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CAPITULO I
INTRODUCCION



I - INTRODUCCION
En radiofrecuencias de alrededor de 1 GHz, las galaxias emiten en el continuo, en la línea de 21 cm del hidrógeno neutro y en algunas líneas de recombinación poco intensas* La emisión en el continuo en estas frecuencias se origina principalmente en el proceso sincrotrónico aue ocurre cuando electrones relativistas son acelerados en los campos magnéticos galácticos* Esta radiación no térmica esta linealmente polarizada y su detección permite el estudio de la eneráis de los electrones relativistas y la intensidad y dirección de los campos magnéticos* En estas frecuencias también comienza a ser importante la radiación en el continuo originada mediante el proceso libre-libre en las regiones de hidrógeno ionizado.El análisis de los perfiles de la línea de 21 cm del hidrógeno neutro di ó origen al descubrimiento de la estructura espiral de nuestra Galaxia y permite el estudio de la estructura s dinámica de Ibs galaxias mas cercan-as*La Nube Menor y la Nube Mayor de Magallanes (NmM y NMM respectivamente) son dos galaxias de tipo tardío muy cercanas» aue orbitan alrededor de nuestra Galaxia. La proximidad de estas galaxias hace posible la comparación de posiciones y velocidades de los distintos objetos aue la componen con mucho mayor detalle y precisión sue en otras galaxias más lejanas» lo aue permite estudiar las relaciones y procesos evolutivos de interés astrofísico* Estos estudios son difíciles de hacer en nuestra galaxia porauei al estar el sistema solar dentro del Plano Galáctico» se superponen en cada direccio'n objetos de muy



diferentes distancies»Por otra parte las Nubes de Magallanes» cue muestran claros indicios de estar ligadas entre si y con nuestra Galaxia» brindan una oportunidad única» por su cercanía, de estudiar los procesos de interacción entre galaxias»El interés despertado por estas ¡galaxias australes ha sido manifestado e incrementado, en las dos últimas de'cadas, por el áran número de datos de alta calidad obtenidos con nuevos instrumentos instalados en el Hemisferio Sur. En particular la Nube Menor, con su g ran extensión a lo lardo de la visual y sus perturbaciones, ha sido el objeto ,de cuatro tesis doctorales entre 1972 y 1981 <Florsh, 1972, Maurice, 1979, Dubois, 1980 y Azzopardi, 1981), y de un simposio específico "La Structure du Petit Nuade de Magellan*, realizado en Strasbourg en 1982» En el año 1983 se realizó en Tóbinden un Simposio de la IAU dedicado a la estructura y evolución de ambas Nubes de Magallanes»A pesar de todos estos trabajos se encuentre sue los modelos de interacción de galaxias no están aun suficientemente deserrolados ni los datos son aún suficientes como para comprender la complicada estructura y cinemática de la Nube Menor» El presente trabajo es un aporte al conocimiento de la estructura y cinemática de la NmM en base a nuevos datos de la línea de 21 cm del hidrógeno neutro y del continuo en 1415 MHz. Este trabajo ha sido realizado durante los últimos siete artos en base a datos aue fueron obtenidos con el radiotelescopio del Instituto Argentino de Radioastronomía <IAR), y fueron reducidos en parte en el Centro de Computo de la Universidad



Nacional de La Plata» y en parte en el IAR, con la computadora PDP11/34»
En la siguiente sección se describen las características generales de las galaxias del tipo de la NmM, las SB(s)m, y del Sistema Magellanico, del cual la NmM forma parte» En la sección I»2 se describe la información aue puede obtenerse, sobre la estructura y cinemática de una galaxia, a través del análisis espectral de la emisión producida por su elemento primordial y mas abundante, el hidrógeno neutro» En la sección I»3 se describen los procesos de emisión en el continuo en radiofrecuencias, en galaxias» Se discute la relación entre la emisión en el continuo en distintas frecuencias y la presencia, en la zona, de objetos como supernovas, regiones HII, etc» Del estudio de la emisión global en el continuo puede deducirse oue proceso de emisión predomina, lo cual está relacionado con la composición y evolución de la galaxia»
En el Capítulo II se describe la obtención y reducción de datos de la línea de 21 cm del HI de la Nube Menor de Magallanes» En base a estos datos se calculan algunos parámetros de la galaxia» Se discute la aplicación de distintos modelos de la estructura y cinemática de la Nube, en base a la distribución y velocidades de las componentes de HI, y a la comparación con otros datos actualizados»
En el Capítulo III se decribe la obtención y reducción de datos del continuo en 1415 MHz de la Nube Menor» Por primera vez pudieron realizarse observaciones en el continuo en el IAR debido a la gran estabilidad del nuevo receptor» Se desarrolló



un método para determinar el índice espectral global de regiones extendidas, en base a las temperaturas en 1415 MHz del presente trabajo, y a las temperaturas en 408 MHz de Haslam et al» (1982). A partir del conocimiento de los índices espectrales pudieron separarse la componente térmica de la no te'rmica. La intensidad de la emisión térmica permitid estimar el flujo de fotones ionizantes de las estrellas, y a partir de la intensidad de la emisión no te'rmica se estimo' la intensidad del campo magnético medio de la galaxia. En base a la distribución espacial de la emisión y del índice espectral, se discute la existencia de un halo.
En el Capítulo IV se realiza un balance general de los resultados de este trabajo y se analizan las perspectivas de desarrollo futuro.

I.1 - LA NUBE MENOR DE MAGALLANES
L.3 estructura de Is NmM es muy difícil de analizar debido a la áren inclinacio'n de su plano ecuatorial , y a la distorsión producida por la prominencia denominada Ala (Westerlund y Glaspey, 1971), aue se extiende en la dirección de la Nube Mayor. La apariencia óptica de la galaxia se muestra en la figura I.l, donde están indicadas dos condensaciones del Ala»denominadas Kl y K2 (de Vaucouleurs y Freeman, 1972). Otras características de la NmM relevantes para el presente trabado
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I.l.a - GALAXIAS SB(s)m
La estructura y cinemática de las galaxias espirales barreadas tardías <SB<s)m) es aparentemente mas complicada aue la de las espirales más tempranas, y su estudio aún se encuentra en etapa de desarrollo^). Las principales características de estas galaxias fueron descriptas por de Vaucouleurs y Freeman <1972) (sue serán referidos en adelante como dVF).En la figura 1.2 se muestra una isofota en luz azul de

<♦) Las expresiones ’temprana* y ’tardía* tienen el sentido tradicional de secuencia morfológica, no estando relacionadas con una secuencia evolutiva.

son la áren extensión de la Galaxia a lo largo de la visual» entre 6 y 15 kpc según distintos autores» y la peculiar distribución de velocidades de los distintos componentes de la Nube» incompatible con movimientos de rotación pura como los aue se encuentran en galaxias espirales normales.Estas características hacen sue la clasificación de esta galaxia sea aún muy discutida. En el presente trabajo se adopta la clasificación propuesta por de Vaucouleurs y Freeman <1972). De acuerdo con estos autores la NmM sería una galaxia barreada