria ser el
caso del “north polar spur”’. En este caso, un campo magnético de moderada intensidad
serfa requerido para mantener confinado el “jet”. Por el contrario, si 1a luminosidad
mecénica es suficientemente elevada, 1a burbuja fluye libremente por el halo de la
Galaxia, contribuyendo de este modo a 1a energfa térmica del mismo.

2.3 Las explosiones de supernova

Chevalier (1974) confeccion6 los primeros modelos teéricos de explosiones y
evolucion de SNs, en un medio homogéneo, no afectado previamente por la accién de
vientos estelares. En ese trabajo se analizan las propiedades observacionales, y la
formacion de una ciscara neutra y delgada. Provee asimismo expresiones para el radio
y la velocidad del remanente, y el tiempo que tarda en alcanzar una configuracion de
equilibrio, para distintas densidades del medio e intensidades del campo magnético, pero
oon una tnica energfa inicial de 1a explosién (3 x 10 erg).

En el caso de conglomerados de estrellas, al cabo de pocos millones de aifios
comienzan a explotar las estrellas O, seguidas luego por las B, que son m4s numerosas.
Estas sucesivas explosiones tienen lugar en un ambiente previamente afectado por las
explosiones anteriores. El efecto acumulado de estos eventos energéticos podria crear
estructuras en el MIE de algunos cientos de pc de didmetro. Bruhweiler et al. (1980)
contemplaron un medio previamente barrido por vientos estelares, pero simularon las
explosiones como inyecciones ininterrumpidas de energia al medio. Seguin este modelo,
se formarian enormes estructuras (con didmetros de hasta 750 pc) que poseerian una
gran elipticidad. Tomisaka et al. (1981) desarrollaron un modelo unidimensional, con
vientos previos y depdsitos discretos de energia. Un célculo bidimensional fue realizado
por Tomisaka & Ikeuchi (1986), considerando ademas la estratificacion; si 1a densidad
es suficientemente baja, 1a burbuja se “pincha’” y se forma una estructura casi cilindrica
abierta hacia el halo de 1a Galaxia. Mac Low & McCray (1988) aplicaron 1o anterior
con una estratificacion mds realista (modelo de Lockman et al. 1986). Segin este
trabajo, 1a cdscara penetra en el halo si el mimero de SN es mayor que 50. De este modo,
la c4ascara de HI se veria incompleta hacia altas latitudes. Por otro lado, existe la
posibilidad de que, debido al mismo gradiente de densidad, la cdscara alcance una
inestabilidad de Rayleigh-Taylor, se “rompa” y acelere algunos pedazos hacia afuera
del disco (Mac Low et al. 1989).
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2.4 Los procesos no son independientes

El incremento en la capacidad de célculo ha permitido en estos ultimos afios
modelar y analizar numéricamente situaciones cada vez mds realistas. Los predecesores
de las SN son estrellas O y B que inyectan constantemente, a lo largo de su etapa de
SP, una considerable cantidad de material, energfa cinética y térmica y momento al
medio que las circunda. Las SN, por lo tanto, no explotan en un medio uniforme ni en
un medio estratificado, sino més bien dentro de una burbuja formada por el propio
viento de la estrella, 1a que podria estar confinada por una c4scara densa de material
atébmico o molecular, formada por un frente de choque. En este sentido, es interesante el
trabajo de Tenorio-Tagle et al. (1990), quienes simularon numéricamente explosiones
de SN en un medio previamente perturbado por el viento estelar. Dicho viento tiene
caracteristicas similares a los generados por las estrellas Wolf-Rayet, mientras que la
explosién presenta una estratificacion en la densidad y la velocidad, andlogas a la
observada en la supernova SN 1987A (Woosley et al. 1988). En este trabajo se analizan
los campos de velocidades, 1a distribucion de material (tanto el del viento estelar, como
el eyectado en la explosiOn de SN y el medio circundante) y 1a emision sincrotrénica, en
Ho y en rayos X. En todos los casos 1a onda de choque llega més lejos de 1a estrella que
en los modelos que no consideran vientos., Aparecen varias ondas de choque (transmi-
tidas y reflejadas), un campo de velocidades complejo y una notable variabilidad en la
emision X y Ha.. Un efecto muy importante es que l1a duracion del viento y el tamaiio de
1a burbuja afectan notablemente la evolucion del remanente.,

Otro factor generalmente omitido es el campo magnético. La presencia de campos
magnéticos en el medio donde se estdn formando una burbuja y una cdscara deberfa
actuar sobre la componente ionizada del gas, pudiendo ésta transmitir esos efectos en
forma mecanica al resto del gas. Ferriere & Zweibel (1991) discutieron 1a evolucion de
un remanente de SN en presencia de un campo magnético. Ellos notaron que la cdscara
en expansion es mucho més gruesa que cuando no hay campo (hecho detectado en casi
todos los casos observados) y que, en estados tardios del remanente, se generan
movimientos transversales en 1a c4scara.

2.5 Los modelos frente a agregados estelares

Los tres procesos fisicos mencionados en la Seccién 1 tienen lugar en estrellas O
y B, las que en raras ocasiones se encuentran aisladas. Es usual, en cambio, hallar
grupos de estrellas conformando cimulos galécticos y/o asociaciones OB. Los modelos
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antes descriptos han contemplado, en su mayoria, casos de estrellas individuales. En
este punto se evaldan las consecuencias de esta simplificacion.

A efectos de analizar la burbuja que se crea en el MIE como consecuencia de los
vientos, la tasa de depdsito de energia, masa y momento es simplemente aditiva, y como
las distancias interestelares tfpicas en un ciimulo son bastante menores que los tamafios
usuales de las burbujas, puede considerarse que se forma una dnica estructura, aunque
de dimensiones y con energfas mayores que las burbujas simples. Los efectos mencio-
nados en la Seccion 2.2 han sido someramente contemplados en el modelo de Bania &
Lyon (1980) ya descripto; este modelo brinda un razonable esquema morfologico del
medio circundante a grupos de estrellas, donde se tienen en cuenta la fotoevaporacion y
la estructura grumosa. Las estrellas de un cimulo o asociacion no explotan como SN
simultdneamente sino en forma secuencial, desde las més a las menos masivas. Por 1o
tanto, modelos simples como el de Chevalier (1974) no reproducen la situacion para
agregados estelares. Los otros tres modelos mencionados en 1a Seccién 2.3 (Bruhweiler
et al. 1980, Tomisaka & Ikeuchi 1986 y Mac Low & McCray 1988) consideraron
inyecciones discretas de energfa, convirtiéndose en modelos utiles para este estudio en el
caso de asociaciones estelares.

Finalmente, cabe contemplar el panorama general, a fin de mostrar las dificultades
pricticas para el estudio teérico de este fendmeno. Desde su formacion, 1as estrellas de
una asociacion (principalmente las estrellas de tipo O) calientan, ionizan y barren el
medio que las circunda, inicialmente -en general- inhomogéneo. Esta continua accion
perturbadora crea una burbuja interestelar de grandes dimensiones, dependiendo de las
componentes del conglomerado estelar. Al final de su etapa de SP, estas estrellas
comienzan a explotar como SN, inicidndose este proceso mediante las estrellas O
tempranas. Estas inyecciones discretas de energia tienen lugar en un medio previamente
“shockeado’ por los vientos y las anteriores explosiones; en general este ambiente seria
més complejo que el presentado por Tenorio-Tagle et al. (1990), el que ya muestra
distintos frentes de choque y una morfologia compleja del medio. A su vez, las
explosiones no se producen a intervalos regulares ni son energéticamente similares entre
sf, ya que ésto es dependiente de 1a composicion estelar del grupo (en dltima instancia
regida por 1a Funci6n Inicial de Masas). Las primeras en explotar son las
estrellas O, que son pocas aunque el lapso entre eyecciones es menor que en el
caso de las estrellas B. Luego contintian las B tempranas, mas abundantes pero con
intervalos de tiempo entre explosiones sensiblemente mayores. Finalmente explotan las
B tardias (hasta 7 M, correspondiente a estrellas B4), més abundantes ain pero con
tiempos caracteristicos en explotar demasiado grandes, dado que permanecen varias
decenas de millones de afios en SP.
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Estas enormes cantidades de energfa y momento entregados al medio a lo largo de
la existencia de una asociacién OB o ciimulo gal4ctico, no s6lo formarfan estructuras de
muy grandes dimensiones (centenares de pc), sino que también traerian consecuencias a
escala galdctica. Se ha mostrado que algunas decenas de SN pueden romper la capa
densa del disco gal4ctico e irrumpir en el halo (Heiles 1990, Koo & McKee 1992).
Varios trabajos mencionan la posibilidad de que gran parte de la energfa
térmica del halo provenga de estos eventos, a través de efectos l1lamados “fuen-
tes galicticas” y “chimeneas” (Bregman & Harrington 1986, Mac Low et al. 1989;
Tenorio-Tagle et al. 1991).

!

3 Observacion de cascaras y burbujas de HI

H

La lfnea de 21 cm del HI es particularmente util para la observacion de los
fendmenos recién descriptos. En efecto, 1a burbuja central consiste en material ionizado
y barrido, lo que implica una deficiencia en la distribucion general del gas neutro. A su
vez, 1a c4scara de material “shockeado’ ubicada alrededor de 1a cavidad puede contener
material atémico, detectindose como un exceso en la emision de 21 cm. Las condiciones
fisicas en que se presentan estas estructuras hacen que esta linea sea Gpticamente
delgada, por 10 que es posible detectar virtualmente todo el HI presente a 1o largo de la
visual.

Las observaciones radioastronémicas de lineas espectrales (en particular
la de 21 cm) en una cierta region del cielo suelen ser analizadas basandose en dos tipos
de diagramas o mapas: (1) l1os mapas posicién-posicion: en ellos se grafica la distribu-
cién de la temperatura de brillo en el plano del cielo, en funcién de dos coordenadas
celestes cualesquiera, para un cierto valor de l1a velocidad radial (el motivo por el que se
expresa velocidad en lugar de longitud de onda, via Efecto Doppler, es que se
brinda informacion fisica de una manera rdpida y més evidente). Cuando se integran los
perfiles de 21 cm en un cierto rango de velocidades, 1a magnitud representada es lIa
densidad de columna de HI (Ny); cuando la linea es Opticamente delgada, N es
proporcional a la masa del material detectado, 1a que queda determinada en términos de
la distancia solamente. (2) los mapas posicion-velocidad: en ellos se fija una coordena-
da celeste y se representa a 1a temperatura de brillo en funcién de 1a otra coordenada y
de 1a velocidad radial.

Consideremos la presencia de una cdscara esférica y uniforme en expansion.
Supongamos que la velocidad baricentral de 1a c4scara (1a que tenfa el material antes de
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la perturbacion) es V, y su velocidad de expansion Vexp. La situaci6n estd esquemati-
zada en la Figura 2a, situdndose el observador a la derecha de 1a misma. Con un
caricter orientativo, se indican tres direcciones en las que se podria observar. Todo el
material contenido en el anillo (1) se moveria a una velocidad radial V, con respecto al
observador, ya que se expande en el plano del cielo, y 1a componente radial de Vexp es
nula. Los perfiles en la direccion (A) detectarian este material, presente en una tnica
componente a la velocidad V,. El material contenido en el anillo (2) se estarfa acercando
al observador a una velocidad radial V, - Ve‘xp cos 0 con respecto a éste; superpuesto en
el cielo pero alejandose a una velocidad radial V, + Vexp cos 0 se observaria el anillo
(3). Cualquier perfil en la direccion (B) detectaria parte del material presente en ambos
anillos, y tendrfan dos componentes centradas en las velocidades mencionadas. Ambas
componentes se irfan separando hasta llegar a los discos (4) y (5), que se mueven a las
velocidades radiales V, - Vexp Yy Vot Vexp, respectivamente. Estos anillos serfan
detectados en perfiles observados en la direccion (C). La Figura 2b indica los mapas
posicion-posicion que se obtendrian en las distintas velocidades.

Los mapas posicion-velocidad que se obtendrian en un corte que pasa por el
centroide de la cascara -direccion (C), Figura 2¢- mostrarian 1a presencia dedos compo-
nentes de velocidad en cada direccion. La méxima separacion de estas componentes (=
2 Vexp) se daria hacia el centro de la estructura; hacia los extremos de 1a c4scara, en
cambio, ambas componentes se fundirian en una sola a la velocidad radial V. En la
prictica, sin embargo, es altamente dificultosa la identificacion de todos estos rasgos,
como se verd mas adelante.

El andlisis del HI a través de los mapas recién mencionados permite 1a obtencion
de varios pardmetros de las estructuras que se hallen. Se pueden precisar dos tipos de
pardmetros observacionales: 10s directos y 10s deducibles. Los parémetros directos son
aquellos que se pueden obtener solamente a partir de 1as observaciones de HI; son los
de menor incerteza, ya que estin afectados por la estimacion directa de las observacio-
nes. Se pueden distinguir los geométricos (centroide de la estructura, radio y espesor
angulares de la céiscara, elipticidad y Ny, integrado sobre el 4ngulo s6lido), que
provienen del andlisis de los mapas posicion-posicion, y los cineméticos (velocidades
baricentral y de expansién de las céscaras), que se deducen de los mapas posicion-
posicion y posicion-velocidad. Los pardmetros deducibles, en cambio, son aquellas
cantidades fisicas obtenidas a partir de los pardmetros anteriores, adoptando un deter-
minado valor de la distancia (usualmente se estima una distancia cinemética a partir de
la velocidad radial baricentral) y una geometria dada. Dado que el conocimiento de las
distancias es una gran fuente de incertezas, generalmente estos parimetros s6lo toman
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Figura 2. Observacion esquematizada de una cdscara en expansion (ver Seccién 3)

un caracter orientativo. Las mencionadas cantidades son: radio y espesor de 1a c4scara,
masas y densidades de la ciscara y de la burbuja, energia cinética y momento de
expansion de 1a c4scara y un tiempo caracteristico.
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Un paso importante en el anélisis de estas estructuras es poder comparar algunos
de estos parametros con propiedades de las estrellas eventualmente responsables de 1a
formacion de estas estructuras, tales como mimero de miembros del agregado estelar,
clasificacion espectral y tasa de pérdida de masa de sus miembros, edad del grupo, etc.
Asi, 1a coincidencia entre las velocidades radiales de las estrellas y del gas aportarian
otro elemento para la vinculacion entre las estructuras halladas y 1a asociacién, aparte
de 1a mera coincidencia espacial. Finalmente, si se disponen de magnitudes relacionadas
con los vientos estelares se pueden comparar energias, y asf analizar 1a factibilidacd de
que la asociacion haya formado la estructura. En este contexto, de Geus (1988) brinda
un ejemplo muy completo en Scorpio-Centauro, donde no s6lo contemplo el aporte de
energia de la poblacion actual, sino que reconstruyo 1a poblacién estelar original, a fin
de tener en cuenta también la contribucion de las posibles explosiones de SN.

La cantidad de céscaras y burbujas detectadas y analizadas en detalle es pequeiia.
Los efectos de confusion en 1os mapas de 21 cm son generalmente motivados por 1a baja
profundidad 6ptica. En el caso del HI ligado a asociaciones OB, son varios 1os factores
que se combinan para dificultar la deteccion: (1) las asociaciones OB se encuentran en
el plano de 1a Galaxia y sobre brazos espirales, aumentando 1a cantidad de HI presente
en las inmediaciones; (2) hacia el interior del disco galactico, la emision de material
proveniente de otra region (a velocidades radiales similares a 1a de 1a asociacion y de l1a
estructura buscada) se mezcla con la de la region investigada.; (3) el MIE local emite
con moderada intensidad en un considerable rango de velocidades, y a escalas angulares
grandes; (4) 1as inhomogeneidades propias de las cdscaras pueden causar una deteccion
parcial de 1a misma, alterando asf 1a morfologia esperable en estos objetos. Ademas de
estos efectos de caricter intrinseco, €l sistema de adquisicion de datos juega un impor-
tante papel. En este sentido, es de interés disponer de un haz de antena y un muestreo
adecuados a las extensiones angulares de los objetos que se estudian, y contar con
observaciones los suficientemente sensibles como para distinguir aquellos rasgos que no
sean de notoria intensidad.

Como consecuencia de los fendmenos antes citados, el aspecto que presentan estas
estructuras en los mapas de distribucion de N, es sensiblemente diferente al considera-
do en la Figura 2. Es necesaria como primera etapa la integracion de los perfiles en
algin rango de velocidades, a fin de detectar las estructuras esperadas. Asf, la burbuja
central es distinguida -en el mejor de los casos- como un minimo en los mapas posicion-
posicién, aunque su apariencia usualmente no es circular; en otros casos, solo se
advierte 1a perturbacién de las isofotas, que aparecen “desviadas™ en alguna direccion.
Por otro 1ado, 1a envolvente de HI normalmente es detectada como una serie de maximos
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rodeando al mfnimo de N,;. A efectos de distinguir mejor las cdscaras y burbujas
eventualmente presentes, es de suma utilidad el poder separarlas de la contribucion
general del HI, tanto a escala local como gal4ctica. En este sentido, el Capitulo 2 de esta
Tesis presenta y describe 1a metodologfa empleada para el tratamiento de las observa-
ciones, incluyendo un mecanismo novedoso para la obtencién del fondo de HI.

4 Reseiia de algunos casos analizados

En mapas de HI de nuestra Galaxia las estructuras dominantes a gran escala son
filamentos, cdscaras y supercdscaras. Stacy & Jackson (1982) realizaron un
relevamiento en 21 cm en una region limitada de 1a Galaxia (1a “Ventana de Puppis”),
encontrando numerosas cédscaras y filamentos, algunos con caracteristicas expansivas;
asumiendo para estos objetos sus distancias cineméticas, han realizado estimaciones de
tamafios (desde decenas hasta algunos cientos de pc), densidades (< 1cm-3) y masas (de
10* a 10° Mg). Un relevamiento similar y més extendido fue realizado por Heiles
(1979, 1984); en estos trabajos, se catalogan objetos de mayor tamaiio, masa y energia
cinética de expansion; los didmetros de estas cascaras llegan hasta 2 kpc, las masas
estimadas son de hasta 10’ My, y algunos tienen asociadas una energia cinética de
expansion de 10°3 erg. Hu (1981) también confeccioné un catdlogo de este tipo de
objetos, ubicados todos a alturas sobre el plano galdctico superiores a los 100 pc. Si
bien los didmetros de estas estructuras son de centenares de pc, las masas calculadas y
las energias cinéticas de expansiOn son sensiblemente menores que las consignadas en
los relevamientos anteriores (las masas son de 10° - 10° M, y las energias cinéticas de
10*7 - 10*® erg). Los trabajos citados incluyen también alguna identificacién de estos
filamentos y cdscaras con otros objetos astronémicos conocidos, tales como los “loops”
del continuo de radio, algunos remanentes de SN y ciimulos galdcticos. También M31
presenta una organizacion similar a nuestra Galaxia, como lo muestran Brinks & Bajaja
(1986); en base a un relevamiento de alta resolucion en 21 c¢m, estos autores identifica-
ron cavidades de HI con tamaiios desde 100 pc (el limite de resolucion) hasta 1000 pc,
algunos de ellos con una cdscara de HI alrededor. El rango de masas (103 a 107 Mg)y
energia cinética (10*° - 1033 erg) de estos objetos es mucho m4s amplio, englobando los
valores calculados en los relevamientos de nuestra Galaxia. Es interesante notar que
varios de los agujeros con tamafios menores que 300 pc estdn correlacionados con
regiones HII y asociaciones OB.

No pocas de las mencionadas estructuras son generadas como resultado de
colisiones de nubes de alta velocidad con el plano galictico (los trabajos mé4s recientes:
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Mirabel & Morras 1990; Meyerdierks 1991, 1992). En casi todos los casos, los
agujeros de HI y las cdscaras detectadas son los de mayor tamaiio (cientos y hasta miles
de pc) y energfa cinética asociada (10°2 a 10* erg). Por otro lado, las estructuras
vinculadas a estrellas tempranas, asociaciones OB, regiones HII y remanentes de SN
son sensiblemente menores en tamaiio y menos energéticas. Utilizando datos del satélite
IUE, Cowie et al. (1981) llevaron a cabo una bisqueda de céscaras alrededor de
asociaciones OB de la Galaxia; mediante el corrimiento al azul de determinadas lfneas
de absorcion interestelares, postularon en dos casos la presencia de ciscaras de ~ 100
pc, expandiéndose a ~ 100 km s'!. Koo & Heiles (1991) hallaron nubes de HI a altas
velocidades asociadas a 15 remanentes de SN conocidos, sobre un total de 103 observa-
dos; los tamaiios de estas estructuras van desde 12 a 120 pc, y las energfas involucradas
llegan a 10* - 10°° erg. Niemela & Cappa de Nicolau (1991) estudiaron 1a distribuci6n
del hidrégeno neutro en 302° < I < 312°, para distancias menores que 10 kpc. En dicho
trabajo, se identificaron cinco burbujas asociadas a estrellas WR, todas ellas a una
latitud gal4ctica |b | mayor que 2°; los radios de estas burbujas van desde 40 hasta
180 pc, y las masas de 1 a 4 x 10* M. Un trabajo similar, pero con mejor resolucion
angular, fue llevado a cabo por Arnal (1992), quien realiz6 observaciones en 21 cm en
campos adyacentes a seis estrellas WR, hallando -en todos los casos- deficiencias en la
distribucién del HI vinculadas a estas estrellas; las velocidades de expansion de estas
cavidades son menores que 15 km s, sus radios varfan entre 20 y 100 pc, y tienen
asociadas energfas de hasta 4 x 10*® erg. Las cavidades son notablemente elongadas (el
cociente entre semiejes €s cercano a 2), y 1a posicion de 1a estrella no coincide en general
con el centroide de 1a elipse que proyecta el agujero de HI.

En cuanto a los objetos individuales in.vestigados detalladamente, son pocos los
casos en los que se identificaron estructuras en el medio vinculadas a estrellas O
aisladas (ver, p. ej. van der Bij & Arnal 1987). Las estrellas WR, en cambio, son objetos
algo m4s promisorios por su elevada tasa de pérdida de masa. Cappa de Nicolau et al.
(1988) estudiaron el hidrégeno neutro asociado a la estrella WC7 HD 156385 y la
region HII RCW 114, hallando una burbuja con su envolvente, cuyo radio, masa y
energfa cinética involucrada son 57 pc, 6200 Mg y 6 X 10* erg, respectivamente. Es
particularmente interesante el trabajo de Arnal & Mirabel (1991), quienes combinan
observaciones de alta y baja resolucion angular en 1a regi6n adyacente a la estrella WR
125, to que les permiti6 identificar una region altamente ionizada de 6 pc de didmetro,
rodeada de una burbuja exterior de 25 pc, expandiéndose a 20 km s. La energfa
cinética asociada a esta burbuja es del orden de 10*° erg. La linea de 21 cm también ha
sido utilizada para la observacién del material adyacente a remanentes de SN; Dubner
& Amal (1988) realizaron observaciones de HI y CO en direccion al remanente Puppis
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A, estudiaron la dindmica del medio y correlacionaron sus datos con otros provenientes
del rango 6ptico y rayos X. Un trabajo similar fue efectuado por Koo et al. (1993) en
direccion al remanente CTB 80, quienes detectaron una cdscara expansiva de HI (a una
velocidad de expansion de 72 km s1) y una serie de filamentos moleculares correlacio-
nados. Trabajos observacionales similares fueron realizados en otros varios remanentes,
tales como 3C 10 (Albinson et al. 1986), G160.9+2.6 (Leahy & Roger 1991) y CTA 1
(Pinealut et al. 1993).

El gas interestelar en regiones cercanas a ciimulos galicticos y asociaciones OB
ha sido estudiado en pocos casos, y la mayoria de ellos ubicados en las cercanias del Sol
(algunos cientos de pc de distancia). Kuchar & Bania (1993) identificaron una cascara
en expansién de hidrégeno neutro alrededor del cimulo NGC 2244 (el cimulo de la
Nebulosa de Roseta), con una energfa cinética asociada de 4 x 10*® erg. Cappa de
Nicolau & Olano (1990) hallaron un agujero de HI muy bien correlacionado en posicion
y velocidad con Lac OBI1, con indicios de una céscara en expansion alrededor y una
energfa cinética asociada de 10* erg. Es destacable el estudio realizado en la regién de
Scorpio-Centauro (de Geus 1988), donde se encuentran ciscaras asociadas a cada
subgrupo de 1a asociacion, con buena coincidencia en edades y balance energético entre
las estructuras y 1a asociacion estelar. La asociacion Cep OB3 también muestra indicios
de haber perturbado el medio circundante, tal como 1o muestran el trabajo en HI de
Simonson & van Someren Greve (1976), y 1a ciscara en el infrarrojo descubierta por
Kun et al. (1987). Sancisi (1974) descubri6 alrededor de Per OB2 indicios de una
estructura de HI en expansién, cuyos pardmetros energéticos pueden ser explicados por
la accion de los vientos estelares de la Gnica estrella O perteneciente a 1a asociacion.
Mais recientemente, Chromey et al. (1989) vincularon una estructura expansiva de
material atbmico al subgrupo “b” de la asociacion Ori OB1; la coincidencia espacial,
las edades y el balance energético entre el conglomerado estelar y la estructura brindan
evidencias-acerca de un vinculo genético entre ambas.

5 Lineamiento general de la Tesis

El objetivo central de esta Tesis consiste en analizar la distribucion del hidrégeno
neutro en la direccion de las asociaciones OB Car OB2 y Ara OB1. Las estructuras
halladas son ademés confrontadas con observaciones en otras frecuencias y con la
componente estelar de cada agregado.

El Capftulo 2 presenta 1a metodologfa empleada para separar de 1as observaciones
de HI las estructuras posiblemente vinculadas a las asociaciones OB. La sustraccién del
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fondo de HI se lleva a cabo mediante un algoritmo numérico desarrollado en este
capitulo. Se analiza criticamente la confiabilidad del procedimiento a través de experi-
mentos numéricos.

Los Capitulos 3 y 4 se refieren al andlisis del HI en Car OB2 y Ara OBI,
respectivamente. En 1a zona de Car OB2, se encuentra una estructura expansiva m4s
energética que en Ara OB1, a velocidades similares a 1a de 1a asociacion. Merced a
datos espectro-fotométricos homogéneos, es posible cotejar el balance de energia entre
las estrellas y el MIE. Se detecta ademds una nube de velocidad intermedia probable-
mente vinculada a la cdscara expansiva, y se discuten conjuntamente las distribuciones
de HI y CO en la region. En Ara OB1, se encuentran dos estructuras expansivas,
presumiblemente ligadas a dos agregados estelares en 1a misma direccion de la visual.
Se estima asimismo la contribucion energética de los vientos de estos agregados, a fin de
compararlos con lo hallado en HI.

El Capitulo 5 discute acerca de los resultados hallados en el contexto general del
problema, incluyendo un estudio comparativo con otros casos similares detectados en la
Galaxia. Finalmente, se plantean las necesidades observacionales en este campo de
investigacion y posibilidades futuras en 1a misma linea.

El trabajo finaliza con un apéndice que ilustra las definiciones béisicas de los
conceptos de indole radioastronémica mencionados a lo largo de 1a Tesis, tales como la
observacion de un perfil de hidr6geno neutro, 1a Ecuacion del Transporte para 1a linea
de 21 cm y los pardmetros fisicos deducibles.
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1 Introduccidén

El estudio de determinadas estructuras de HI en el medio interestelar (MIE)
normalmente se ve afectado por la presencia de otros fendmenos no relacionados
directamente al objeto de andlisis. Las estructuras fisicamente vinculadas a asociaciones
OB y/o cimulos estelares jovenes usualmente aparecen mezcladas con otras que no lo
estdn y que se detectan en el mismo lugar del cielo y a velocidades similares. Las
condiciones fisicas del MIE hacen que la linea de 21 cm sea 6pticamente delgada, 1o que
fisicamente significa que casi todos los fotones de 21 cm emitidos espontdneamente
dentro de una nube emergen de ella sin ser absorbidos. En el célculo de 1a densidad de
columna de hidr6geno neutro (NHD se halla integrado todo el material a lo largo de la
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visual que se mueve en el rango de velocidades radiales en que se integra. Este hecho es
critico para la identificacion y separacion del HI relacionado con asociaciones OB por
varias causas: i) las asociaciones OB se encuentran a menos de 100 pc de altura sobre
el plano galictico, y 1a mayoria pertenece a 10s brazos espirales, donde 1a densidad del
gas neutro toma los mayores valores; ii) 1a presencia de otras estructuras espaciales en
el mismo rango de velocidades (ya sea por 1a rotacion diferencial galdctica como por la
existencia de irregularidades cineméticas) producen notorias perturbaciones en las
isofotas de los mapas de distribucion de N, afectando sensiblemente la deteccion de
los rasgos tipicos de las estructuras buscadas; iii) el material local (cercano al Sol)
emite con moderada intensidad en velocidades cercanas a cero (todas las velocidades
estdn referidas al Sistema Local de Reposo -LSR-), constituyendo estructuras muy
notorias en los mapas de distribucion de Ny,.

Resulta asi evidente 1a necesidad de determinar el comportamiento del hidrégeno
general en cada region investigada, a fin de sustraer un fondo de los datos originales,
separando de éstos las estructuras de interés que hubieren en la region. El andlisis
tedrico requiere disponer de informacion detallada acerca de 1a distribucion de densidad
de HI en el plano galéctico y en la direcciOn perpendicular, y del campo de velocidades
de la Galaxia. Aun asi, la presencia de inhomogeneidades propias del medio podrian
afectar seriamente la deteccion de las estructuras ya mencionadas. En el terreno experi-
mental, Matthews (1956) y Gimstein (1963) estudiaron el hidr6geno en regiones
cercanas a asociaciones estelares. Ambos autores descompusieron todos 1os perfiles de
HI observados en gaussianas, y posteriormente analizaron la distribucion espacial de
cada componente; luego de considerar que aquellas que estuvieran presentes en todo un
mapa correspondian a material general, pudieron ajustar las restantes componentes a un
modelo de ciscara esférica en expansion. Raimond (1966) determiné 1a distribucién de
densidad del hidr6geno galdctico mediante ajustes polinémicos sobre circunferencias
concéntricas alrededor del centro galictico; de este modo, logré detectar 1os rasgos més
sobresalientes del material interestelar alrededor de dos asociaciones estelares. Hu
(1981) implement6 un novedoso filtro en velocidad sobre los perfiles de HI, 1o que le
permiti0 destacar aquellas estructuras con poca extension en velocidad (de 2 a
6 km s!), y confeccionar un catdlogo de ciscaras de HI ubicadas a altas latitudes
galdcticas. POppel et al. (1994) tuvieron en cuenta las dos fases del hidrgeno intereste-
lar mayormente presentes en 1a linea de 21 cm y pudieron asf aislar 1as componentes
tibia y fria, teniendo en cuenta sus anchos caracteristicos en velocidad; de este modo,
analizaron la distribucion de ambas componentes a escala local (distancias menores que
1 kpc) y efectuaron un nuevo estudio del “fearure A” del Cintur6n de Gould (Olano
1982). En este trabajo, el hidrogeno general fue obtenido siguiendo un procedimiento
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numérico, basado en una extrapolacion cuadrética de 1a densidad de columna en la zona
de interés, con datos provenientes de 1a region exterior, no afectada por la estructura que
se pretende investigar. Este proceso numérico es efectuado para cada rango de velocida-
des independientemente.

2 Aplicacién de un procedimiento sencillo

Como fuera expuesto en el Capitulo 1 (Seccidn 3), 1a presencia de alguna céscara
y/o agujero de hidrégeno alrededor de agregados estelares jovenes sOlo se evidencia,
normalmente, a través de una disminucion de N,; en los mapas “posicién-posicion” en
un 4rea dada, o simplemente mediante una perturbacion de 1os contornos en 1os mapas.
Un claro ejemplo de este fendbmeno lo brinda la regi6én adyacente a Car OB2, que sera
tomada como “modelo’ en este capitulo, y rigurosamente analizada en el Capitulo 3. En
la Figura 1 se muestra la distribuciéon de Ny ; en dicha zona, en el intervalo de
velocidades -36 <V <-26 km s71, de acuerdo a los relevamientos de Strong et al. (1982,
en adelante SROM) y Kerr et al. (1986), en 1os mapas 1a y 1b, respectivamente.
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Figura 1. Distribucion del hidrégeno neutro en la regién adyacente a Car OB2,
en el rango de velocidades -36 <V < -26 km s'. Las unidades de densidad de
columna son 10°° cm?. a) Datos del relevamiento de Strong et al. (1982); b) Datos
del relevamiento de Kerr et al. (1986)




22 Capitulo 2

A fin de poder juzgar el método que se propone en este capftulo, se aplicé
previamente un procedimiento sencillo para el tratamiento del fondo. Utilizando los
datos de SROM, se calcul6 N, integrando sobre 4.1 km sl (5 canales) alo largo de dos
rectas: [ = 2875 y I = 29275, para -6° < b < +6°. Luego, se interpol6 linealmente en la
zona de interés, tomando como extremos los valores de N, correspondientes a la misma
latitud gal4ctica. El fondo deducido por este procedimiento es mostrado en la Figura 2,
para dos rangos de velocidades. En dichos mapas, es posible apreciar las fuertes
discontinuidades o “saltos” en la distribucion de N;,. La estructura resultante al
sustraer el mencionado fondo presenta algunos rasgos tipicos de una céscara, pero en
forma mads bien confusa, por las irregularidades del fondo mencionado antes, alisando

los picos de Ny;; por la integracion sobre 5 canales y tornando poco claras algunas
caracteristicas de poca extension en velocidad.

Aunque este método es de muy fécil implementacion, ya que lo Gnico que se
requiere es el cilculo de N, sobre dos rectas, cualquier rasgo de pequefia extension

latitud galactica

longitud galactica

Figura 2. Mapas de la contribucién general de HI, luego de ajustado un fondo por una
interpolacién lineal. Los contornos de N estd expresados en 10" cm™. En ambos mapas
se integré sobre 4.1 km 57!, siendo las velocidades centrales: a) -30 km s'; b) -18 km 5°!
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angular en la zona externa (eventualmente sobre un punto del relevamiento), influye
fuertemente sobre una vasta regién interna (especfficamente su recta correspon-
diente), como en el caso de la zona pr6xima a m Carina, con un notable pico
en (I, b) = (287°5, 0°), que “levanté” el fondo sobre la recta b = 0°. La segunda
desventaja de este procedimiento es la disminucion de 1a resolucion en velocidad, fruto
de tener que calcular N,; sobre una cantidad relativamente grande de canales, para
disminuir el error. Es de importancia, entonces, disponer de un método confiable, que
ofrezca variaciones suaves en el fondo y 1a mejor resolucion en velocidad posible.

3 Desarrollo del método

3.1 Consideraciones previas

La seccion anterior pone en evidencia ciertos inconvenientes en el comportamiento
del fondo que se obtiene a través de un proceso de interpolacion lineal en las dos
coordenadas gal4cticas. En virtud de ello, se propone y desarrolla en esta seccién una
expresiOn cuadritica en las mismas coordenadas que aproxime el andar del hidrégeno
gal4ctico general en una dada region. En principio, este ajuste resultaria adecuado en la
direccion perpendicular al plano gai4ctico, si se tienen en cuenta los estudios de
distribucién de densidad en dicha direccion. En efecto, Lockman (1984) realiz6 un
andlisis del hidr6geno galictico basado en tres relevamientos de 1a linea de 21 cm, en el
que representa la distribucion de densidad volumétrica de HI en 1a mencionada direccién
segun un ajuste a dos gaussianas mas una exponencial con alturas de escala de 106, 254
y 480 pc respectivamente, en el primer y segundo cuadrante. Hasta una altura =200 pc,
la principal contribuciOn es de 1a primera gaussiana, mientras que la segunda gaussiana
y la exponencial varfan més suavemente. Célculos elementales muestran que un ajuste
cuadratico extendido sobre escalas de decenas hasta algunos cientos de pc aproxima
satisfactoriamente a la funcién mencionada.

La eleccion de un polinomio de scgundo grado como expresion interpolatoria se ve
favorecida por ciertas ventajas, tales como: i) los coeficientes de un polinomio son
obtenidos a través de operaciones elementales, reduciendo el volumen de célculo con
respecto a otro ajuste; ii) al tratarse de un polinomio de segundo grado, no se compro-
mete una gran cantidad de datos, como serfa el caso de un polinomio de grado mayor;
iii) es posible elegir un polinomio tal que, para la interpolacién, tome con mayor peso
los datos provenientes de 1a zona no perturbada por las estructuras que se investigaren.
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La metodologfa serfa, entonces, 1a siguiente: (1) Identificar 1a regi6n de interés, o
sea aquella donde existen evidencias de la estructura que se desea investigar. (2)
Identificar el rango de velocidades en el que se manifiesta dicha estructura. (3) Aplicar
un algoritmo de interpolacién conveniente, de variacion cuadrética en ambas coordena-

das galicticas, tomando como datos fuente los puntos de los alrededores de 1a region de
interés.

3.2 Obtencion del algoritmo

Sean x e y dos coordenadas rectangulares linealmente independientes, como
podrian ser las coordenadas gal4cticas | y b; sea también h(x, y) una funcion de esas dos
variables (por ejemplo, 1a temperatura de brillo en una dada velocidad), que es la que se-
desca conocer en la regiOn de interés, y p(x, y) el polinomio que aproxime a h(x, y) en
dicha region.

Sean ademas:

Ax, Ay los espaciados en ambas coordenadas
X=X +iAxy, =y, +] Ay las coordenadas donde se observa h(x, y)

h‘J = h(x, yj) los valores observados.

Ahora bien, 1a forma general de p(x, y) ser4.
p(x,y) = o + O, X+ 0,y + O X2 + 0 Xy + O ¥ €))

por lo que, al haber seis coeficientes que determinar, se requerirdn seis valores hlj’
siendo p(x, y) exacto en dichos seis puntos. La situacion estd esquematizada en la
Figura 3. En la misma se representa l1a grilla observada, para x, S x S x, ¥, S Y < Vg
siendo el rectdngulo central 1a regién vinculada con la estructura investigada, enmarca-
da en trazos gruesos (regién I). La funci6n h(x, y) representarfa la contribucion general
o fondo de HI en la regi6n 11, y el fondo perturbado en la region I, mientras que p(x, y)
representaria el comportamicnto del fondo en la regi6n 1. En la Figura 3 también se
indica el punto sobre el que se desea interpolar con un sfmbolo “x”. Los puntos eiegidos
como datos para la interpolacién estdn denominados con las letras A-F.

-
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, "® © 06 Figura 3. Representacionde una grilla obser-
g & vada a intervalos regulares en las coordena-
COOO00OOOOOOO das genéricas x e y. Se destaca una zona
central (region I) donde se hallaria presente la
y e n estructura que se desea investigar, y una zona
& exterior (regioén Il) no afectada por la presen-
® ciade dicha estructura. El punto indicado con
) una "x" representa aquél sobre el que ha de
®o@o® aplicarse el algoritmo de interpolacién, to-
mando como datos los sefialados con circulos
0o llenos (puntos A a F)
X

Sean (x,, y)) las coordenadas del punto que se desea interpolar. Se propone el
cambio de variables:

u=x-x)/Ax

V=(Y'yl)/Ay

Con este cambio, las nuevas variables u y v toman valores enteros en los puntos
observados, siendo los de los puntos indicados en la Figura 3 los siguientes:

Punto A: u=-1 v=-1
B:u=-1 v=4+1
C.u=-1 v=-3
D: u=+1 = -1
E:u=+1 v=+1
Fiu=-3 v=-1

El polinomio interpolatorio es de la forma:
P(u,v) = By + B, u+ B, v + By u? + B, uv + B, 12 (2

donde los coeficientes § deben ser calculados resolviendo el sistema de seis ecuaciones
que satisfacen la condicion P(u,, vj) = hlj' Dicho sistema queda:
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o~ By -By+Bs+ Byt Bs =h,,
Bo - By + By + By - By + Bs = h,,
B0~ By - 3B, + B, +3B,+9B, =h,,

A B + By - By + Bs - By + Bs = hy,
Bo+ By + B+ By + B, +PBs  =hy
Bo-3B,-B,+9B;+3B,+ B = h,, 3)

k

Resuelto este sistema, se evalia P(u,, vj) segun la ecuacion (2) para el punto de
interés, de coordenadas u =0, v=0:

P, 0) = Bo
075h,, +025h, +0.125 (h,, +h,,)-0125(h,,+h,,) (@)

La region I de la Figura 3 se va completando en etapas, desde afuera hacia
adentro. En cada etapa se incluyen también las interpolaciones de las anteriores como
datos de entrada.

4 Aplicacién del método

En este punto se presentan los resultados de 1a aplicacion del procedimiento, para
la estructura en [ = 290° tomada como ejemplo en este capitulo. La region elegida fue
288° < 1 £292° -4° < b £ +4°, en el rango de velocidades -50 < V < +5 km sl La
Figura 4 muestra el fondo obtenido mediante el procedimiento recién desarrollado, para
dos intervalos de velocidad. Es importante notar que estos mapas presentan varios
rasgos de interés, como la ausencia de “saltos” en la distribucion de N, en los bordes
de 1a zona elegida, la variacion suave dentro de 1a region, y la tendencia a distdbuizse
simétricamente con respecto al plano galictico, aumentando hacia éste. Si se comparan
las Figuras 2 y 4, 1as bondades de este procedimiento resultan evidentes.

La estructura resultante al sustraer este fondo, es mostrada para varias velocida-
des en 1a Figura 5, donde se nota un m{nimo central muy pronunciado, rodeado por una
serie de maximos en forma de arco. El aumento del didmetro de 1a estructura hacia una
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latitud galactica

longitud galactica

Figura 4. Mapas de la contribucién general de HI, luego de ajustado unfondo segiin el algoritmo
desarrollado en este capitulo. Los contornos de N, estdn expresados en 10” cm?. En ambos mapas
se integrd sobre 4 km s7, siendo las velocidades centrales: a) -30 km s; b) -18 kin s

velocidad central es caracteristico de una cinemética expansiva, 10 que serd analizado
con m4s detalle en el Capitulo 3. Este hecho es corroborado en los diagramas “posicion-
velocidad” de 1a Figura 6, obtenidos en b = 0°. La Figura 6a corresponde a los datos de
SROM, mientras que la Figura 6b a los mismos datos, una vez restado el fondo.
Nuevamente aqui se aprecia la mejor definiciOn de las estructuras, indicando ademaés
que no se pierde resolucion en velocidad con este procedimiento.

5 Confiabilidad del procedimiento

5.1 Los experimentos numéricos

La mejora cualitativa en la definicion de las estructuras buscadas no debe ser el
unico motivo para adoptar el procedimiento. El mismo algoritmo podrfa generar artifi-
cialmente estructuras de este tipo 0, aunque detecte las estructuras, podrfa sobre- 0 sub-
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(-33.8, -28.0) (-27.2, -21.4
T

I T | T T

(-14.0, -8.2 z
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latitud galactica

longitud galactica

Figura 5. Distribucién del hidrégeno neutro en la region de Carina, luego de sustraido
el fondo. En cada mapa se destaca una estructura en forma de arco, rodeando un hueco
de HI. Las extensiones angulares de ambos varian de un mapa a otro. Los intervalos de
velocidad estdn indicados en la parte superior de cada mapa

valuar sistematicamente las temperaturas de las mismas. Es menester, por 1o tanto,
determinar la confiabilidad del método. Esta etapa fue llevada a cabo mediante experi-
mentos numéricos sobre los mapas de SROM, a los que se les agregaron estructuras
similares a las esperadas en los alrededores de agregados estelares jovenes. Las zonas
utilizadas para el desarrollo de los experimentos se ubican cercanas al plano galictico,
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Figura 6. Diagrama “longitud galdctica - velocidad” en la regién de Carina, obtenido

para b = 0°. a) Datos de Strong et al. (1982); b) los mismos datos, luego de sustraido el
fondo de HI

con el objetivo de reproducir las regiones en las que se trabajari en esta tesis. Dicha
zona es mostrada en la Figura 7, 1a que exhibe la distribucion de la temperatura de brillo
para V = 13 km s°!, que ser4 tomada como referencia para todos los experimentos.

Se introdujeron dos tipos de perturbaciones, llamadas A y B de ahora en mé4s. La
perturbacion A consiste en una depresion central rodeada por una cédscara, y la pertur-
bacion B estd constituida por un arco, algo més intenso que la cdscara A. Estas
perturbaciones fueron introducidas como gaussianas en cada punto muestreado, todas
con la misma velocidad central (13 km s!) y dispersion en velocidad (25 km s!). La
Tabla 1 detalla los parametros de las perturbaciones, tales como coordenadas gal4cticas
(columnas 1 y 2) y temperatura pico de la perturbacién A (columna 3) y B (columna 4).
La Figura 8 muestra los mapas correspondientes a cada perturbacion, mientras que la
Figura 9 muestra los mapas originales con las perturbaciones incluidas. En todos los

experimentos, los perfiles de la region central fueron interpolados en el rango de
velocidades 0 £ V < 30 km s,
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latitud galactica

Figura 7. Distribucion del
hidrégeno neutro en la re-
gion de prueba elegida para
los experimentos numéricos.
Los datos corresponden al
relevamiento de Strong et al.
(1982), y serdn interpretados
como el fondo de HI en los
experimentos

longitud galactica

latitud galactica

| |
253 252 253 252

longitud galactica
Figura 8. Perturbaciones introducidas en los experimentos numéricos. Ambos mapas estdn
tomados en V = 13 ki 57, y los contornos representan la temperatura de brillo en K: a)

Perturbacién A, correspondiente a una cavidad central y un anillo envolvente; b) Pertur-
bacion B, correspondiente a un arco mds intenso que la cdscara A
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Tabla 1. Perturbaciones introducidas

[(°) b (°) T,K) T,(X) [(°) b (°) T,K) T, (K)

(1) () (3) 4) 1) ) (3) @)
251 0 0 5 252.5 -1 -25 25
251.5 -2.5 0 0 252.5 -0.5 -24 40
251.5 -2 10 0 252.5 0 -11 80
251.5 -1.5 25 0 252.5 0.5 26 45
251.5 -1 8 0 253 2.5 12 5
251.5 0.5 5 0 253 2 21 25
251.5 0 9 25 253 -1.5 2 35
251.5 0.5 2 10 253 -1 -12 60
251.5 1 0 5 253 -0.5 -8 35
252 2.5 11 0 253 0 0 25
252 2 3 0 253 0.5 29 5
252 -1.5 4 0 253.5 -3 0 10
252 -1 -8 5 253.5 2.5 2 35
252 -0.5 -8 25 253.5 2 11 60
252 0 0 60 253.5 -1.5 35 45
252 0.5 17 30 253.5 -1 20 25
252 1 0 10 253.5 -0.5 5 15
252.5 2.5 26 0 253.5 0 12 5
252.5 2 5 5 253.5 0.5 9 0
252.5 -1.5 -15 10

5.2 Resultados

Los diferentes experimentos numéricos fueron realizados con 1a doble finalidad
de: (1) analizar el comportamiento del fondo, y (2) tener una estimacion de 1a incerteza
del procedimiento. Siguiendo esta idea, las distintas perturbaciones y configuraciones
para la eleccion de la region central fueron organizadas para analizar los siguientes

factores:

1.- Dependencia del fondo deducido numéricamente con respecto a 1a morfologia de
la estructura detectada en la zona.

2.- Estabilidad del método en cuanto a la eleccion de la region donde se aplicari el
algoritmo (region I de 1a Figura 3).

3.- Influencia de la intensidad de las estructuras sobre el fondo obtenido.
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latitud galactica

longitud galactica

Figura 9. Distribucion del hidrégeno neutro en la region de prueba, luego de inciuidas
las perturbaciones A (mapa 9a) y B (mapa 9b)

El primero de estos factores fue evaluado mediante el uso de los dos tipos de
perturbacion ya mencionados. Los fondos obtenidos en cada caso son mostrados en los
mapas de la Figura 10, donde se pucde apreciar cierto desvio de los contornos sobre la
zona interpolada, aumentando la temperatura de brillo hacia la zona exterior en ambos
mapas y disminuyéndola hacia la zona central de la Figura 10a. En otras palabras, las
perturbaciones negativas (agujeros de HI) bajan el fondo y las positivas (c4scaras y
arcos de HI) 1o suben. Enla Figura 11 se muestran las estructuras resultantes al sustraer
el fondo. En ambos mapas se advierle que la morfologfa, 1a extension angular y las
intensidades relativas de ambas estructuras se reproducen satisfactoriamente.

A fin de cotejar el segundo de los factores antes mencionados, se sustrajo el fondo
para las dos perturbaciones, eligiendo siete regiones diferentes para la interpolacion.
Las coordenadas extremas de las siete regiones elegidas son listadas en 1a Tabla 2. Los
siete fondos obtenidos para las perturbaciones A y B son préicticamente idénticos a las
Figuras 10a y 10b, respectivamente. Esta gran similitud muestra que el método es
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latitud galactica

250
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Figura 10. Fondo de HI reproducido, luego de aplicar el proceso numérico a la region
de prueba para las perturbaciones A (mapa 10a) y B (mapa 10b)

latitud galactica

254 253 252 254 253 252
longitud galactica

Figura 11. Estructuras recuperadas en la zona de prueba, luego de sustraido el fondo
mostrado en la Figura 10: a) Perturbacion A; b) PerturbacionB
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bastante estable con respecto a
la eleccion de l1a region a inter-
polar, el punto probablemente
m4s subjetivo en la aplicacion
del algoritmo.

Las masas de cada estruc-
tura (la cdscara y el agujero en
la perturbacion A yel arcoenla
perturbacion B) pueden ser cal-
culadas integrando la densidad
de columna sobre la region in-
terpolada. La Figura 12 grafica

Tabla 2. Regiones elegidas para la interpolacién

Caso 1,0 1, b, b0
1 250.5 254.5 -3.0 1.0
2 250.0 255.0 -3.0 1.0
3 249.5 255.5 -3.0 1.0
4 250.5 254.5 -3.5 1.5
5 250.5 254.5 4.0 2.0
6 250.0 255.0 -3.5 1.5
7 249.5 255.5 4.0 2.0

las masas estimadas en cada caso luego de sustraido el fondo, calculadas respecto a la.
que exactamente se introdujo en la perturbacion. Este histograma muestra que las
masas reproducidas no varian demasiado al elegir diferentes regiones de interpolacion;
otra importante observacion es que las céscaras y los arcos son mejor reproducidos que
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Figura 12. Masas de las estructuras recuperadas luego de sustraido el fondo sobre las
distintas regiones indicadas en la Tabla 2, para los dos tipos de perturbaciones. Se
grafican las masas porcentuales con respecto a latedrica de cada perturbacion (cdscara
y agujero de la perturbacion A, arco de la perturbacién B)
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regioén elegida

B Perturbacién A @ Pertubacion B

Figural3. Dispersion de los errores sobre laregion interpolada, para cada perturbacion
y sobre las regiones indicadas en la Tabla 2

los agujeros, consecuencia del ensanchamiento angular de aquéllos, 10 que disminuye la
extension angular del agujero. A pesar de estar tomados sobre regiones de distinto
tamaiio, los errores no muestran un cambio importante de un experimento a otro. Los
errores de cada interpolacion pueden obtenerse restando, punto a punto, los perfiles
originales del relevamiento de SROM vy los interpolados en cada region. La Figura 13
grafica la dispersion de estos errores sobre toda la zona interpolada, en cada experimen-
to. Es de notar tambi€n que esta incerteza es mayor con la perturbacién B, 1o que
también sugiere cierta dependencia con la intensidad, el tercer factor a ser analizado.
Los errores porcentuales no superaron €l 10% en ninguno de los puntos donde se
sustrajo el fondo, estiméndose el promedio entre 6 y 7%.

A fin de estimar la capacidad del método para reproducir estructuras de diferente
intensidad con relacion al fondo, se efectuaron cuatro experimentos adicionales. Cada
caso difiere del otro en la intensidad de 1a perturbaci6n, trabajindose con el 20%, 50%,
100% y 200% con relacion a la perturbacion A, denominados para su identificacion
como A020, A050, A100 y A200, respectivamente. Es interesante apreciar el mapa
correspondiente a A020, mostrado en la Figura 14, donde se advierte solamente una
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Figura 14. Distribucion del
hidrégeno neutro luego de in-
troducida la perturbacién
A020, similar a la perturba-
cion A, pero con una intensi-
dad del20% respecto de ésta. A
finde apreciar este efecto, esta
figura puede ser comparada
con la Figura 9a

latitud galactica

&
Y'\ \_//i
) 1:54 1:52 | 250 —

longitud galactica

ligera deformacion en las isofotas. Los casos restantes muestran con claridad la pertur-
bacitn introducida. Estos pueden ser ilustrados con el mapa de A100, ya exhibido enla
Figura 9a. En cada caso el fondo fue obtenido de 1a misma manera, con la region elegida
como en el caso 1 de 1a Tabla 2. La Figura 15 muestra las cuatro estructuras reprodu-
cidas en cada experimento, y se aprecia que los contornos en la zona central delinean
bastante bien a la perturbacion tedrica, aunque aparecen estructuras de pequefia escala
angular en la zona exterior, mis notables cuanto mas débil es la perturbacion. Es
meritorio el caso de A020, donde se alcanza a notar el agujero central y las partes mas
intensas de la cidscara, aunque no claramente definidas.

La Figura 16 grafica las masas porcentuales calculadas en cada experimento,
tanto de la cdscara como de la burbuja. Se advierte que estas cantidades mejoran al
aumentar el contraste, o 1a intensidad de 1a perturbacion relativa al fondo; una estima-
cién del contraste podria ser el cociente entre 1a temperatura de la perturbacion mas
intensa y la temperatura media del fondo. Tal como se advierte cualitativamente en los
mapas, las estructuras son mejor reproducidas en A100 y A200, donde este contraste es
superior al 50%. La masa del agujero también es mejor calculada al aumentar el
contraste, debido a la mayor profundidad o intensidad en la perturbacion. Las incertezas
aumentan al aumentar el contraste, tal como lo indica el grafico de la Figura 17. Sin
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latitud galactica

longitud galactica

Figura 15. Estructuras recuperadas luego de sustraer el fondo en los experimentos A020,

A050, A100y A200, correspondientes al 20% (Figuraa), 50% (Figurab), 100% (Figura
c)y 200% (Figura d) de la perturbacién A (ver Seccién 5.2)

embargo, 10 hacen a un ritmo mucho menor que la intensidad de la perturbacion,
variando desde 3.7 K a 6.2 K.

Finalmente, se compar6 este método (para el caso A100) con el procedimiento
lineal explicado en la Seccion 2, interpolando en la zona central (zona 1 de 1a Tabla 2)
entre dos rectas a igual longitud y latitud gal4ctica. Aunque los contornos reproducidos
también delimitan la estructura A, 1o hacen més deprimidos, indicando la presencia de
errores sisteméticos en el procedimiento. Las masas de 1a burbuja son de alrededor de

1.7 veces la masa tedrica, mientras que la de 1a céscara es poco mais del 70% (ver
Figura 18).
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160 | 1 T T _|  Figuralé. Masas calculadas luego
de sustraer el fondo en los experi-
140 mentos A020, A050, A100 y A200
(ver Seccién 5.2). Se grafican las
masas de la cdscara y la cavidad en
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’\: tedricas
= 100
« 80 voe e
N
©
E o
40 |=--
m oo camny
1 1 ] 1
A0 AOS0 A100 A200
experimento
# cascara ¥ cavidad
I T | | Figura 17. Incertezas estimadas en
los experimentos A020, A050, A100
6 [i-..ad yA200(verSeccion5.2). Se graficar:
las dispersiones de los errores, eva-
luadas sobre cadaregidonde interpo-
lacién
<
5

error

| 1

A0  AX0

A100

experimento

A200

6 Conclusiones

A lo largo de este capitulo, se ha presentado un procedimiento numérico con la
finalidad de eliminar la contribuci6n general del HI galactico, a fin de estudiar fenGme-
nos de pequefia y mediana escala angular, en particular el comportamiento del HI
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Figura 18. Comparacién del proce-
dimiento numérico presentado en este
capituloyunmétodo lineal de obten-
cién del fondo. En todos los casos se
interpolé sobre la region 1 de la
Tabla 2. Se grafican las masas re-
producidas en cada procedimiento

(%)

masa

A100 |=cte. b=cte.
experimento

# cAscara ¥ cavidad

vinculado a asociaciones OB y cumulos abiertos jovenes. Existe una serie de factores,
mencionados en 1a Seccion 1 de este capitulo, que tornan muy dificultosos 1a deteccion
y el andlisis de las estructuras predichas por las teorias vigentes, en caso que 1as mismas
sean correctas. Una vez identificadas la regi6n de interés y el rango de velocidades en el
que se presentan dichas estructuras, se aplica el algoritmo de interpolacion. EI mismo
est4 implementado en forma tal que toma datos del exterior de 1a zona de interés, y opera
independientemente en cada velocidad.

Como “zona testigo” se tomo la regién cercana a Car OB2. En esta region se
aplicaron tanto el procedimiento numérico presentado aqui como otro tradicional, de
variacion lineal en ambas coordenadas galicticas, a fin de poder compararlos. Con
respecto al fondo deducido, el correspondiente al método lineal presenta fuertes discon-
tinuidades en la distribucion de N, debido a 1a influencia (con mucho peso y sobre un
gran namero de puntos) de algunos rasgos de muy pequefia escala. En contraste, el
procedimiento aquf presentado muestra variaciones suaves, y se orienta simétricamente
con respecto al plano gal4ctico. Los diagramas “posicién-velocidad”” muestran a su vez
una mejor definicion en los rasgos, indicando que prcticamente no se pierde resolucion
en velocidad. Aunque requiere un niimero mayor de datos, la aplicacién del procedi-

miento es bastante rdpida, ya que el célculo de los valores interpolados requiere
solamente operaciones elementales.

Se realizaron una serie de experimentos numéricos, a fin de estimar l1a confiabili-
dad, ventajas y limitaciones del método. Se tuvieron en cuenta varios factores, como la
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intensidad y morfologfa de 1a estructura detectada, 1a eleccion de 1a regién a aplicar el
algoritmo, y la comparacion con un procedimiento tradicional. E1 método muestra una
razonable capacidad de reproducir estructuras de tipo cdscara y agujeros de HI, en un
gran rango de intensidades relativo al fondo de HI. No introduce estructuras espurias de
importancia en la zona de interés. Debido ai aumento de 1os espesores de las céscaras,
son mejor reproducidas las masas de los arcos y anillos que los agujeros de HI. Los
errores porcentuales relativos al fondo interpolado casi no superan el 10%, siendo 6-7%
el promedio en todos 1os experimentos. El valor medio del error no muestra evidente

dependencia con la intensidad de 1a perturbacion, pero sf 1a dispersion, que aumenta con
ésta y varfaentre 4 Ky 6 K.

Este mecanismo de extraccion del fondo puede ser aplicado a 1a biasqueda de otros
fen6menos astronOmicos en el medio interestelar, tales como las grandes cdscaras de HI
mencionadas por Heiles (1979, 1984) y Hu (1981), las burbujas de HI vinculadas a

estrellas jovenes de tipo O y Wolf-Rayet, y el HI faltante (ionizado y/o expulsado) de
regiones HII.
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HIDROGENO INTERESTELAR
EN CAR OB2

------
‘‘‘‘‘

1 Introduccién

La asociacion Car OB2 recibi6 esta denominacién de parte de 1a UAI en 1964
(IAU Trans., Vol. XII B, pagina 347) sin haber sido confirmada como tal, ya que hasta
entonces no se habfan realizado estudios sisteméticos a tal efecto. El primer trabajo
estadisticamente importante fue de Seggewiss (1970), quien determiné magnitudes
fotograficas y colores de 480 estrellas en la regién. Posteriormente, un nimero creciente
de publicaciones se dedico a establecer un estudio observacional m4s exhaustivo de las
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estrellas, tanto fotométrica como espectroscopicamente. En este sentido, Garcfa (1988)
incluye una buena revisién de los trabajos presentes hasta entonces. Dicho trabajo
constituye adema4s el dltimo y mis completo relevamiento espectrofotométrico de Car
OB2. En efecto, en esa tesis se confirmd la realidad de Car OB2 como asociacion estelar
y se identificaron casi cien miembros y cincuenta probables miembros, algunos con
caracteristicas espectroscopicas especiales y variables. Adema4s se determinaron varios
pardmetros globales (tales como distancia, edad, velocidad radial del grupo, enrojeci-
miento medio y Funcién de Luminosidad) y algunos individuales (binaridad, velocida-
des de rotacion axial, excesos de color, etc.). Segin Clarid (1976) varios cimulos
abiertos, Cr 240, NGC 3572, NGC 3590, Hogg 11 y Tr 18, estarian ligados a la
asociacion, extendidos sobre un gran rango de distancias.

A priori, el medio interestelar (MIE) en 1a region circundante a Car OB2 podria
estar bastante perturbado por la presencia de las componentes estelares anteriormente
mencionadas. Como el brazo de Sagitario-Carina se extiende en la direcciéon [ = 290°
practicamente en la direcciOn de 1a visual, las observaciones (tanto 6pticas como de
radio) muestran conjuntamente una gran cantidad de fen6menos que ocurren a 1o largo
del brazo, muchos de los cuales pueden ser ajenos a la region que interesa a este
capitulo. En la zona del plano galictico entre 288° y 292° en longitud galictica, se
pueden citar los siguientes relevamientos de continuo, asf como las radiofuentes halla-
das: Mathewson et al. (1962) hallaron y clasificaron cuatro fuentes entre 85.5 y 1440
MHz (dos térmicas y dos no térmicas); Thomas & Day (1969) catalogaron veinte
fuentes en 2650 MHz; en 5000 MHz, Goss & Shaver (1970) hallaron once fuentes y
Haynes et al. (1979) treinta y seis, muchas de ellas asociadas a regiones HII y
remanentes de supernova; en 408 MHz, Shaver & Goss (1970) detectaron diecinueve
fuentes, a las que calcularon indices espectrales. Las velocidades radiales detectadas en
lineas de recombinacion confirman la gran dispersion en distancias recién mencionada.
El relevamiento mas exhaustivo es probablemente el de Wilson et al. (1970), realizado
en la linca H109¢., en el que se observaron fuentes emitiendo en un amplio intervalo de
velocidades radiales (desde -30 a +40 km s1), 1o que permitiria concluir que 1as mismas
se encuentran a muy distintas distancias cineméticas; 1a tesis de Grabelsky (1986)
incluye un buen detalle de otros estudios en lineas de recombinacion de las fuentes
detectadas por Wilson et al. (1970). Georgelin & Georgelin (1970, 1976), a partir de
observaciones con un Fabry-Perot en esta zona, obtuvieron velocidades en Ha entre -10
y -20 km s'1. Dicha emisi6n corresponderfa a regiones HII ubicadas en la misma zona.
Son dignas de mencién dos conspicuas regiones HII que se hallan en el drea, y que han
sido profusamente estudiadas: 1a regién HII extendida NGC 3372 o 1a “nebulosa de n
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Carina” (Thé et al. 1980; Warren-Smith et al. 1980; Burgarella & Paresce 1991), y la
regi6n HII gigante NGC 3603 (Azcérate et al. 1987, Melnick et al. 1989; Clayton
1990). Si bien estos objetos constituyen la caracterfstica dominante en varios mapas de
HI de 1a regi6n circundante a Car OB2, no serdn considerados en el andlisis de este
capftulo, ya que sus distancias (2700 y 7000 pc, respectivamente) permiten suponer que
no est4n vinculadas fisicamente a la asociacién. Con respecto al gas molecular, tanto el
OH en absorcién (Caswell & Robinson 1974) o en emisién (Manchester et al. 1970),
como el H,CO (Whiteoak & Gardner 1970), presentan las mismas caracterfsticas que
las lfneas de recombinacidn, en el sentido de estar distribuidas en un gran rango de
velocidades. Esto constituyd una temprana evidencia de que las nubes moleculares son
buenos trazadores de brazos espirales. La molécula de CO, en particular el is6topo
12CO1%, fue observada en numerosas ocasiones en el cielo austral, pero sin cubrir
sisteméticamente la region que interesa a este capitulo. El méas completo y reciente
relevamiento comresponde a Grabelsky et al. (1987). El anélisis individual de los
complejos moleculares realizado en la Tesis de Grabelsky (1986) y publicados por
Grabelsky et al. (1988) han sido de utilidad, ya que varias de estas nubes estarfan
relacionadas con la estructura de HI hallada, y con Car OB2 (como se verd més
adelante).

Una caracteristica cinemaética de interés es mencionada por Humphreys & Kerr
(1974) en el brazo de Carina. En base a una diferencia sistemaética en las velocidades
radiales entre el HI interestelar y las estrellas supergigantes en la direccion [ = 290°,
ellos postulan la existencia de una irregularidad cinemética producida a lo largo del
brazo espiral. El estudio realizado en este capftulo, en cambio, permite proponer otra
explicacion a tal “irregularidad”, sobre 1a base de 1a existencia de Car OB2, y de una
cdscara de HI expansiva creada por 1a evolucion de la asociacion.

En base a los trabajos recién mencionados, el panorama en esta regién se puede
resumir como sigue: Car OB2 constituye un agregado fisico con més de un centenar de
estrellas O y B, extendido sobre ~ 50 pc. La presencia de varias regiones HII a
distancias cinemaéticas similares a la de Car OB2 muestra que las estrellas, durante su
evolucion, han ionizado el material circundante. Por otro lado, 1os estudios de absorcién
interestelar (Garcfa et al. 1988) revelarfan que Car OB2 no est4d inmersa en una nube de
polvo. En este contexto, y de acuerdo a lo sefialado en el Capitulo 1, es de esperar que
el material interestelar no ionizado haya sido expulsado de la regién que circunda a la
asociacion. Asf, se espera detectar una estructura expansiva en el HI, adem4s de una
burbuja de dimensiones considerables. Junto a éstos, el material molecular también
podria verse afectado por 1a accion de las estrellas tempranas de Car OB2.
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En el transcurso de esta investigacion, se descubrié una nube de HI de velocidad
intermedia, bautizada IVC288.5+1.0-42 en base a sus coordenadas gal4cticas y veloci-
dad radial, l1a que fue luego observada en detalle desde el IAR. Los resultados de estas
observaciones son también incluidos en este capftulo, asf como 1a hip6tesis de que se

haya originado en un desprendimiento de 1a cascara de HI, y esté siendo acelerada hacia
afuera del plano galictico.

2 Material observacional analizado

2.1 Relevamientos a gran escala en la region

Los relevamientos de Kerr et al. (1986, KBJK de ac4 en m4s) y de Strong et al.
(1982, en adelante SROM) fueron utilizados paralelamente en la identificacién de 1a
estructura esperada. Las principales caracteristicas de ambos relevamientos son presen-
tadas en la Tabla 1. En esta etapa de la investigacion, 1a utilizacién simultdnea de los
dos relevamientos fue provechosa, sobre todo teniendo en cuenta los diferentes haces y
el muestreo de cada uno de ellos. El relevamiento de KBJK, con muestreo completo y
mejor sensibilidad, pero con un haz muy grande, ha sido de utilidad para reconocer 1a
continuidad a mediana y gran escala angular de las estructuras de HI menos intznsas.
Por el contrario, el relevamiento de SROM fue muy itil, a pesar de no poseer el
muestreo espacial adecuado, para identificar las caracteristicas a menor escala angular.

Tabla 1. Relevamientos de Hl

Parametro Unidad  Strong et al. Kerr et al.
(1982) (1986)
Ancho del haz (HPBW) minutos 16 48
Muestreo Al x Ab grados 0.5x1.0 0.5 x0.25
Temperatura de ruido K 0.2 0.05
Resolucion en velocidad km s’ 1.65" 1.00

Cubrimiento en velocidad km s’! 211 a +161 -350 a +100

* Este valor para la resolucidn resulta de alisar los perfiles con un filtro de tipo
“Hanning”, a efectos de mejorar la relacién sefial/ruido.
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Al comparar los dos relevamientos anteriormente mencionados, fue detectada una
diferencia sistemitica en las velocidades radiales entre ambos juegos de datos. Este
corrimiento en velocidad fue advertido por primera vez por Cappa de Nicolau et al.
(1988). Comparando sus perfiles con los de SROM y KBJK en la direccion de las
posiciones standard S8 y S9, 1os mencionados autores mostraron que todos los perfiles
de SROM sufrfan un corrimiento en velocidad que variaba con 1a regi6n analizada. En
la regi6n de Carina, este corrimiento es de 3.8 km s, por lo que fue sumada dicha
cantidad a todas las velocidades de los perfiles de SROM.

De esta manera, se detectaron un mfnimo de HI y una serie de miximos alrededor,
en la region 288° < [ < 292°, -4° < b < +4°, para -50 < V <0 km s’!. Esta fue 1a zona
elegida como region I para la obtencion del fondo, segiin se describi6 en el Capitulo 2.
Esta etapa fue desarrollada solamente con los datos de SROM.

2.2 Observaciones desde el IAR

Una pequefia region alrededor de IVC288.5+1.0-42 fue observada con una de las
antenas de 30 i del Instituto Argentino de Radioastronomfa. El haz de esta antena en 21
cm es de 34'. Se utiliz6 un banco de filtros de 112 canales, cada uno de 10 kHz de ancho
dé banda, lo que da una resolucién en velocidad de 2 km s1 a la frecuencia de 1a linea,
1420 MHz.

Las observaciones fueron realizadas en el modo de conmutacién en frecuencia,
con dos bandas de comparacién, a 1.5 MHz por encima y por debajo de 1a frecuencia
central. La velocidad del canal central fue elegida en -60 6 -80 km s!, de acuerdo con
la extension en velocidad del perfil de HI de cada punto observado. La linea de base de
los perfiles (usualmente polinomios de tercer o cuarto grado) fue trazada solamente
sobre las velocidades mds negativas; ésto fue originado por la extensa emisién de la
zona a velocidades positivas.

La regi6n 287°5 <1< 28975, 0° < b < 2° fue observada con un muestreo de 0°5
en ambas coordenadas galicticas. Posteriormente, el cuadrado central 288° < [ < 289°,
0”5 < b < 1°5 fue completado cada 0725. El tiempo de integracién fue de 5 minutos
para b<1° y 4 minutos para b>1° La temperatura de sistema fue de alrededor
de 85 K, obteniéndose una temperatura de ruido rms de 0.07 K.

Se efectuaron dos tipos de calibraci6n de las temperaturas de brillo, que se podrian
denominar como interna y externa. La calibracién interna permiti6 comprobar la
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estabilidad del sistema, y fue referida al punto (I, b) = (288°5, 1°), observado
dos o tres veces cada dfa. La calibracion externa, en cambio, permite referir las
observaciones en su conjunto a un sistema standard de temperaturas de brillo;
para ésto, se utilizé el Polo Sur Celeste, que a su vez fue calibrado con la

posicion standard S9 (Williams 1973; Poppel & Vieira 1973). Se estima una
incerteza final de las observaciones inferior al 5%.

3 Resultados

3.1 La cdscara de HI en la regién de Carina OB2

La Figura 1 muestra la distribucion de densidades de columna (N;;) en la region
estudiada, para el rango de velocidades -36 < V < -26 km s'1. En ambos mapas (la
Figura 1a corresponde a SROM y la 1b a KBJK) es destacable un minimo en la zona
central, en [ = 290° que se extiende entre + 2° en latitud gal4ctica. En 1a Figura 1a es

R
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latitud galactica
N

-42

-62

I I T N B e T
294° 292° 2909 2882 2862 2949 292° 290° 2882 286°
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Figura 1. Distribucién del hidrégeno neutro en la region adyacente a Car OB2, en el

intervalo de velocidades -36 < V < -26 kmm s”. Las unidades de N, de los contornos son

10?° cm®. Los datos corresponden a los relevamientos de: a) Strong et al. (1982); b) Kerr
etal (1986)
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posible identificar varios méximos disponiéndose en forma de arco alrededor del mfni-
mo de N,.

Luego de sustrafdo el fondo de HI por el método descripto en el Capitulo 2, fue
posible obtener mapas donde las estructuras se distinguen mds claramente, como los
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Figura 2. Estructura obtenida luego de la sustraccién de la contribucion general del HI
galdctico. Los intervalos de velocidad de integracion se indican en la parte superior de
cada mapa. Las unidades de los contornos de N, son 10” cm?®. Las zonas sombreadas
corresponden a regiones con emisién por encima del fondo y que conformarian una
cdscara con caracteristicas expansivas
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Figura 2. (continuacion)

que se muestran en la Figura 2, en los que se integr6 sobre 5.8 km s'1. Con respecto al
minimo de HI, sélo se lo detecta de manera evidente en los cuatro mapas centrales
(Figuras 2c a 2f), siendo m4s notorio en el cuarto, para -27.2<V <-214km s 1. Enel
primer mapa, s6lo aparece un maximo en la zona central, pero luego los picos de N,
van delineando un anillo, que crece angularmente en forma gradual, hasta alcanzar un
didmetro mé4ximo en el cuarto mapa; luego el anillo se va cerrando, hasta finalmente
convertirse en otro disco en el (ltimo mapa. Esta estructura de disco-anillo constituye,
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en este tipo de diagramas, un rasgo caracterfstico acerca de la presencia de una ciscara
en expansion en la region. Si esta expansion tuviese simetrfa esférica, la ciscara se
moverf{a en su conjunto a una velocidad radial cercana a 1a correspondiente al maximo
tamaifio angular, mientras que la diferencia de velocidades entre los dos discos seria
aproximadamente igual al doble de la velocidad de expansion. Finalmente, el primer
mapa de 1a Figura 2 destaca otro m4ximo en (I, b) = (28875, 1°), que corresponde a la
nube IVC288.5+1.0-42, que posteriormente ser4 descripta.

Los mapas posicion-velocidad de 1a Figura 3 sefialan también la presencia de la
ciscara en expansion en la zona de Car OB2. Dicha figura corresponde a un barrido en
[ para b = 0°, con los datos de SROM puros (Figura 3a) y con el fondo sustraido
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Figura 3. Mapas longitud galdctica vs. velocidad del hidrégeno neutro presente en la
region adyacente a Car OB2, obtenido para b = 0°. a) Datos de Strong et al. (1982); b)
losmismos datos, luego de sustraido elfondo de HI. En ambos mapas se advierte una serie
de picos, describiendo aproximaduinente la elipse indicada con lineas de trazos. Esta

topologia en mapas posicién-velocidad es caracteristica de una estructura en expansién
(ver Seccion 3.1)
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(Figura 3b). La mejora en la identificacion de los mdximos y el mfnimo central es
evidente. El minimo més pronunciado y 1a m4xima separacion entre los picos se da para
V = -25 km s’!; luego, los picos se van juntando, hasta mezclarse en una sola
componente, en ! = 290° y a las velocidades extremas (= -50 y O km s!). La elipse
trazada en esta figura agrupa los m4ximos en el mapa vinculados a 1a céscara.

Los pardmetros observacionales de esta cdscara en expansion se listan en
la Tabla 2, acorde a 1o explicado en el Capftulo 1. Los pardmetros geométricos
se deducen a partir de un ajuste numérico de los contornos a elipses concéntri-

Tabla 2. Parametros observacionales de la cascara de

Hl de Car OB2

Parametro Unidad

Centro I, b, grados 290.1, +0.2
Excentricidad 0.65
Inclinacion respecto al

plano galactico grados 90
Tamaiio angular 0,, X 0 grados 5x3
Espesor angular medio grados 04
Velocidad baricentral km s 25
Velocidad de expansién km s’! 24
Distancia cinematica pc 3000
Tamaiio lineal ry, X r pc 130 x 78
Radio efectivo pc 100
Espesor medio pc 20

Masa de HI M, 1.1 x 10°
Densidad media cm3 ~1
Energia cinética

de expansién erg 6.4 x 10°°
Momento de expansién Mg km st 2.6 x10°
Edad cinemitica afios 4.1 x 10°
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cas; ellos son: coordenadas del centroide, elipticidad, inclinacion con respecto
al plano galéctico, didmetros angulares mayor (0,,) y menor (0_), y espesor angular.
La velocidad media de la cdscara fue obtenida a partir de la Figura 3 y de mapas
posiciOn-posicion, observando la velocidad correspondiente a la méxima extension
angular en ambos tipos de diagramas. La velocidad de expansion (Vap) fue obtenida a
partir de la Figura 3, entendiendo que la mé4xima separacion en velocidad, en [ = 290°,
corresponde al doble de 1a velocidad de expansién. A fin de estimar otros pardmetros
fisicos, se adopt6 un valor de la distancia cinematica (3000 pc) a partir del modelo de
rotacion galéctica de Fich et al. (1989), mostrando que esta estructura se encuentra
practicamente en el punto tangente correspondiente a [ = 290°. Con este valor de la
distancia, se calcularon los radios lineales mayor (r,,) y menor (r_), un valor del radio
efectivo (r, = (ry, X rm)'/z ) y el espesor de la céscara. Integrando N,;; en el 4ngulo
sOlido, se obtuvieron la masa de la céscara de HI (M) y un valor de l1a densidad media
(es una cota inferior). A partir de éstos, se obtuvieron también la energia cinética
="M X sz) y momento (= M, X Vap) involucrados en la expansion.
Finalmente, una cota superior de la edad de la cdscara pudo ser calculada
mediante r ;. / Vexp.

3.2 Otro objeto de interés en la zona: IVC288.5+1.0-42

La distribucion de la temperatura de brillo (T,) en la regi6én circundante a
IVC288.5+1.042, con observaciones tomadas en el IAR, es mostrada en la Figura 4
para velocidades entre -50 y -34 km s! Esta figura (como la Figura 2a) también
muestra un fuerte incremento en T, hacia la posicién (I, b) = (288°5, +1°).
IVC288.5+1.0-42 se hace m4s intensa en -42 km s°!, y tiene un aspecto algo elongado,
estando su semieje mayor en la direccion perpendicular al plano gal4ctico.

La cinematica de esta nube puede ser analizada mediante el diagrama posicion-
velocidad de la Figura 5, tomado en b = 1°. Esta figura también muestra el m4ximo en
V = 42 km s’!, adem4s de una serie de contornos paralelos, correspondientes a la
emision galactica general. El aspecto concentrado de 1a nube, la presencia de s6lo una
componente y la ausencia de algin gradiente en velocidad (al menos dentro de la
resolucion en velocidad de estos datos) son indicativos de una cinemadtica sencilla, sin
movimientos sistematicos a gran escala, tales como rotacién, expansién o contraccién.

Los principales resultados observacionales son resumidos en la Tabla 3. Esta
tabla contiene: coordenadas galécticas del centro de 1a nube, extensi6n angular en ! y b,
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velocidad de la méxima emision, velocidad pesada por temperaturas y el ancho a
potencia mitad (FWHM) promedio de todos los perfiles. Como la velocidad media es
prohibida en esa direccion de la Galaxia, se supuso para IVC288.5+1.042 una distan-
cia de 3000 pc (1a misma que la de la cdscara de HI), para obtener tamafios lineales en

l y b, 1a masa (restando un fondo considerado constante en cada mapa) y la densidad
media de 1a nube.

c

a c t

t u d

a t

289° 288°

l ongitud g al actic.a

Figura 4. Distribucién de la temperatura de brillo (en K) en la zona observada desde el IAR
alrededor de la nube de velocidad intermedia IVC288.5+1.0-42. La velocidad radial es
indicada en el dngulo superior derecho de cada mapa. La nube es mds conspicua en el mapa
correspondiente a V = 42 km s, en la posicion {1, b) = (288°5, +1.°0)
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Figura 5. Diagrama longitud galdctica
vs. velocidad en la zona de
IVC288.5+1.0-42, obtenido parab= I°.
60 _| Los contornos de temperatura de brillo
estdn expresados en K. La estructura

- compactaen(l, V)= (288°5, 42 kms)
» — representa a la nube observada (ver
Seccion 3.2)
E
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Tabla 3. Parametros observacionales de
IVC288.5+1.0-42

Pardmetro Unidad

Centro [, b, grados  288.5, +1.0
Tamano angular 9, x 0, grados <06x1.1
Velocidad del maximo kms! 42
Velocidad pesada kms! -41.8
FWHM medio kms! 96
Tamatfio lineal r; X r, pc <31 x58
Masa de HI M, 2700

Densidad media cm? > 0.6
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4 DiscusiOn

4.1 Vinculacion de la cdascara de HI con Car OB2

En la Seccion 3.1 se mostr6 1a presencia de una ciscara con caracteristicas
expansivas en la region de Carina. Dos argumentos fuertes permiten establecer una
vinculacion de tal cdscara con la asociacion Car OB2. Primero, el centro de 1a cdscara
y de la burbuja interior se proyectan en el cielo muy cerca de la asociacion, a (I, b) =
(290°, 072). Segundo, la velocidad radial media (~ -25 km s'!) es pricticamente la
misma que 1a de Car OB2, y la distancia cinemética correspondiente es casi igual a 1a
obtenida para Car OB2 por métodos fotométricos.

Es razonable suponer, por otro lado, que la coincidencia espacial lleva implicito
algan tipo de interaccion entre el agregado estelar y el material interestelar que yace a su
alrededor. Asi, las estrellas mis tempranas de Car OB?2 habrian calentado, ionizado y
barrido el medio circundante, originando la estructura de HI en expansion que se
observa actualmente, por medio de los mecanismos detallados en el Capitulo 1. Los
parAmetros consignados en la Tabla 2 apoyan en principio esta idea, ya que las
asociaciones OB tipicas, durante la fase de Secuencia Principal de sus estrellas tempra-
nas (< 107 afios) crearian una cavidad de < 100 pc en el medio, s6lo a través de los
vientos estelares (McCray & Kafatos 1987). Ademds, 1a energia cinética de expansion
es algo mayor que la cominmente observada en estructuras ligadas a estrellas O y WR
individuales, pecro menor que en las supercdscaras de Heiles (1984), muchas veces
concebidas como el producto de colisiones de nubes de alta velocidad con el disco.

El andlisis de observaciones en otras frecuencias refuerzan la vinculacion sugerida
entre las estructuras de HI y 1a asociacion Car OB2. Algunas de las fuentes de continuo
y las regiones con emisiOn en lineas de recombinacion, mencionadas en la Seccion 1,
pueden estar asociadas a zonas de alta ionizacion circundantes a Car OB2, y consecuen-
temente ligadas a 1a burbuja de HI.

4.2 Aporte de energia de Car OB2 al gas circundante

La SecciOn anterior presenta un conjunto de argumentos generales, con el fin de
relacionar 1a estructura de HI detectada en Carina con 1a asociacién estelar Car OB2. Es
de importancia, ademd4s, analizar si las estrellas O y B de Car OB2 constituyen una
fuente de energia con la potencia mecénica suficiente como para soplar l1a burbuja y
crear la cdscara observada.
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Con el prop6sito de estimar la contribucion de energfa de Car OB2 al MIE (por
medio de los vientos estelares), se analiz6 1a poblacion actual de dicha asociacion. Para
ello, se tomaron todas las estrellas identificadas por Garcfa (1988), tanto las “miembro”
(91 estrellas) como las “probable miembro” (66 estrellas). S6lo 57 de estas estrellas
tenfan clasificacién espectral, por lo que se utilizaron los colores intrinsecos y las
magnitudes absolutas de las otras, a fin de asignarles un tipo espectral, calibrandolos
con las tablas de Schmidt-Kaler (1982). La incerteza de este ajuste fue estimada
mediante su aplicaciOn a estrellas de este grupo con espectro conocido, y 1a posterior
comparacion entre los tipos espectrales ajustado y verdadero. Los resultados de esta
comparacion fueron altamente satisfactorios: con excepcion de dos casos, todas las
estrellas fueron clasificadas con su correcta clase de luminosidad, y con una diferencia
menor que un subtipo espectral. Las dos excepciones son 1a estrella n® 193 (O7V(D)n,
clasificada como O9III) y 1a n° 409 (B7Vp, clasificada como B4.5V).

Una vez completada la “clasificacion espectral” de las 157 estrellas, se obtuvieron
su luminosidad (L..) y temperatura efectiva (T ) de acuerdo a la calibracién de Schmidt-
Kaler (1982). Finalmente, se obtuvieron la tasa de pérdida de masa (M) y 1a velocidad
del viento (V) de cada estrella mediante las relaciones

M = 2x1018 L1125 M, afio’! (1)
log V, = -352 + 1623 log T, - 1.7 (log T,)? km s @)

dadas por Van Buren (1985), vélidas para estrellas O y B de todas las clases de
luminosidad. Estas relaciones son consistentes con 1os trabajos estadfsticos de Howarth
& Prinja (1989) para estrellas O, y de Snow (1982) para estrellas B. Sin embargo, se
obtienen valores algo menores de M si se comparan con las observaciones de Blomme
& van Rensbergen (1988) y de Blomme (1990).

Con estos valores de M y de V_, se calcularon las tasas dc inyeccion de
energia cinética (luminosidad mecdnica, L __ ) y de cantidad de movimiento (P) para
las 157 estrellas de 1a muestra. La Tabla 4 sintetiza los resultados de este andlisis
para las 26 estrellas con tipos espectrales m4s tempranos que B2. En dicha tabla se
consignan su namero de identificacion (de acuerdo a Garcfa 1988), condicién de
pertenencia, tipo espectral adoptado, tasa de pérdida de masa, velocidad del viento,
luminosidad mecénica y tasa de pérdida de cantidad de movimiento. Sumando las

contribuciones de las 157 estrellas (iniembro y probable miembro) se obtienen los
siguientes pardmetros globales:
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Tasa de pérdida de masa M, = 51x10° M, afio’l
Luminosidad mec4nica L, = 8.8x10% ergs!
Tasa de pérdida de cant. de mov. P, = 1.1 X 102 My km s'! afio’!

Estas 26 estrellas efectian casi toda la contribucién tanto en la tasa de pérdida de
masa (95.7 %) como en la de cantidad de movimiento (97.4 %). En esta lista, 1a dnica
probable miembro es la estrella n° 335, y excepto la n° 231 todas tienen espectro
observado. Para este agregado estelar, entonces, el problema de la pertenencia de

estrellas y la falta de clasificacion espectral no conducen a severas incertezas, en 1o que
a vientos estelares se refiere.

A lo largo de su vida, 1a poblacion actual de Car OB2 habrfa entregado al medio
interestelar ~ 1.1 x 10°! erg de energfa, y ~ 4.5 x 10* M km s! de cantidad de
movimiento, a través de los vientos estelares. LLa energfa cinética de expansion de la
cdscara de HI representa el 60 % de dicha cantidad, mientras que la cantidad de
movimiento observada es ~ 57 veces mayor que la entregada por las estrellas. Por 1o
tanto, se requiere una eficiencia cinética de 0.6 para considerar a la poblacion actual de
Car OB2 como unica responsable de 1a creacion de 1a estructura detectada observacio-
nalmente. De acuerdo a la teoria, es de esperar que sélo el 20 % de 1a energia impartida
por los vientos se transforme en energfa cinética de expansion de este tipo de estructuras
(Weaver et al. 1977). Por otro lado, el cociente entre las cantidades de movimiento
observada y entregadas por Car OB2 es el esperable para ciscaras conducidas por

vientos, donde se conserva la energfa pero la cantidad de movimiento aumenta con el
tiempo (McCray 1982).

Esta discrepancia numérica podria ser explicada mediante una de las siguientes
causas, 0 una combinacion de ellas: i) 1as incertezas en las magnitudes obtenidas son tan
grandes que (a través de un error considerable) conducen a los resultados hallados; y ii)
no se ha incluido 1a totalidad de estrellas presumiblemente responsables de una estruc-
tura de estas caracteristicas.

Analicemos el primero de estos efectos. El error en 1a energia cinética de expan-
sion de la cdscara de HI estd afectado por el error en la masa y en 1a velocidad de
expansion. Si estimamos un 20 % como error en la distancia cinemética y un 10 % en
la integracién en dngulo sélido, tenemos un 50 % en la masa. Esto, combinando con un
10 % de error en la velocidad de expansion, conduce a un ~ 70 % de error en la energfa
cinética de expansiOn. Sin embargo, 10 mé4s importante est4 en los pardmetros de los
vientos de las estrellas individuales. Al estar basados en un nimero no muy grande de
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Tabla 4. Estrellas mas tempranas de Car OB2

Nro. m/pm TE M \A L __ |

M, aiio™ kms? ergs’ M, aiio” kms™!

1 m B1Ib 59x107 1530 4.5x10% 9.0x10*
2 m B1.5Ve 22x10°® 1840 2.4 x10% 4.1x10°
8 m B1V 3.6 x10°% 2020 4.8 x10* 7.3 x 107
21 m B1V 3.6 x10* 2020 4.8 x 10* 7.3 x 103
89 m BOV 1.6 x107 2490 3.2x10% 3.9 x10*
180 m 09.5V 2.5 x107 2580 53x10% 6.4 x10*
193 m O7V(f)n 1.2 x10°¢ 2980 3.4 x10% 3.5 %103
227 m B1V 3.6 x10°8 2020 4.8 x10* 7.3 x 107
231 m BOV 1.6 x 107 2490 3.2 x10% 3.9 x 10
238 m B1V 3.1x10?® 2020 4.0x 10* 6.2 x 107
243 m B2IV 2.3x10°% 1570 1.9 x 10* 3.7 x 103
244 m B1.5V 20x10* 1680 1.8 x10* 3.3 x 103
245 m B1V 3.1x10% 2020 4.0x10% 6.2 x 103
246 m B0.5SIV 1.7 x 107 2190 2.6 x 10% 3.6 x 10
248 m o8V 6.9 x 107 2860 1.8 x 10% 2.0x10?
275 m B11I-11I 2.2 %107 1790 22x10%  39x10*
276 m B1IV 7.1x10% 1950 8.7 x 10 1.4x10*
284 m B1.5Iab 4.9 x107 1400 3.1 x10% 6.9 x 10+
297 m B11I-III 2.2x107 1790 2.2 x10% 3.9 x 10
309 m B1V 3.6 x10°® 2020 4.8 x10* 7.3 %107
314 m B1II-1II 2.2x107 1790 2.2x10% 3.9 %10
331 m B2IV-V 1.6 X103 1610 14 x10* 2.6 %103
334 m B2II-111 1.1 x107 1420 74 x10* 1.6 x 10
335 pm B1V 3.6 x10?® 2020 4.8 x 10* 7.3 x 107
356 m B1V 3.6 x10°® 2020 4.8 x10* 73 %107
400 m B2I1I 3.9x10°% 1480 2.7 x10* 5.7x10°

estrellas con distintas caracteristicas espectrales, y ante la dificultad préctica en estimar
My V., las calibraciones pueden estar afectadas incluso por un factor 2 (Van Buren
1985) que, combinados para obtener P y L__ , podrfa ain ser mayor. Entonces, en lo
que se refiere al balance energético entre las estrellas y las estructuras del MIE, la
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mayor parte del peso cae sobre las estimaciones de los vientos estelares, y no sobre los
pardmetros de las estructuras. Un breve andlisis del modelo simple de Weaver et al.
(1977) refuerza esta conclusion. Sus expresiones analfticas para el radio y 1a velocidad
de expansion de las burbujas conducidas por vientos estelares son:

Rg () = 27 (L /np"s t35 pc 3)
V() = 16 (L /n)"S .25 km 5! @)

L, es la luminosidad mec4nica en unidades de 10 erg s’!, n, 1a densidad del
medio ambiente inicial en cm™ y t, la edad de la estructura en millones de afios.
Evaluando estas expresiones con los pardmetros de Car OB2 (L,, = 8.8, t, =4) y para
densidades entre 0.1 y 1 cm™3, se obtienen valores de R entre 95y 150 pc, y de V
variando entre 14 y 23 km s’1. Estos valores no son muy diferentes de los hallados
observacionalmente, 10 que alienta la idea de considerar a Car OB2 como la responsable
de la formacion de la estructura descubierta.

Con respecto al segundo efecto, se buscO en la bibliografia la existencia de
estrellas tempranas que pertenezcan a los cimulcs abiertos vecinos a Car OB2
(especialmente NGC 3572b, dada su proximidad espacial a Car OB2 y al centroide
de la cdscara de HI). Los resultados de la busqueda y posterior seleccion de
estrellas estdn resumidos en la Tabla 5. Todas ellas se proyectan a menos de 0°7
(37 pc) del centroide de la céscara, y la distancia promedio es de 2900 = 300 pc.
Como se trata de nueve estrellas muy tempranas, los valores totalesde M, L__ y P
son varias veces los de Car OB2:

Tasa de pérdida de masa M, = 1.7 x10° M afio’!
Luminosidad mecénica L, = 48 x10% ergs’!
Tasa de pérdida de cant. de mov. P, = 4.9 x 102 Mg km s afio’!

Asi, si se suman ambas contribuciones, se tiene:

Tasa de pérdida de masa M, =M + M, = 22x10° M afio’!

Luminosidad mec4nica L,=L, + L, =57x10¥ ergs’!

Tasa de pérdida de cant. de mov. P, = P, + P, = 6.0 x 102 Mg km s! afio’!

tot

Con estos pardmetros, se habrian entregado ~ 7 x 10°! erg de energfa (E,) y
~2.5 x 10° M km s! de cantidad de movimiento (P,,,) al MIE. La energfa cinética
de expansion de la céscara de HI es casi el 10 % de E_,, y su cantidad de
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Tabla 5. Posibles estrellas vinculadas a Car OB2

.

Nro. TE M \ A L __ P
M, aiio™ kms? ergs’ M, aiio” kms
95461 B0.5Ib 8.46 x 107 1800 8.9 x 10% 1.5x10?
CP-59 2929 O91V 6.40 x 107 2630 1.4 x 10°¢ 1.7 x107
96669 B1.5Ib 494 x 107 1390 3.1 x10% 6.9 x10*
96715 O5vV 471 x10° 3240 1.6 x 1077 1.5 x 102
96945 B1.5I1I 3.88x 10?3 1680 3.5 x10* 6.5x10°
96946 O7V(f) 1.17 x 10°¢ 2980 3.4 x10°¢ 3.5x 1073
97166 O7.511I(f) 1.95 x10° 2850 5.1 x10%¢ 5.6x10°3
97253 05 .5111(f) 494 x 108 3110 1.5 x 10° 1.5 %107
97434 O7.511I(f) 1.95 x10° 2850 5.1 x10% 5.6 x10?

movimiento es casi 10 veces P, .. En suma, si a la poblacién actual de Car OB2 se
le agregan estas estrellas, se obtienen pardmetros energéticos suficientes para dar
cuenta de la existencia de las estructuras de HI del MIE en Carina.

Debe hacerse un llamado de atencion a 1a conclusion anterior. La regi6n analizada
es realmente muy compleja, y las distancias halladas en la literatura (e inclusive la
realidad fisica de algunos cumulos) es a menudo contradictoria. La falta de estudios
espectrofotométricos sistematicos, como el de Garcia (1988) en Car OB2, conduce a
resultados a veces ambiguos, tanto en lo que hace al balance energético como a la
identificacion de los objetos estelares responsables de la estructura.

4.3 Otros rasgos del material interestelar

4.3.1 La urregularidad cinemaética de Carina

En un trabajo cldsico, Humphreys & Kerr (1974) analizaron conjuntamente
velocidades radiales de algunas estrellas, de regiones HII y del HI en el brazo de
Sagitario-Carina. Ellos notaron una diferencia sistem4tica de 10 a 20 km s! entre las
estrellas, el HI y las regiones HII, en el rango de distancias localizado entre 2 y 6 kpc del
Sol. Las diferencias en el HI se manifiestan en los contornos de los mapas (b, V) del
relevamiento de Kerr et al. (1976), que aparecen “desplazados” hacia velocidades
positivas. Este desplazamiento tiene su miximo de notoriedad en ! = 290°. Ademds,
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podria incluso estar presente una secuencia de edades, ya que las estrellas con residuo
positivo (residuo = velocidad de 1a estrella - velocidad del gas) est4n ligadas a regiones
HII y son de Secuencia Principal, mientras que las de residuo negativo son estrellas
evolucionadas, principalmente supergigantes.

Intentando explicar este hecho observacional, Humphreys & Kerr (1974) analiza-
ron la posibilidad de que el gas esté ionizado o que la profundidad Optica sea muy
grande en 1a zona, y por eso no se detecte el HI. Ambas alternativas fueron descartadas,
dado el gran volumen de gas involucrado, 10 que requeriria un potencial de ionizacion
muy elevado, o masas de HI inusualmente grandes y densas. Aceptada la realidad de
esta anomalia, ellos postularon la presencia de movimientos a 1o largo del brazo espiral,
impartidos probablemente por 1a onda de densidad que hubiera formado el brazo.

Sin embargo, la diferencia sistemitica en velocidades entre el gas y las
estrellas podria ser interpretada, a 1a luz de los hechos observacionales detallados
en este capitulo, como un problema de deteccién y no como una irregularidad a
gran escala. En primer lugar, no se encuentra HI a la velocidad de las estrellas de
la region (~-20 km s!), porque éste ha sido ionizado y barrido por las mismas estrellas.
Por otro lado, el HI que sf se detecta a otras velocidades (de -10 a 0 km s™!) correspon-
deria a la cascara de HI, en particular el hemisferio opuesto al observador. En el trabajo
de Humphreys & Kerr (1974), sin embargo, no se detecta HI a velocidades més
negativas, que corresponderia a la parte de la cdscara que se acerca al observador.
Probablemente, esto sea debido a un problema de sensibilidad, ya que el nivel inferior en
esos mapas corresponde a una temperatura de antena de 20K, y 1a emision de HI en -30/
40 km s’! es inferior a dicha cantidad.

La coincidencia en posicion y velocidad de la estructura de HI podria avalar esta
idea, 1a que explicaria la irregularidad cinemética de Carina como un fenémeno pura-
mente local, y no un verdadero problema de estructura galéctica. Asi, la diferencia en
velocidades hallada en [ = 290° podria deberse a la ausencia de gas a la velocidad de
=~ - 25 km s’!, 1a velocidad baricentral de 1a asociaci6n. Este material podria haber sido
fotoevaporado o barrido por las ondas de choque originadas en los vientos estelares o
eventuales explosiones de SN en la region.

4.3.2 El gas molecular en Carina

La principal informacion sobre el material molecular en esta region proviene del
relevamiento de Grabelsky (1986), en 1a linea de 115 GHz del mon6xido de carbono
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(CO). En los mapas “posicién-posicion” de ese trabajo, es destacable una marcada
discontinuidad en 1la distribucién del CO, en el rango de velocidades (-50, -9 km s!),
donde es posible apreciar la falta de material sobre una regién de ~4° x 2°5, alrededor
de (I, b) = (289°5, 0°. En los mapas “posici6n-velocidad”, 1a cadena de nubes
moleculares que trazan el brazo de Sagitario-Carina se interrumpe en [ = 288°, conti-
nuando luego en ! =291°. En los mismos mapas, también se aprecia una nube molecular
aislada en (I, b) = 290°, -0°2), moviéndose a una velocidad baricentral de -1.4 km s’1.
Integrando en latitud gal4ctica en -2° < b < +2° (32 perfiles), los mapas (I, V) muestran
una ausencia de material en (I, V) = (290°, -25 km s’1). Es en esos mapas donde mejor
se aprecia el brazo espiral trazado por el CO, interrumpido solamente en esta zona.

Estos mismos datos, pero convolucionados a una resolucién angular de 075 y en
velocidad de 1.3 km s'!, han sido analizados aqui, en base a 1a versién disponible en CD-
ROM (NRAO 1992). Fue posible, de esta manera, identificar siete complejos molecu-
lares (identificados con las letras A-G) en la zona 287° <[ <293°, -5° < b £ +5°, dentro
del rango de velocidades -59.5 < V < +10.7 km s’!. Las caracteristicas morfol6gicas
mas notables de estos complejos son:

Complejo A: Es una nube aislada, de aspecto bastante circular, ubicada en (I, b, V) =
(290°5, +0°5, -38 km s°1).

Complejo B: Es muy masivo, y se extiende en forma de arco desde (I, b) = (288°5, +1°)
hasta (291°5, +2°), y en velocidad desde -36 km s'! hasta -13 km s1. Las principales
concentraciones estdn en (I, b) = (289°, +1°) y (290°5, +2°).

Complejo C: Es otro conspicuo conjunto de nubes, extendidas en arco desde (I, b) =
(29175, -0°5) hasta (29075, -3°), y en velocidad desde -28 km s-! hasta -16 km s}

Complejo D: Es una nube molecular extendida sobre 1°5 x 075, con el niicleo en (I, b)
= (288, -1°), emitiendo el maximo en V = -20 km s°1.

Complejo E: Es una nube molecular de 075 de didmetro angular, ubicada en (I, b, V)
=(292°5, +2°, -18 km s™)).

Complejo F: Podria ser el niicleo de una estructura més extendida, ubicado en {,b,V)
= (291°, 0°, -12 km s°}).

Complejo G: Conspicua nube ubicada en (I, b) = (29075, -0.5°), extendida sobre 1° de
didmetro, y moviéndose a -2/-1 km s’!.

La Figura 6 muestra la distribucién del CO, en el rango de velocidades compren-
dido entre -29.6 y -15.3 km s, donde se aprecian algunos de los rasgos recién
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mencionados (complejos B, C, D y E). Es posible también observar 1a disposicion de
algunos de los contornos de las estructuras de HI presentes en ese rango de velocidades,
indicados con lfneas de trazos. Los complejos B, C y D siguen 1a misma disposicion
geométrica que el HI, completando casi la elipse que traza éste. LLa Figura 7 también
muestra una serie de.correlaciones interesantes entre el HI y el CO. Esta figura
corresponde a un mapa (I, V), para b integrado en el rango (-0°5, +0°5). En este mapa
es elocuente la forma en que se intercalan los maximos de ambos tipos de datos.
Superpuesto a los datos de CO en lfneas continuas, se han incluido algunos contornos
de HI en lineas de trazos (tomados de la Figura 3).

En base a lo recién expuesto, es razonable considerar alguna relacién entre |
ambos tipos de estructuras. Si, como hipétesis de trabajo, se supone que todos estos
complejos moleculares estdn relacionados fisicamente, su velocidad baricentral seria
de ~-20 km s™! y conformarian una estructura de tamafio similar a la cdscara de HI (ver
Tabla 2). Adoptando una distancia de 3000 pc y la raz6n de conversion de CO a H, de
Bloemen et al. (1984), se obtiene una masa total de H, de ~ 1 + 0.4 X 10° Mg, con
densidades mayores a 30 mol. cm™>. Si el CO detectado proviniese de una expansion
similar a 1a del HI, ésta tendria los siguientes pardmetros:

Ve = 18 km s
T_, =5.5 % 10° afios

P =M(H,) V., =18 x10" Mg km s
Eg = 0.5 M(Hy) V> =32 x 10" erg

Si todo el CO detectado perteneciese a esta cstructura, 1a masa de gas molecular
y la energia involucrada en esta hipotética expansion serian un orden de magnitud
superior que en el caso del HI, 1o que descartaria un fen6meno similar al propuesto
anteriormente, que explique 1a morfologia y cinemética del CO. Desde el punto de vista
tedrico, también es dificil explicar esta morfologia mediante una expansion similar a la
del material atémico, ya que si el CO estuviese perturbado por una onda de choque con
velocidades superiores a 20 km s'! no podria sobrevivir en la fase molecular (Shull &
Draine 1987). Recientemente, Junkes et al. (1992) detect6 una ciscara de CO formada
por una onda de choque en un remanente de supernova. Si bien es un caso morfoldgica-
mente similar, 1a masa total es del orden de 10* My, 1a energia cinética de expansion de
10 erg, con una velocidad de expansién de ~ 5 km s’
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Parece, por lo tanto, haber indicios sobre una relacién entre el material neutro y el
molecular en la regi6n adyacente a Car OB2. Los complejos B, C, D, Ey F sigueﬁ la
misma morfologfa que el “anillo” de HI en mapas posicién-posicién, mientras que los
complejos A 'y G estan en clara coincidencia con los “discos” de HI en el mismo tipo de
mapas. Sin embargo, es dificil explicar el comportamiento del CO por un origen similar
al propuesto para la céscara de HI, ya que requerirfa una cantidad muy grande de
energfa (10°! - 10°2 erg) para la eyecci6n, y aiin asf probablemente 1a nube no hubiera
permanecido en forma molecular. De todos modos, parece evidente que algin evento
energético ha tenido lugar en esta regién, donde se encuentra la mayor ausencia de
material molecular del brazo de Sagitario-Carina, rodeada de varias nubes moleculares,
alejandose de la zona vecina a Car OB2, y a una velocidad similar a ésta.
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Figura7. Distribuciondel CO enunmapalongitud galdcticavs. velocidad, paralalatitud
galdctica integrada entre -0°5y +0.°5. La elipse y los contornos en lineas de trazos han
sido extraidos del mapa andlogo al mostrado para el hidrégeno neutro

4.3.3 La nube de velocidad intermedia

IVC288.5+1.0-42 agrega m4is complejidad al panorama de 1a regién de Carina.
Su velocidad baricentral (42 km s!) es prohibida en esa direcci6n de 1a Galaxia, 1o que
impide poder inferir alguna distancia cinematica. No presenta caracteristicas dindmicas
de expansion, rotacion o algin otro movimiento a gran escala, ya que tanto en los mapas

posicion-posicion como posicion-velocidad presenta un aspecto compacto dentro de la
resolucion angular y en velocidad empleados.
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Muchas nubes de velocidad intermedia son el resultado de colisiones de nubes de
alta velocidad con el disco gal4ctico (Mirabel & Morras 1990; Meyerdierks 1991,
1992). Sin embargo, el relevamiento de Bajaja et al. (1985) no lista ninguno de estos
objetos cerca de IVC288.5+1.042, y a velocidades negativas; por lo tanto, es poco
probable que esta nube haya sido material del disco galdctico “arrancado” de €ste luego
de una colisién con una nube de alta velocidad.

Uno de los complejos moleculares de Grabelsky (1986) se proyecta en (I, b) =
(288°6, +1°5), pero tiene una velocidad de -20 km s, Esta nube (numerada como 12
por Grabelsky y parte del complejo B mencionado antes) no tiene otro objeto asociado
.de manera fehaciente. S6lo 1a region HII RCW54b y una estructura en el continuo en
2.7 GHz (Day et al. 1972) estdn proximos a IVC288.5+1.0-42 en el cielo. Esto no
necesariamente implica que se encuentren vinculados a 1a nube de velocidad intermedia,
'ya que en esta direccion la linea de la visual se dirige a 1o largo de un brazo espiral.

Es particularmente interesante 1a ubicacion relativa a 1a cascara de HI mencionada
en este capftulo. IVC288.5+1.042 tiene practicamente la misma velocidad que una de
las velocidades extremas de la ciscara. El diagrama “posicion vs. velocidad” de la
Figura 8 muestra a IVC288.5+1.0-42 mi4s all4 de la c4scara de HI. Dicho diagrama
corresponde a los datos de SROM, una vez sustraido el fondo, en b = 1°, La masa de
esta nube (suponiendo para 1a misma una distancia de 3000 pc) es mucho menor que la
de 1a cascara de HI. Si ésta alcanzase una inestabilidad del tipo Rayleigh-Taylor, podria
ser “expulsada” hacia afuera, como 1o analiza Heiles (1990). La velocidad de lanza-
miento seria, en ese caso, superior a la diferencia entre las velocidades radiales baricen-
trales de la cdscara de HI y de IVCZ288.5+1.0-42, alrededor de 20 km s’!.

4.4 Panorama general

Las secciones anteriores detallan el andlisis individual de varios de los objetos
presentes en la region estudiada. Es destacable 1a coincidencia espacial y la similitud
entre las velocidades radiales de Car OB2 y la estructura de HI, constituyendo ésto una
fuerte evidencia observacional sobre una posible vinculacién entre ambas. Car OB2 es
una asociacion bastante joven (3 a 5 millones de afios), con mis de un centenar de
estrellas O y B. La potencia mecénica de sus vientos es suficiente, segtin las estimacio-
nes efectuadas en este capftulo, para “soplar” una burbuja en el material circundante.
Los pardmetros geométricos y energéticos de la estructura de HI hallada coinciden
razonablemente con esta idea. Algunas fuentes de continuo y regiones con emisién en
lfneas de recombinacion, proyectadas dentro de la cavidad de HI, podrfan también estar
presentes en esta zona.
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Figura 8. Mapas longitud galdctica vs. velocidad del hidrégeno neutro presente en la
region adyacente a Car OB2, obtenido para b = 1°. a) Datos de Strong et al. (1982); b)
losmismos datos, luego de sustraido elfondo de HI. En ambosmapas es posible visualizar
a la nube IVC288.5+1.0-42 y su posicion relativa a la cdscara de HI

Considerando s6lo estos elementos, es razonable suponer que Car OB2 ha ioniza-
do y barrido el material circundante, mediante el flujo UV y los vientos de sus estrellas.
La accién combinada de estos efectos en todas las estrellas habrfa “soplado” en el MIE
una burbuja, que serfa la detectada en A = 21 cm a lo largo de este capftulo.

La presencia de IVC288.5+1.0-42 y el comportamiento del material molecular
agrega mis complejidad a este escenario. IVC288.5+1.0-42 es una nube de velocidad
intermedia de pequefias dimensiones angulares. Si estuviera ubicada en esta regi6n, su
masa representarfa una fraccion pequefia (~ 3%) de aquella asociada con la cdscara de
HI. Esta nube no tiene una evidente vinculacién a otro objeto astronémico. Una
hip6tesis interesante es que haya sido desprendida de la céscara de HI, como se
menciona en la seccion anterior.
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En cuanto al material molecular, la total ausencia de CO en la posicion y a la
velocidad de Car OB2 (coincidente también con el centroide de la cdscara de HI) es
llamativa; ademds se detectan varios complejos moleculares alrededor, a latitudes
galicticas mayores que las usualmente observadas en CO, que se correlacionan angu-
larmente con la estructura de HI. La vinculacion es altamente sugestiva, pero es dificil
hallar un proceso fisico que la explique.

Con el material observacional analizado, entonces, se puede concluir que Car
OB2 habria calentado, ionizado y barrido el medio circundante, formando 1a burbuja
detectada en 21 cm. Por otro 1ado, algin otro evento energético habria tenido lugar en
esta zona, y seria el responsable de 1a morfologfa del CO analizado. Seria de interés, por
lo tanto, un estudio mas exhaustivo de esta region de 1a Galaxia, con observaciones de
mayor resolucion angular y mejor muestreo espacial en HI y CO.

5 Conclusiones

Dos relevamientos de HI en 21 cm fueron utilizados para el andlisis del material
neutro en la region vecina a 1a asociacion Car OB2. Ademads, se realizaron observacio-
nes desde el IAR de una pequeiia region conteniendo una nube de velocidad intermedia.
Los principales resultados son:

1. Se determing la existencia de un agujero en la distribucion de densidad de columna
de HI, rodeado de una serie de nubes. El centroide y el rango de velocidades en que
aparecen estos rasgos indicarian una coincidencia espacial con Car OB2.

2. Se sustrajo el fondo de HI en los datos de Strong et al. (1982), 1o que permitié
un andlisis més cuidadoso de la cinemética y 1a morfologia del material. De este
modo, se determiné la existencia de una c4dscara de ~ 10° My, expandiéndose a
~ 24 km s’!, Sus coordenadas gal4cticas y velocidad baricentral son similares a las

de Car OB2. La distancia cinemética deducida, 3 kpc, estd en buen acuerdo con la
de 1a asociacion.

3. Un andlisis de las estrellas de Car OB2 permiti6 efectuar una estimacion de la
cantidad de energia y cantidad de movimiento que las mismas pudieron haber
entregado al MIE desde su nacimiento, a través de sus vientos estelares. Compara-
dos estos valores con los de 1a estructura de HI, y luego de analizar modelos te6ricos,
se estima como factible 1a responsabilidad de estas estrellas en 1a formacién de la
burbuja de HI, a través de la fotoionizacion y el viento estelar.
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4. Se descubrid y analiz6 una nube de velocidad intermedia presente en la region.

IVC288.5+1.042 tiene un aspecto muy concentrado hacia (I, b) = (288°5, +1°) y
una masa de ~ 2700 M,. Esti proyectada en el cielo més alli de 1a c4scara de HI.
Esta nube no tiene una vinculacion evidente con ningin otro objeto astronGmico.

Una hipoétesis interesante es que haya sido desprendida de la céscara de HI, como
consecuencia de alguna inestabilidad en ésta.

S. Se procedié al andlisis morfologico del gas molecular a través de un relevamiento de

CO en 115 GHz. Se aprecia en esta region (en clara coincidencia espacial y en
velocidad con Car OB2) la mayor ausencia de material molecular del brazo de
Sagitario-Carina. Adem4s, una serie de complejos moleculares se disponen en anillo,
bastante correlacionados con la cdscara de HI. Aunque no se puede proponer ur:
origen anilogo al de la estructura de HI, la vinculacion se presenta como factible.
Este “agujero” de CO y los complejos moleculares de alrededor debieron formarse,
probablemente, a partir de algun otro evento energético presente en la region.

Se propuso una explicacion alternativa a la irregularidad cinemética del brazo de
Sagitario-Carina. La diferencia entre las velocidades de las estrellas y el gas pueden
ser debidas simplemente a un problema de deteccion, ya que se estarfan midiendo
velocidades del HI sobre la parte de la ciscara que se acerca al observador. La
velocidad baricentral de la estructura de HI y la de las estrellas de Car OB2 son
similares, por 1o que (al menos en esta parte del brazo) no existirfa tal anomalia.
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' Ep11DROGENO INTERESTELAR
' ] ENArRAOBI

A

1 Introduccién

Ara OB1 es la asociacion estelar més conspicua en la direccion [ = 335° del plano
galactico. El primer estudio espectroscopico y fotométrico de Ara OB1 pertenece a
Whiteoak (1963). Mediante 1a observacion de las 127 estrellas OB m4s brillantes del
campo, Whiteoak encontr6 dos agrupamientos estelares, ubicados a ~ 1400 pcy
~ 2000 pc, respectivamente. El grupo més cercano fue vinculado con NGC 6193, el
nicleo de Ara OB1. Segin Whiteoak, NGC 6167, un cimulo estelar mucho mé4s
disperso, podria hallarse a una distancia similar a 1a de NGC 6193..
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Posteriormente, Moffat & Vogt (1973) y Herbst (1974) hicieron fotometria UBV
del cimulo NGC 6193 y determinaron para el mismo una distancia de 1360 pc. El
trabajo observacional mis exhaustivo en esta region pertenece a Herbst & Havlen
(1977), quienes efectuaron observaciones fotométricas en los colores UBVRI de 702
estrellas miembro y no miembro del camulo. Ademas de una nueva determinacion de la
distancia del camulo y de un estudio de la absorci6n del polvo interestelar, 1os mencio-
nados autores hallaron indicios de una formacion estelar reciente mediante 10s excesos
en el IR de algunos de sus miembros mas jovenes. Arnal et al. (1988) efectuaron un
estudio de velocidades radiales en NGC 6193, determinando velocidades baricentrales,
de rotaciOn y un alto porcentaje de binarias espectroscépicas en el mismo. Los trabajos
mds recientes de FitzGerald (1987) y Kaltcheva & Georgiev (1992) echaron luz scbre
la existencia de un segundo grupo de estrellas tempranas en €l mismo campo, pero algo
mds distante (2400 - 2500 pc) que el relacionado a NG 6193.

Algunos trabajos observacionales en el IR en esta region han puesto en evidencia
la presencia de una formaciOn estelar activa y reciente. Frogel & Persson (1974)
descubrieron una region HII compacta, formada dentro de una nube oscura cercana ala
nebulosa de emision RCW108 (Rodgers et al. 1960), vinculada a NGC 6193. Straw et
al. (1987) efectuaron observaciones de dicha region HII compacta con mayor resolucion
angular, en el rango 1.2 - 100 um, revelando la existencia de un cimulo estelar muy
joven, que adn se encuentra inmerso en su nube molecular madre. También se encontra-
ron objetos protoestelares y estrellas T Tauri. El IR lejano fue observado por Ghosh et
al. (1989), quienes estimaron la temperatura del polvo y la luminosidad IR total de 1a
region.

El gas interestelar presente en esta direccion de 1a Galaxia ha sido observado en
diversas frecuencias: en la linea de CO (J = 1—0) por Gillespie et al. (1977) y Phillips
et al. (1986); en la linea de recombinacién H109a por Wilson et al. (1970); en H110«
por Cers6simo (1990); en la linea H1660 y el continuo en 1.4 GHz por Cers6simo
(1982, 1990); en el continuo en 408 MHz por Haslam et al. (1982); en S GHz por
Shaver & Goss (1970); y en la linea de absorcion de 6 cm del H,CO por Whiteoak &
Gardner (1974). Caswell & Haynes (1987) combinaron resultados observacionales en
5 GHz, tanto en el continuo como en la linea de H,CO y las lineas de recombinacion
H109a y H1100.. Whiteoak & Gardner (1985) detectaron lineas de Nal interestelar en
esta direcci6én, algunas de las cuales tendrian una distancia cinemética similar al
segundo grupo estelar identificado por FitzGerald (1987). Esta region estd también
incluida en los relevamientos generales de HI de Strong et al. (1982) y Kerr et al.
(1986). Arnal et al. (1987) observaron esta region en 21 cm y descubrieron una c4scara
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de HI en expansion, sugiriendo una vinculacién genética entre ésta y el ciimulo abierto
NGC 6167.

Resumiendo, esta region del plano gal4ctico muestra una interesante cantidad y
variedad de objetos astron6micos, varios de los cuales esperan aun un estudio mas
exhaustivo. NGC 6193 es un ciimulo abierto joven (3 x 106 afios, Herbst & Havlen
1977) que conforma el centro de la asociacion Ara OB1. Dentro del cimulo se hallan
dos estrellas O (HD 150135 y HD 150136) que excitan la nebulosa RCW 108. Esta
zona central estarfa altamente ionizada y con una temperatura elevada, como 1o mues-
tran las observaciones radioastronOmicas ya mencionadas. A poco més de 1°en el cielo,
se proyecta el cimulo abierto NGC 6167, algo més viejo que NGC 6193 pero a una
distancia similar (1300 - 1400 pc, Whiteoak 1963). Cercano a un borde de RCW 108
se encuentra una nube oscura, con una region HII compacta en su interior, formada por
un cimulo muy joven y estrellas atiin en formacién. Adem4s, existen evidencias de un
segundo grupo de estrellas tempranas en el mismo campo, pero a una distancia mayor
(2500 - 3000 pc). Por lo tanto, hay razones suficientes para considerar que la region
analizada en este capitulo constituye una zona rica en fendmenos astrofisicos vincula-
dos a la evolucion de estrellas jovenes, en la que se espera que el hidrégeno neutro
refleje, de alguna manera, el resultado de la interaccion de los diferentes objetds
considerados.

2 Material observacional analizado

Una gran extension en el campo de Ara OB1 (330° <1 < 34(0°, -6° < b < +4°) fue
analizada mediante los relevamientos de Kerr et al. (1986) y Strong et al. (1982), en
forma anédloga a Car OB2 en el capftulo anterior. Las caracteristicas de mayor interés
de ambos relevamientos han sido ya detalladas en 1a Tabla 1 del Capitulo 3.

En esta region también fue advertido el corrimiento en velocidad en los perfiles de
Strong et al. (1982), tal como fuera detallado en el Capftulo 3. Se calcul6 que dicho
corrimiento es de 3.2 km s'! en esta zona, por lo que fue sumada esta cantidad a las-
velocidades de los perfiles de Strong et al. (1982).

Fue inspeccionado un gran rango de velocidades, halldndose indicios de las es-
tructuras esperadas entre -30 y -10 km s°!, 1o que ser4 detallado en la seccién siguiente.
El fondo fue interpolado de acuerdo a la metodologfa explicada en el Capitulo 2, en la
zona (333°<1<337° 4°< b < +1°), para -55 km s £ V £ +10 km s’!. Todas las
velocidades estan referidas al Sistema Local de Reposo (LSR).
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3 Resultados

La caracteristica més sobresaliente en la distribucion de densidad de columna de
hidrogeno neutro (N,;) de esta region estd dada por un minimo muy pronunciado
en (I, b) = (335°5, -1°), rodeado por una secuencia de m4ximos. En la Figura 1 se
muestra la distribucion de N,, en el rango de velocidades -19.5 £ V < -16.2 km s,
seguin el relevamiento de Strong et al. (1982). Ademas de 1o mencionado, es posible
advertir dos minimos con menor extension angular, pricticamente sobre el plano
galdctico, para | = 333°5 y | = 337°.

+4°

+2°

o

latitud galactica

_40

longitud galactica

Figura 1. Distribucién de la densidad de columna de HI (N ) en el campo de Ara OBI,
en el rango de velocidades -19.5< V, < -16.2 kan s, segiin el relevamiento de Strong
et al. (1982). Las dreas sombreadas corresponden a los picos de HI relacionados a las
estructuras halladas en este trabajo. Dichos picos rodean una depresion en la distribucion
de N, bastante extendida, alrededor de (L b) = (33575, -1°). También se destacan otros
dos notables minimos en (I, b) = (333.°5, 0°) y (337°, 0°). Las unidades en los niveles son
10%° cm??
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Luego de sustrafdo el fondo, fue posible estudiar el comportamiento del
HI a distintas velocidades. En 1a Figura 2 se muestran mapas de N, entre -42
y +3 km s°!, en ocho intervalos de velocidad de ~ 5 km s'! de ancho cada uno.
Varios de estos mapas muestran un mfnimo central rodeado de maximos muy
prominentes que parecen formar un arco de emision de HI rodeando el minimo
central. La profundidad y extension angular del minimo varian de un mapa a

(-42.0, -37.1) (-36.2, -31.3)

latitud galactica

337° 336° 335° 334° 333° 337° 336° 335° 334° 333
longitud galdctica

Figura 2. Secuencia de mapas de distribucion de N,, luego de sustraido el fondo. Los
contornos estdn expresados en 10" cm?, y las velocidades de cada mapa estdn indicadas
en la parte superior de los mismos. Se han graficado con distintos grises las regiones
correspondientes, de acuerdo a nuestras interpretaciones, a las envolturas de HI
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(-18.9, -14.0) (-13.1, -8.2)

T r rr r vr 1 ¥ i rr r r 1 1r 111

latitud galactica

—1

N TR T R (N B B I N NN NN NN NN N B |
337° 336° 335° 334° 333° 337° 336° 335° 334° 333
longitud galactica

Figura 2. (contiizuacion)

otro, siendo mais acentuadas en los mapas 2b y 2e. Por otro lado, el anillo
incompleto trazado alrededor de dicho minimo crece angularmente del mapa 2a
al 2b, alcanza su menor extension en el 2d, y vuelve a crecer hasta el 2e, para
cerrarse en un solo miximo a velocidades cercanas a cero (mapas 2g y 2h).
Algunas de estas caracteristicas cineméticas no responden del todo a la idea de
una rinica estructura expansiva, con los rasgos que se modelaran en el Capitulo

1.
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Para aportar claridad a este problema, se sustrajo también el fondo de HI
en las dos regiones adyacentes a la estudiada, en los rangos de longitud galac-
tica 329° < I <€ 333° (regi6n "a") y 337° < | < 341° (region "b"), para la latitud
galdctica variando como en la Figura 2, en el rango -4° < b < +1°. Luego, se
obtuvieron mapas de distribucién de Ny, cada 2 km s'! en las tres regiones.
Finalmente, se calcul6 la integral de Ny, en cada mapa, para aquellos puntos
con N, por encima del fondo. La Figura 3 grafica estas cantidades en funcion
de 1a velocidad central correspondiente, para las tres regiones consideradas. Si
todo el HI del rango de velocidades analizado se hallase a 1a misma distancia,
este grifico mostraria 1a masa de HI presente en cada velocidad. En dicha
figura, es posible notar un andar mds o menos uniforme para las regiones "a" y
"b", mientras que en la region de Ara OB1 se advierte claramente 1a presencia
de dos componentes bien diferenciadas, unaa V = -15 km s'! y otra en un ancho
rango de velocidades alrededor de -30 km s'!. Né6tese que estas velocidades
estdn en acuerdo con la mayor extension angular de los arcos y la mayor
profundidad de los minimos de la Figura 2.

Es posible, entonces, que coexistan dos estructuras distintas en 1a misma region.
Los diagramas posicion-velocidad de la Figura 4 también apoyan esta hipétesis, mos-
trando dos agujeros bien separados en ambos mapas. La Figura 4a muestra un mapa
“longitud gal4ctica vs. velocidad” tomado a b = -1°, segiin el relevamiento de Strong et

Figura 3. Densidad de columna de
Hl integrada en dngulo sélido sobre
Ires regiones contiguas en el plano
galdctico, en funcion de la veloci-
P _|  dad. Este diagrama muestra la co-
existencia de dos componentes de
—|  hidrégeno neutroenlaregionde Ara
OB1, avelocidades baricentrales de
| ~-30/25y-15/-10 kan s, mientras
que en las dos zonas vecinas no es
distinguible ninguna componente en
A | particular (ver Seccién 3)

= Q)
™ N
I |

INH| dQ (unid. arbitrarias)
3
|

d
o
T

velocidad (km s-1)

A 320°a 333° @ 333°a337° B 337° g 241°
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+10 [

40 |

60 |

L1 | 1 1 1 1 1 1 1 1 | 1 1 1 1 1 1 1 | i | |

332° 333° 334° 335° 336° 337° 338° 333° 334° 335° 336° 337°
longitud galactica

Figura 4. Diagramas posicién-velocidad tomados en b = -1°: a) datos de Strong et al.
(1982), b) los mismos datos, pero luego de sustraido el fondo de HI. Ambas figuras
muestran notorios minimos alrededor de (I, V) = (335°,-32 km ') y (335°5, -15 km s'),
asi como una serie de mdximos alrededor

al. (1982); 1a Figura 4b es andloga, pero luego de sustraer el fondo. Los dos minimos de
estas estructuras estdn en (I, V) = (335°5, -18 km s'1) y (335°, -35 ki s'!). En adelante,
se supondr4 la existencia de dos componentes relacionadas con dichos minimos, deno-
minadas “A” y “B” respectivamente. Las zonas sombreadas de la Figura 4 resaltan la
porciOn correspondiente a las ciscaras de ambas estructuras, solapadas en un amplio
rango de velocidades, desde -30 hasta -20 km s°1.

La Tabla 1 muestra los parimetros geométricos y fisicos del andlisis observacio-
nal, suponiendo que ambas estructuras se encuentran en expansion. Las coordenadas
del centroide, 1a raz6n de ejes y las inclinaciones con respecto al plano gal4ctico fueron
obtenidas a partir de un ajuste de elipses concéntricas para cada componente, en el
intervalo de velocidades en los aque aparecen con mayor notoriedad. Las velocidades
baricentrales (V) y de expansion (Vexp) fueron obtenidas examinando las Figuras 3 y 4.
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Tabla 1. Parametros de las cascaras de Hl

Pardmetro Unidad Comp. “A” Comp. “B”
Coords. centroide [, b grados 3356, -1.1 335.1,-1.1
Cociente de ejes 0.6 1.0
Inclinacion resp. al plano gal. grados 60 0
Velocidad baricentral km s -16 -34
Velocidad de expansi6n kms! 12 10
Distancia kpc 14 2.5
Radio pc 24 35
Espesor pc 10 18
Masa de HI en la cdscara 10° M, 7.9 22
Masa de HI faltante 10°M,, 1.2 9.1
Densidad media de la envoltura cm 3.2 23
Densidad media de la cavidad cm? 0.9 22
Energia cinética 10¥ erg 1.1 2.2
Momento 10° M, km s*! 9.5 ) 22

Edad dindmica 10° aios 2.0 3.5

Para las velocidades de expansion se tuvo en cuenta la extension total en velocidad de
ambas estructuras. Para derivar las distancias cineméticas se adopté el modelo de
rotacion galéctica de Fich et al. (1989), con 1a menor de las distancias posibles (en esta
direccion del plano, los modelos de rotaci6n galéctica asignan, a velocidades negativas,
dos distancias cinemadticas). El radio interior (R, ) consignado es un promedio
geométrico entre los semiejes mayor y menor de cada elipse, tal como se procedi6 en el
caso de Car OB2. Debido a efectos de convolucién, muestreo e interpolacién y a la
presencia de otras estructuras de HI, el espesor de cada céscara debe ser considerado
como un Iimite superior. También se consignan las masas en la c4scara (M_,) ylamasa
faltante en cada estructura; las densidades medias son sélo estimativas. Suponiendo que
ambas componentes se hallan en expansion, 1a Tabla 1 finaliza brindando estimaciones
de la energia cinética involucrada en tal expansién (= 0.5 M, V
asociado (=M Vexp) y un tiempo caracteristico (=R, ./ V
superior para la edad de la c4scara de HI.

2
exp )» TROMIENLO

exp)» JUE CONStituye un Ifmite
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4 Discusidon

4.1 Componente “A”

4.1.1 Ongen de la estructura

En la secciOn anterior se sugiri0 1a presencia de dos componentes diferentes de HI
en expansion. La Componente "A" tiene asociada una distancia cinemética de 1400 pc,
aunque la vinculacion de esta estructura con los objetos estelares presentes en la region
de Ara OB1 no es tan clara como en el caso de Car OB2. Gran parte de ésto es por la
falta de un estudio espectrofotométrico exhaustivo y homogéneo en toda la region, que
posibilite 1a determinaciOn de miembros, clasificacion espectral completa y obtencion de
velocidades radiales. La Tabla 1 muestra que el radio y la energia cinética de la
Componente “A” no son los usualmente hallados en estructuras vinculadas a asociacio-
nes OB (McCray & Kafatos 1987, Mac Low et al. 1989; de Geus 1988; Capitulo 3 de
esta tesis). En pocos millones de afios, estas cdscaras alcanzan radios mayores a 100 pc
y las energfas involucradas en la expansién son de 10°° - 10°! erg. A pesar de estar a la
misma distancia, NGC 6193 no puede considerarse como el progenitor de la Compo-
nente “A”, debido a la posicion excéntrica de sus estrellas més tempranas con respecto
a la cavidad y 1a cdscara de HI; ademds las velocidades radiales consignadas por Arnal
et al. (1988) son considerablemente diferentes de 1a baricentral obtenida para la Com-
ponente “A”.

La Componente “A” podria representar 1a estructura descubierta por Arnal et al.
(1987), ya que sus parametros observacionales guardan cierto acuerdo con los de esta
tesis. En ese trabajo, Arnal et al. (1987) estimaron que el viento proveniente de una
estrella O7V podria inyectar suficiente energia al MIE para crear 1a ciscara en expan-
sion; ademds, sugirieron una vinculacion genética entre NGC 6167 y la estructura de
HI. Esta posibilidad es ahora analizada mas detalladamente.

Ain no existen claros argumentos para afirmar que NGC 6167 constituye un
agregado fisico real. Las distancias asignadas a este posible agregado estelar varian de
un trabajo a otro entre 600 y 2400 pc. De todas maneras -y en base a los trabajos
citados en 1a Seccion 1- existe un grupo de estreiias O y B en una amplia zona alrededor
de [ = 335°, a una distancia de 1300-1400 pc; muy probablemente este grupo sea més
viejo que NGC 6193, ya que la estrella més temprana del grupo es una O91V. Serfa de
interés, por lo tanto, analizar cuantitativamente la posibilidad de que los vientos
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estelares de las O tardias y B tempranas de este grupo hayan creado la cavidad y
formado 1a cdscara que se observa en el HI.

4.1.2 Balance energético entre las estrellas y el medio interestelar

Sc efcctué una hisqueda de las estrellas miembro de NCG 6167 que pudicron
haber creado 1a Componente “A”. La pertenencia al ciimulo y la clasificacion espectral
de estas estrellas es fuente de profundas incertczas, ya que no se dispone de un estudio
observacional completo y homogéneo para las estrellas de la region.

Se utilizaron las observaciones de FitzGerald (1987), Briick & Smyth (1966) y
Whiteoak (1963), con magnitudes limite V de 13.4, 15.7 y 11.7 mag, respectivamente.
Las observaciones de Briick & Smyth (1966) llegan a estrellas més débiles que 1os otros
trabajos, pero no posee clasificacion espectral. LLos autores mencionados aplicaron el
método “Q” a todas las estrellas brillantes, suponiendo que todas ellas se encuentran
a la misma distancia. Consecuentemente, su diagrama color-magnitud no es demasiado
claro, 1o que resta solidez a sus conclusiones. Por otro lado, FitzGerald (1987) seiial0 la
existencia de tres grupos estelares en la misma direccion. De este modo, y con el objeto
de extender su muestra se procedié de una forma similar a la realizada por Fitz(Gerald,
pero usando los valores observados V, B-V, U-B de Briick & Smyth (1966) y Whiteoak
(1963). Los datos de cada estrella temprana (Q < -0.4) fueron reducidos adoptando las
magnitudes absolutas, 1os colores intrinsicos y las lineas de extincién de Schmidt-Kaler
(1982). Cada estrella fue luego calibrada como de secuencia principal o supergigante; la
elecciOn entre una u otra posibilidad no ofreci6 dudas: cuando la estrella es de secuencia
principal, el ajuste a supergigante la ubica a una distancia extremadamente grande y con
muy poca absorcion, mientras que cuando la estrella es una supergigante, el ajuste a
secuencia principal la ubica a ~ 100 pc dei Sol y con una gran absorcion. Para
determinar los tipos espectrales, se utilizaron los espectros observados cuando estuvie-
ron disponibles, o las calibraciones “tipo espectral - color intriseco” de Schmidt-Kaler
(1982) cuando no se dispuso de espectros, tal como se hizo con Car OB2.

De este modo, se obtuvieron las paralajes espectroscOpicas de cada estrella en
forma independiente. Con excepciOn de una estrella, 1os resultados de Whiteoak (1963)
coinciden con los de FitzGerald (1987); sin embargo, de las 30 estrellas tempranas de
Briick & Smyth (1966), 12, 11 y 5 estrellas pertenecen a los grupos A, B y C de
FitzGerald (1987), respectivamente, y 2 son estrellas de campo. Luego de este anélisis
se escogieron las 18 estrellas tempranas ubicadas a una distancia angular menor que
073 (correspondientes a — 8 pc a una distancia de 1400 pc) del centroide de la
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Componente “A”, con mddulos de distancia similares al de la misma. El mddulo de
distancia promedio para estas estrellas es <V, - M,> = 10.86 + 0.38 mag, correspon-
diente a una distancia de 1480 pc. Los principales datos individuales son presentados en
la Tabla 2. Las tres primeras columnas muestran los nimeros de las estrellas, segin sus
autores, tomadas de Stephenson & Sanduleak (1971), Briick & Smyth (1966) y
Whiteoak (1963), indicadas por SLS, BS66 y W63, respectivamente; la cuarta columna
corresponde al espectro adoptado; desde la quinta hasta la octava, las columnas
muestran: el exceso de color E(B-V), el color intrinseco (B-V), 1a magnitud visual
comregida por absorcion y el médulo de distancia, respectivamente. En la Figura 5 se
despliega un diagrama color-magnitud para estas estrellas. En este grafico, es posible
apreciar una menor dispersion que en los correspondientes a Briick & Smyth (1966) y
Whitcoak (1963). También se ha dibujado la Secuencia Principal de Edad Cero
(“ZAMS”) para las estrcllas O4-B3 (Schmidt-Kaler 1982), con un médulo de distancia
de 10.86 mag, mostrando la consistencia de estos resultados. Adoptados los tipos
cspectrales para estas estrellas, se procedié en forma andloga a Car OB2 (Seccion 4.2
del Capitulo 3), obteniendo la luminosidad y temperatura efectiva segun la calibracion
de Schmidt-Kaler (1982), y 1a tasa de pérdida de masa y velocidad del viento (columnas
9y 10 de 1a Tabla 2) segiin Van Buren (1985). Con estos valores, fue posible estimar
también la tasa de inyeccion de energia cinética (luminosidad mecénica) y cantidad de
movimiento, mostradas en las columnas 11 y 12 de 1a Tabla 2.

Sumando las contribuciones de cada estrella, se obtuvieron la tasa de pérdida de
masa, la luminosidad mecénica y la tasa de pérdida de cantidad de movimiento de todo
el grupo estelar. Sin embargo, debe destacarse el cardcter estimativo de estos valores, ya
que estdn afectados por grandes incertezas en los ajustes (hasta un factor 2 segun Van
Buren 1985) y por la posible incompletitud de 1a muestra, consecuencia del criterio
empleado y de 1a absorcion no homogénea de 1a region. Estos valores son:

Tasa de pérdida de masa: M. = 2.8 x10® M afio’!

Luminosidad mecénica: L, = 53x10% ergs!

Tasa de pérdida de cant. de mov. P, = 6.5 x10? Mg km s! afio’!

tot

Con estos parametros fisicos, este grupo estelar pudo haber entregado al
medio durante un tiempo comparable a la edad dindmica de la cdscara (2 x 10°
afios) ~ 3.3 x 10%° erg de energia y ~ 1.3 x 10* M, km s de cantidad de movimiento.
La energia cinética de expansion constituye algo més del 3% de la entregada por estas
estrellas, mientras que la cantidad de movimiento es ~ 7.3 veces mayor. Estas estima-
ciones muestran buen acuerdo con 1a fase de conservacion de energia en el modelo de
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| 1 | | | Figura 5. Diagrama Color-Magnitud
Vo |- = correspondiente al grupo de estrellas
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Weaver et al. (1977). Sin embargo, las incertezas en estos pardmetros son grandes,
principalmentc por la edad dindmica y por considerar solamente el material neutro, ya
que ¢l ionizado y el molecular pueden alterar considerablemente el balance energético
final con su propia energia y cantidad de movimiento. Los modelos detallados en el
Capitulo 1 para las burbujas en expansion conducidas por vientos estelares preven una
eficiencia cinética decl 20% y un aumento de la cantidad de movimiento con el tiempo.
En base a estas consideraciones, el grupo de estrellas seleccionadas podria dar cuenta,
a través dc sus vientos, de la morfologia y los pardmetros de 1a Componente “A”.

4.1.3 Formacion estelar en Ara OB1

Esta seccion discute brevemente los procesos de formacion estelar que han tenido
lugar (y atdn se estdn llevando a cabo) en la region de Ara OB1. Amal et al. (1987)
fueron los primeros en sugerir que Ara OB1 pudo haber nacido como consecuencia de
la accién de eventos energéticos en el MIE. Las secciones precedentes parecerian
confirmar 1a hipétesis de que las estrellas més tempranas de NGC 6167, o (mas
correctamente) varias de las pertenecientes al grapo A de FitzGerald (1987), pudieron
haber creado 1a Comiponente “A”. Dentro de dicha hipétesis, esta cdscara fue expan-
diéndose y acumulando material, hasta colapsar gravitacionalmente en alguna zona, y
dar lugar a la forinacién de NGC 6193. En otras palabras, el proceso de formacion
estelar secuencial propuesto y evaluado por Elmegreen & Lada (1977) y revisado
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recientemente por Elmegreen (1992), podrfa estar presente en esta region: La region HII
RCW 108, excitada por las estrellas mas calientes de NGC 6193, tiene una velocidad
radial de -22 a -25 km s! (Whiteoak & Gardner 1974; Caswell & Haynes 1987),
mientras que la Componente “A” tiene una velocidad baricentral de -16 km s'.. Por lo
tanto, no es demasiado probable que NGC 6193 haya creado esta estructura de HI.

Este proceso no habrfa finalizado con la formacién de NGC 6193. Straw et al.
(1987) descubrieron un ciimulo estelar muy joven, recientemente formado y cercano a
NGC 6193. RCW108-IR (como denominaron al cimulo) tendrfa menos de un millon de
afios y estarfa atin rodeado por el material que le dio origen. Ellos sugirieron que una
explosién de SN en NGC 6193 podria haber comprimido el material circundante e
inducido el colapso de éste. Sin embargo, NGC 6193 también pudo contribuir a través
de sus vientos estelares y presion de radiacion a la expansion de 1a céascara de HI
asociada a la Componente “A”, y permitido el colapso gravitatorio que formo este joven
cimulo.

Finalmente, existe cierta evidencia acerca de la formacion de otra generacion de
estrellas en 1a misma zona. Phillips et al. (1986) descubrieron una nube molecular con
velocidad radial muy similar a las ya citadas, en un estado de alta compresion y
temperatura. La cdscara de HI de 1a Componente “A” pudo haber comprimido esta
nube molecular y -si las condiciones fisicas son las adecuadas- estarfa induciendo la
formacion de un nuevo grupo estelar. )

Mis alla de 1a secuencia de edades de cada grupo mencionado, sus posiciones en
el cielo constituyen otro fuerte argumento en favor de una formacion estelar secuencial
en esta region. La Figura 6 esquematiza las posiciones de 1os objetos mencionados en
esta seccién. La cruz ubicada en (o, &) = (16" 30™ -49° 10") marca la posicién
aproximada del centroide de la Componente “A”; algunas de las estrellas de 1a Tabla 2
estdn indicadas cerca de esta posicion (ver Seccion 4.1.1). NGC 6193 est4 claramente
ubicado en el interior de 1a cavidad. RCW108-IR se ubica cercano al borde interior de
la cascara de HI, mientras que la nube de CO de Phillips et al. (1986) estd sobre un
borde externo, donde la céscara estd presumiblemente comprimiendo el material barri-
do. Parece probable, entonces, que 1a Componente “A’ haya sido el agente que produjo
en el MIE las condiciones fisicas necesarias para la compresion y el posterior colapso
gravitatorio que diera origen a los diferentes grupos.

Sintetizando, se han hallado evidencias sobre la formacién secuencial de los
siguientes grupos de estrellas, basados en sus edades y sus posiciones en el cielo
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Figura 6. Ubicacion esquemdtica de los objetos presumiblemente vinculados a la
Componente “A”. Lacruzsefialaaproximadamente laposicidndel centroidede lacdscara
de HI, rodeado de estrellas OB, indicadas con asteriscos. Esta estructura pudo haber
formado el cimulo NGC 6193 y, mds recientemente, RCW 108-IR. También es probable
que una nube molecular esté actualmente siendo comprimida por el frente de choque de
la Componente “A” (ver Seccion 4.1.3) -

relativas a 1a Componente “A”: (a) la primera generacién (~ 107 afios de edad),
constituida por un grupo bastante disperso de estrellas O tardias y B tempranas
usualmente conocido como NGC 6167 (Whiteoak 1963; Briick & Smyth 1966;
FitzGerald 1987); este grupo pudo haber formado 1a cdscara de HI, convirtiéndose en el
progenitor de las siguientes generaciones; (b) la segunda generacién (~ 3 x 106 afios de
edad), con varias estrellas OB, constituida por el cimulo abierto NGC 6193 (Whiteoak
1963; Herbst & Havlen 1977); (c) 1a tercera generacion (menos de un mill6n de afios de
edad), un cimulo abierto recientemente formado, con estrellas T Tauri y de pre-
secuencia, denominado RCW 108-IR (Straw et al. 1987); (d) la cuarta generacién, que
podria ser formada a partir del colapso gravitatorio de una nube molecular altamente
comprimida (Phillips et al. 1986). Debe hacerse notar, sin embargo, que esta hip6tesis
merece un andlisis observacional m4s minucioso, no s6lo en el material interestelar (es
deseable un buen muestreo y mejor sensibilidad en los relevamientos de HI, y un buen
estudio de la emisi6n molecular), sino también e1i el conocimiento y caracterizacién de
los diferentes grupos estelares.
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4.2 Componente “B”

Adoptando su distancia cinemética de 2500 pc, la Componente “B” se muestra
con mayor masa y energéticamente més conspicua que la Componente “A”. La veloci-
dad radial baricentral del complejo es cercana a una componente observada por
Whiteoak & Gardner (1985) en lineas de absorcion de Nal interestelar. Caswell &
Haynes (1987) consignaron la presencia de una linea de recombinacion de hidrogeno
cercana al eentroide de la cavidad de HI, a una velocidad radial de -32 km s. Por otro
lado, Cersé6simo (1990) detectd una region interbrazos en esta misma direccion, con una
importante presencia de gas ionizado. La Componente “B” podria, por 10 tanto, estar
ubicada en esta region de 1a Galaxia y ser la contrapartida en HI de una zona caliente
y altamente ionizada.

Siguiendo esta hipétesis, 1a Componente “B” podria estar rodeando a una cantidad
considerable de estrellas tempranas asociadas a 1a componente B de FitzGerald (1987).
Con el objeto de efectuar un célculo similar al ya empleado en 1a Componente “A”, se
utilizaron nuevamente las observaciones de Whiteoak (1963), Briick & Smyth (1966) y
FitzGerald (1987), selecciondndose las 12 estrellas OB ubicadas a distancia similares a
la componente B de FitzGerald (1987). Los parimetros mds relevantes de estas estrellas
son consignados en la Tabla 3, en forma andloga a la Tabla 2 (Secci6n 4.1.2). El
modulo de distancia promedio para este grupo es 12.0 + 0.23 mag, correspondiente a
una distancia de 2510 pc. Sumando las contribuciones de cada estrella, se obtienen los
siguientes pardmetros para la inyeccion de masa, energia y cantidad de movimiento en
el MIE, a través de los vientos de las estrellas del grupo:

Tasa de pérdida de masa: M, = 7.5 x107 M afio’!

Luminosidad mecénica: L., = 1.1 x10% ergs’!

Tasa de pérdida de cant. de mov. P, = 1.5 x 10% Mg km s afio’!

tot

Manteniendo estos pardmetros durante un tiempo similar a 1a edad dindmica de la
ciscara (3.5 millones de afios) es posible entregar el MIE ~ 1.2 x 10°° erg de energfa y
~5.3 x 10* M km s de cantidad de movimiento. La energfa cinética de expansién
conforma el 18% de esta cantidad, y la cantidad de movimiento estimada para la
Componente “B” es 4.2 veces mayor. Estos valores alcanzan a explicar -con extrema
justeza- 1a existencia de 1a Componente “B” mediante 1a accién de los vientos estelares,
en la fase de conservacion de energfa de Weaver et al. (1977). De todos modos, estos
resultados deben ser tomados solamente como estimaciones (como con la Componente
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“A”), habida cuenta que sé6lo se ha considerado el material atdbmico y por la posible
incompletitud de la muestra estelar.

La Figura 2 (Secci6n 3, mapas a y b) permite visualizar un rasgo de
interés en este complejo: 1a incompletitud de 1a cdscara de HI hacia latitudes
mayores. A la distancia asignada de 2500 pc, b = 3° corresponde a una altura sobre
el plano de algo més de 130 pc, donde 1a capa de HI general reduce su densidad en més
del 50% (Lockman 1984, Lockman et al. 1986). MacLow et al. (1989) y Tomisaka &
Ikeuchi (1986) modelaron numéricamente 1a evoluciOn de estructuras expansivas en un
medio estratificado; ambos trabajos concuerdan en que (cuando la capa de HI tiene
densidades del orden de 0.1 cm) las ciscaras pueden fracturarse, permitiendo que
algunos fragmentos se aceleren e incluso transpasen la capa densa de HI del disco
galictico.

Heiles (1990) también analiz6 este fenémeno, proponiendo como alternativa la
ruptura de la cdscara mediante explosiones de SN. Esta caracteristica morfol6gica en la
Componente “B’ podria ser explicada por estos fenGmenos, pero debe tenerse en cuenta
que las energias involucradas y los tamafios considerados en esos trabajos son conside-
rablemente mayores que los observados.

5 Conclusiones

1. Investigando los relevamientos de HI de Strong et al. (1982) y Kerr et al. (1986), se
hallaron indicios de una estructura en forma de ciscara, en la zona 334° < | < 337°
y -3°< b < +1° en el rango de velocidades -25 < V < -15 km s,

2. Luego de sustraido el fondo en esta region, se descubrieron dos componentes en el
hidr6geno neutro, moviéndose a velocidades radiales baricentrales de -16 (Compo-
nente “A”) y -34 km s'! (Componente “B”). Esto les asigna una distancia cinemética
de 1400 y 2500 pc, respectivamente, en coincidencia con dos concentraciones de
estrellas tempranas proyectadas en la misma direccién de 1a Galaxia. El an4lisis de
los distintos mapas sugiere una cinemdtica expansiva en ambas ciscaras, con
velocidades de expansién de 12 y 10 km s, respectivamente. Fueron determinados

otros pardmetros observacionales, tales como radio, espesor, masas de la c4scara y
de cavidad de HI y edad dindmica.
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3. La Componente “A” tiene una energfa cinética de expansi6n de 1.1 x 10* erg. Es
posible obtener dicha cantidad considerando la inyeccién de energfa en el MIE,
producida por los vientos de las estrellas m4s tempranas de NGC 6167, ubicado
cerca del centroide de 1a estructura. Analizados los distintos grupos estelares de la
misma zona, se sugiri6 el protagonismo de esta estructura de HI en la formacion de
NGC 6193 y del ciimulo infrarrojo RCW 108-IR, asf como la compresién de una
nube molecular en el borde externo de 1a céscara. La secuencia de edades de estos
objetos y sus posiciones relativas a la cdscara de HI de 1a Componente “A”, brindan

apoyo a la idea de que 1a Componente “A” fue el agente que ha dado origen a estos
cimulos, por €l mecanismo conocido como formacion estelar secuencial.

4. La Componente “B” tiene una energia cinética de expansién de 2.2 x 10% erg.
Evaluando el aporte de energia y cantidad de movimiento de los vientos de las
estrellas tempranas ubicadas en las cercanias de esta estructura, es posible explicar
el origen de ésta, pero con un valor de la eficiencia cinética de 18%. El hecho de
haber considerado sélo el material atébmico, no disponer de datos espectroscopicos y
fotométricos homogéneos de las estrellas, y las incertezas en el célculo, obliga a
considerar estos resultados como estimativos, y enfatiza l1a necesidad de un estudio
observacional mas completo en esta region.
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CONCLUSIONES

1 Resultados obtenidos en esta Tesis

Se investigd el hidrégeno neutro en dos regiones del plano galdctico austral, en
direccion a las asociaciones estelares Car OB2 y Ara OB1. Se estudiaron las propieda-
des dindmicas y morfol6gicas de las estructuras halladas, con el objetivo de establecer
algun vinculo genético y/o alguna interaccion entre los distintos agregados estelares y el
material interestelar. Los datos principalmente analizados provinieron de dos releva-
mientos de HI en 21 cm. En la region adyacente a Car OB2, también fue utilizado un
relevamiento de CO (J = 1 — 0). El contenido estelar de cada grupo fue estimado
mediante una revision de la bibliografia disponible.

El hidrogeno neutro es Opticamente delgado en 21 cm, lo que dificulta 1a deteccién
de las estructuras predichas tedricamente. Al analizarse regiones cercanas al plano
galactico, los mapas de distribucion de densidad de columna aparecen contaminados por
estructuras ajenas a las investigadas. Por ello, fue desarrollado un prodedimiento
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matemaético de sustraccion del fondo de HI, consistente en la aplicacién de un polinomio
variable en ambas coordenadas galicticas, y distinto para cada velocidad radial. Me-
diante experimentos numéricos, este método fue comparado con otros més elementales,
y se determinaron sus incertezas. El procedimiento se muestra robusto para cavidades y
cascaras de HI, aiin cuando el contraste (raz6n de intensidades entre la perturbacién y
el fondo) sea bajo, es decir, cuando las estructuras no son bien destacadas en los mapas
generales. El fondo obtenido mostré no ser demasiado dependiente de 1a region elegida
para la interpolacion.

En la region adyacente a Car OB2, fueron identificadas y posteriormente analiza-
das una cavidad con su envoltura de HI. El centroide de esta estructura coincide con la
posicion de Car OB2 en el cielo; ademés, su velocidad radial baricentral es bastante
similar a las de las estrellas de la asociaciOn. Esta estructura presenta claros rasgos
expansivos, y sus caracteristicas energéticas pueden ser explicadas mediante 1a accion
de los vientos de las estrellas mis tempranas de Car OB2, posiblemente ayudadas
también por estrellas del camulo NGC 3572b. Fue descubierta en los relevamientos
existentes, y posteriormente observada, una nube de velocidad intermedia ubicada més
alld del borde exterior de 1a cascara de HI. El material molecular posee una distribucion
interesante: total ausencia de CO hacia la zona central, coincidente en posicion y
velocidad con la cavidad de HI, y presencia de una concentracion inusual de nubes
moleculares hacia el exterior, correlacionadas angularmente con la cascara de HI.

En el campo de Ara OB1 fueron halladas dos estructuras en expansion (denomi-
nadas “A’’ y “B”’), menos conspicuas y energéticas que la de Car OB2, proyectadas casi
en la misma direccién de la visual. El andlisis bibliografico permite vincular dichas
estructuras con agrupaciones estelares ubicadas a 1400 y 2500 pc del Sol. La estructura
“A” pudo haber sido formada por los vientos de las estrellas més tempranas del cimulo
NGC 6167, desencadenando asi un proceso de formacion estelar secuencial, evidencia-
do por otras generaciones de estrellas (NGC 6193, RCW108-IR y una nube molecular
muy comprimida), sus edades y sus posiciones relativas a la cascara de HI. La
estructura “B’’ estarfa vinculada a una poblacion interbrazos, aunque el pobre conoci-
miento de sus miembros y sus caracteristicas espectrofotométricas relativizan posibles
conclusiones respecto al balance energético y, consecuentemente, respecto del origen de
la estructura.

Desde el punto de vista observacional, se ha presentado 1a deteccion de tres nuevas
estructuras del MIE, presumiblemente relacionadas con agregados de estrellas jovenes.
En el caso de Car OB2, 1a estructura de HI fue creada por los vientos de 1a asociacion,
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mientras que en el caso de Ara OB1 la necesidad de un mejor conocimiento de la
componente estelar se torna de importancia. Es de interés también disponer de una
buena base estadfstica de este tipo de objetos, a fin de poder evaluar las teorfas vigentes.

2 Comparacion con estructuras similares

La linea de 21 cm del hidr6geno neutro ha sido observada en direccion a varias
asociaciones OB y ciimulos estelares, halldndose en algunos casos cavidades y cdscaras
expansivas de material neutro, fruto de la interaccion entre los agregados estelares y el
medio circundante. Se ha realizado una recopilacion de los trabajos observacionales
publicados, a fin de dar inicio a un estudio global de las propiedades de este tipo de
objetos. En base a esta bisqueda, se hallaron en la Galaxia solamente ocho estructuras
de HI similares a las descubiertas en direccion a Car OB2 y Ara OB1. A su vez, pudo
ser identificada una contrapartida Optica en siete de estos casos, aunque en varios de
ellos el conocimiento del contenido estelar no resulta satisfactorio a los efectos de
evaluar cuantitativamente los procesos fisicos involucrados. La Tabla 1 exhibe los
pardmetros recopilados y los calculados en esta Tesis (tales como distancia al Sol,
altura sobre el plano galictico, radio y espesor de la ciscara de HI, velocidad de
expansion, masa de hidrégeno neutro, edad dindmica, energia cinética y cantidad de
movimiento de l1a estructura, edad del cimulo 0 asociacion estelar, energfa entregada
por los vientos de las estrellas a 1o largo de su vida, tipo espectral de la estrella m4s
temprana y nimero de estrellas O y més tempranas que B3) para cada caso, descriptos
brevemente a continuacion:

* Scorpio-Centauro: Esta vasta region contiene tres subgrupos, 10s que han
mostrado tener una contrapartida en HI y en CO. El més reciente y completo trabajo
observacional de esta region corresponde a de Geus (1988), incluyendo observaciones
fotométricas, un relevamiento de CO de las nubes oscuras de 1a zona y un relevamiento
completo de HI. El material atomico y el molecular fueron correlacionados, y en base a
las estrellas miembro de los distintos subgrupos, pudo ser reconstruida la Funcién
Inicial de Masas (IMF). De este modo, se hallaron dos estructuras expansivas vincula-
das alos subgrupos Upper Scorpius (U-S) y Upper-Centarus Lupus (U-CL), y un arco
de HI sin caracteristicas expansivas en el subgrupo Lower-Centaurus Crux. La Tabla
1 consigna solamente las dos primeras, dado que no es posible estimar 1a energia
cin€tica de la tercera. La reconstruccion de la poblacion estelar desde su origen,
permitié discriminar el aporte energético de: (1) los vientos estelares de las estrellas que
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luego evolucionaron al estado de SN (1 en U-S y 6 en U-C L); (2) las mismas
explosiones de SN; y (3) los vientos estelares de 1a poblacién actual. La calidad de los
datos, la completitud y la homogeneidad de 1a muestra estelar hacen de éste el caso
mejor estudiado de 1a Galaxia, donde ha sido posible cotejar de manera prdctica el

balance energético entre los distintos procesos fisicos que rigen la interacciOn entre 1os
agregados estelares y el medio interestelar.

* Cep OB3: La ciscara de HI vinculada a esia asociacién ha sido una de las
primeras identificadas (Simonson & van Someren Greve 1976). Kun et al. (1987)
descubrieron adem4s una céscara en 60 y 100 um, correlacionada con el hidr6geno.
Esta asociacion est4 constituida por dos subgrupos, de 4 y 8 millones de afios respecti-
vamente, 10s que se encuentran hacia la zona central de 1a c4scara de HI. Moreno-Corral
et al. (1993) incluyen una buena revision de las estrellas més tempranas de 1a asocia-
cion. En base a sus tipos espectrales, fue evaluado el aporte energético de los vientos de
ambos subgrupos de manera aniloga a lo efectuado en Car OB2 y Ara OB1 (Capftulos
3 y 4). La energia cinética de 1a ciscara expansiva constituye el 4% de dicha cantidad,
por 1o que la existencia de la estructura de HI puede ser explicada mediante ese
mecanismo, dentro de las incertezas de los parametros consignados.

e Per OB2: La estructura de HI y sus caracterfsticas cinematicas, as{ como la
posible vinculacidn con la asociacion fue investigada por Sancisi (1974). Este caso ha
constituido uno de los prototipos para el estudio de la formacion estelar secuencial
(Elmegreen & Lada 1977; Elmegreen 1992), ya que en las partes més densas de la
cidscara de HI también se hallarfan importantes concentraciones de polvo y moléculas.
Con respecto al contenido estelar, el aporte més importante proviene de 1as observacio-
nes fotométricas de Borgman & Blaauw (1964); la gigante O7.51II £ Per (Reynolds
1988) es el miembro dominante de la asociacion. A efectos de evaluar el aporte
energético de 1a componente estelar, solamente fue considerada dicha estrella, hallando-
se que la inyeccion de energfa al medio a través de su viento es 60 veces superior a la
energia cinética de la ciscara de HI.

* NGC 2244: Es el cimulo central de 1a Nebulosa de Roseta. Contiene cuatro
estrellas O como sus principales miembros (Pérez et al. 1987), y claros signos de una
activa formacién estelar aiin en desarrollo, 10 que deja abierta 1a posibilidad de que se
trate de un ciimulo aiin m4s joven que la edad consignada fotométricamente (4 millones
de afios). La cdscara expansiva de HI fue observada con muy buena resolucion angular
por Kuchar & Bania (1993); estos autores estimaron que solamente fue empleado el 2%
de 1a energia entregada al medio por el cimulo para formar esta estructura de HI, y los
célculos realizados aqui indicarian un porcentaje ain menor.
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* NGC 7538 “B”: Read (1980) realiz6 observaciones con sfntesis de apertura
en 21 cm en direccion a este cimulo, hallando dos estructuras expansivas. La primera
de ellas es la ya identificada con Cep OB3, pero 1a segunda (a una distancia cinemética
de ~ 2800 pc) no encuentra una clara contrapartida Optica, por 1o que el autor considera
a esta estructura como consecuencia de un viejo remanente de SN. Es digna de mencion
la similitud entre los pardmetros energéticos de esta cdscara y los de Ara OB1 “B”,

* Ori OB1b: Warren & Hesser (1978) realizaron un minucioso estudio de los
distintos subgrupos de Ori OB1, mostrando cuatro de ellos en una evidente secuencia
cronoldgica y espacial. El hidrégeno neutro fue observado en esta region por Chromey
et al. (1989), quienes vincularon al subgrupc “b” con 1a estructura expansiva detectada
en 21 cm, basados principalmente en la coincidencia espacial y en las edades de ambos
objetos. La compatibilidad entre la energia entregada al medio por Ori OB1b y la
energfa cinética de expansion de 1a cascara de HI avalan también esta idea.

* Lac OB1: Guetter (1976) efectué una clasificacion espectral completa de la
asociacion, mostrando que esté constituida por dos subgrupos. El més joven y compacto
de ellos habria originado la estructura expansiva de HI descubierta por Cappa de
Nicolau & Olano (1990), también correlacionada en 100 pum. Aunque las edades de
ambos objetos son similares, 1a energia cinética de expansion de la cdscara de HI
constituye el 60% de 1a entregada al medio por los vientos de Lac OB1. Este valor tan
alto de la efciencia cinética (inaceptable tedricamente, ver Van Buren, 1986) puede ser
motivado por no haberse considerado una posible explosion de SN, o por la incerteza en
la determinaciOn de 1a masa de HI presente en la céscara.

Un anélisis de la Tabla 1 permite visualizar varias propiedades observa-
cionales de este tipo de objetos. Las masas de HI deducidas (M) no presentan
una dispersién demasiado grande -estdn casi dentro del mismo orden de magni-
tud, 10* M-, los radios (R) varfan entre 18 y 110 pc, y las velocidades de
expansion (V) van de 5 a 24 km s°!. Los pardmetros fisicos derivados de estas
magnitudes observacionales no presentan tampoco una variacion importante de
uno a otro: las edades dindmicas (R / V) estdn entre 2 y 11 millones de afios, las
energfas cinéticas de expansién (0.5 M V2) entre 0.2 y 64 x 10*° erg, y las
cantidades de movimiento (M V) entre 0.3 y 30 x 10® M km s°!. Con respecto
a los agregados estelares, en esta muestra aparecen objetos con edades de
algunos millones de afios, excepto probablemente NGC 2244; ello podria ser
indicativo de cierta dificultad en la deteccion de estas estructuras para edades
mayores -debido a la influencia del medio circundante, que podrfa perturbar
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fuertemente la dindmica de aquéllas- o menores -debido al tamafio de las
estructuras o a la ausencia de material neutro en estados tempranos de evolu-
cién de las estrellas-. Deben considerarse ademds las dificultades précticas en
la observacién de estas estructuras, en cuanto a la resolucion angular, muestreo
espacial y contaminacién de los mapas por la contribuci6n del hidrogeno gene-
ral de la Galaxia.

Las tres estructuras expansivas de HI descubiertas en esta Tesis presentan, en
lineas generales, pardmetros geométricos y dindmicos similares a las ocho descubiertas
en trabajos anteriores. Ademds, son algunas de las més lejanas detectadas en 1a Galaxia,
y ubicadas a menor altura sobre el plano galéctico. La c4scara asociada a Car OB2 es
una de las mé4s grandes, y la de mayor velocidad de expansion y energia cinética de toda
la muestra.

3 Comentarios finales

El estudio de los fendmenos de interaccion entre agregados estelares y el medio
circundante constituye un interesante campo de investigacion astrofisica, con una clara
vigencia en el aspecto observacional. Esta Tesis ha presentado la deteccion de tres
nuevas estructuras en el medio interestelar, en las que muy probablemente hayan
actuado mecanismos fisicos ligados a la evolucion de estrellas jovenes, detallados en el
primer capitulo, tales como la ionizacién por radiacion, los vientos estelares y las
explosiones de supernova.

Es de interés dotar a esta lfnea de trabajo de un conocimiento estadistico sobre las
propiedades globales de las estructuras que las asociaciones OB y cimulos estelares
jOovenes crean en el medio circundante. Las dificultades en lograr este objetivo han sido
detalladas en capftulos anteriores, pero estn esencialmente ligadas a 1a ubicacion de las
asociaciones en la Galaxia (précticamente sobre el plano galdctico, donde el hidr6geno
neutro presenta una distribucion general muy intensa, que debe ser eliminada de los
datos originales). Por otro lado, es de suma utilidad disponer de un conocimiento
exhaustivo del contenido estelar de la asociacion analizada, y de la presencia de
subgrupos -con sus cormrespondientes edades-, a fin de poder evaluar cabalmente la
contribucién de energfa y cantidad de movimiento al medio, tanto por parte de la
poblacién actual como de las esirellas ya evolucionadas, que eventualmente hayan
explotado como supermova. En este sentido, es digna de mencion 1a tesis de de Geus
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(1988), 1a que incluy6é observaciones propias de los tres subgrupos de la asociacién
Scorpio-Centauro, un relevamiento completo de HI de 1a regi6n, y observaciones de
CO. De esta manera, pudo identificar tres cdscaras de HI vinculadas a cada subgrupo;
ademas, en base a 1a Funcién de Masas Actual (“Present Day Mass Function’), pudo
reconstruir 1a Funcién de Masas Inicial (“Initial Mass Function’) con razonable
certeza, y asf estimar la cantidad posible de estrellas que han pasado por la fase de
supernova. Esto le permitio evaluar el aporte de los vientos de las estrellas evoluciona-
das, las explosiones de supernova y los vientos de 1a poblacién actual de cada subgrupo.

En un sentido practico, es necesario un planteo observacional con ciertas exigen-
cias, tanto desde el punto de vista radioastron6mico como del Optico. En cuanto a las
observaciones en 21 cm, es menester disponer de relevamientos con un muestreo
completo y resolucién angular acorde a la extension del objeto que se investiga;
resoluciones de fracciones de grado son adecuadas para objetos ubicados hasta algunos
kpc, siendo entonces la resolucion lineal del orden del parsec. Otro pardmetro importan-
te, aunque no tan “costoso” desde el punto de vista préctico, es la resolucién en
velocidad; dado que las estructuras se extienden por decenas de km s en velocidad,
serfa suficiente en este sentido una resolucién cercana a 1 km s, El fondo de HI debe
ser cuidadosamente tratado, ya que influiria no s6lo en la deteccion de las estructuras,
sino también en la determinacién de sus propiedades, principalmente 1a masa. En cuanto
a la componente estelar, es deseable disponer de observaciones espectrofotométricas
homogéneas, a fin de poseer una clasificacion espectral confiable para las estrellas més
tempranas, las que efectian el principal aporte a través de sus vientos. También es de
suma utilidad una determinacién de miembros completa, en un rango de masas 1o més
extendido posible, ya que permitiria reconstruir la Funcién de Masas Inicial, y asi
evaluar la contribucién de miembros evolucionados que en la actualidad no es posible
observar.
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APENDICE

1 Observacidén radioastrondmica de una linea
espectral

Se llama radiémetro al sistema integrado por varios componentes electronicos,
cuyo objetivo es medir 1a emision en una cierta banda del espectro de radio proveniente

del cielo. La siguiente figura esquematiza muy suscintamente las distintas etapas
involucradas en l1a deteccion de una sefial de radio.

receptor

sefial amplificador 1

3

<3 mezclador

zz\L

@

fuente de calibra- osciladorlocal
cién (tubo de ruido)

La seiial es recogida por el receptor ubicado en el foco del radiotelescopio. Antes
de ser modificada es calibrada mediante la comparacién con una fuente interna. Luego
es amplificada y mezclada con una sefial conocida de frecuencia menor, llamada

frecuencia intermedia. De este modo, toda la banda observada es desplazada a laregién
de frecuencia intermedia para su posterior tratamiento.

Luego, 1a totalidad de 1a banda es dividida en intervalos de frecuencia pequefios a
través de filtros 0 por una técnica de autocorrelacion; cada uno de estos intervalos son
los canales con los que se observa, y su ancho es indicativo de 1a resolucion espectral
de 1a observacion. Es de utilidad referirse a este ancho en términos de velocidad, a través



104 Apéndice

del Efecto Doppler, a fin de disponer de una estimacién més tangible desde el punto de
vista fisico, obteniendo asf 1a resolucion en velocidad.

Finalmente, 1a sefial es digitalizada y almacenada por una computadora encargada
de la observacion. La linea que se observa aparece de este modo “montada” sobre la
emision en continuo en la misma banda. Esta emision es sustraf{da mediante la observa-
cion alternada en bandas contiguas, una de las cuales debe contener el perfil. Esta
técnica de “depuracion” de 1a linea espectral se denomina conmutacion en frecuencia,
y puede ser realizada con una o dos bandas laterales.

2 Parametros obtenidos en la observacion

La tensién de ruido que una resistencia R produce en un ancho de banda Av
depende de su temperatura T mediante:

<e!>=4kTAVR (1)
donde k es la constante de Boltzman. De este modo, 1a potencia estd dada por

<e’>
4 R

=k T Av 2)

Ahora bien, 1a sefial que llega al receptor es detectada por €éste como una tension,
que es recibida como una emisién de ruido, ya que la radiacion es incoherente. Puede
considerarse a 1a antena como una resistencia de carga R, y asf aplicar la deteccioén a un
caso similar al planteado en la ecuacion (2). La potencia por unidad de ancho de banda
recibida seria, de acuerdo a dicha ecuacion:

w=kT, ©)
que es una cantidad medible directamente por el radiometro. Resulta con més sentido
fisico expresar la cantidad ® / k, que es una temperatura, denominada temperatura de
antena (T,). De este modo, la temperatura de antena puede ser interpretada como la
temperatura fisica de una “caja” en la que estuviera una resistencia de carga con un
valor igual a la impedancia del radiGmetro.
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La temperatura de antena, sin embargo, no guarda una relacion sencilla con la
temperatura fisica del objeto observado, ya que es dependiente del equipo, a través del
diagrama de antena y el ancho de banda con que se observa. La magnitud fisica
independiente de estos factores es la denominada temperatura de brillo (T,), que podria
definirse como la temperatura asociada a la potencia recibida por unidad de area y por
unidad de 4ngulo sélido, en un dado ancho de banda.

Ambas temperaturas se relacionan mediante la ecuacion:
T,=n,T, (4)

La cantidad adimensional 1, es denominada eficiencia de antena, y es un factor
que tiene en cuenta el diagrama de antena, el 4rea eficaz, el ancho de banda y 1a longitud
de onda en que se observa. Fisicamente, T, es la temperatura de un cuerpo negro que
emite 1a potencia detectada por el radiometro en la frecuencia observada.

3 Emisidon de la linea de HI

3.1 Mecanismo de excitacion de la linea de 21 cm

En el 4tomo de hidr6geno, el momento magnético del proton interactiia con el
campo magnético generado por el electr6n al orbitar y con el momento magnético de
éste. Como resultado de esta interaccion, aparece el desdoblamiento hiperfino de todos
los niveles de energfa del 4tomo de hidr6geno. La lfnea de 21 cm es la correspondiente
al desdoblamiento del nivel fundamental. La transicion es a menudo llamada “cambio de
spin” del electrén.

El coeficiente A de Einstein de esta transicién es muy bajo (2.85 x 10-15 s°1), 1o que
quiere decir que cuando un dtomo de hidrégeno es excitado, tarda ~ 12 millones de afios
en decaer espontdneamente. A pesar de ello, la linea de 21 cm del HI es ficilmente

detectada en cualquier direcciOn en que se observe, dada la abundancia relativa de este
elemento.
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3.2 Ecuacion del Transporte

La conocida Ecuacion del Transporte

a1,
"d_s_—_Jv—KvL' )

indica la variacion de la intensidad especffica a la frecuencia v (I,) en términos de la
distancia al observador s, teniendo en cuenta los procesos de emision y absorcion, a
través de los coeficientes de emision y absorcion volumétrica, j, y K, respectivamente.

Utilizando el concepto de profundidad 6ptica (t,) y la aproximacion de Rayleigh-
Jeans, véilida en ondas centimétricas, 1a ecuacion (5) se transforma en:

d T, (V)
dr,

=T, - T,(V) 6)

donde T, es la temperatura de excitacion que caracteriza a la lfnea, y es llamada

temperatura de spin parael caso de la linea de 21 cm. Descartando toda posible emision
de fondo, 1a solucidn de la ecuacion (6) es:

T,v) =T, (1 - &™) @

3.3 Caso opticamente delgado

La densidad de columna de hidrogeno (N;) se define como el nimero de 4tomos
presentes a lo largo de la visual, en un cilindro de 1 cm? de base. Es una especie de
densidad numérica proyectada en el plano del cielo. Se relaciona con T, mediante:

Ny=CT,T @®)

s V

siendo C = 1.823 x 1018 cm2 K1 (km s1) L.

Diversos trabajos observacionales han mostrado que el hidrogeno galactico es en

general 6pticamente delgado, excepto en algunas nubes aisladas donde la lfnea de 21 cm
se halla saturada. De esta manera, la ecuacion (7) se transforma en:
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T,(v) =T, 7, &)
Expresando la ecuacion en términos de N, se obtiene:

T, (V) = Ny (v) /C (10)
Esto quiere decir que, si se integra un perfil de HI entre dos velocidades v, y v,,

se obtiene la cantidad de 4tomos presentes en esa direccién (por unidad de 4rea), que se
mueven con velocidades comprendidas entre v, y v,

PV2

N,; = 1.823 x 108 | Tb dv (11)

Vi

Si se conoce 1a distancia del emisor, es posible deducir 1a masa de HI involucrada
integrando sobre el drea observada A. El niimero de 4tomos emisores es Ny dA.Sila
distancia a 1a nube es d, se tiene que dA = d? dQ2, donde Q es el 4ngulo sélido subtendido
por 1a nube. Llamando m; a 1a masa del 4tomo de hidrégeno, se tiene que 1a masa de la
nube es:

M(HI) = my; X Nro. de 4tomos

M(HI) = m,, d? [N, dQ (12)
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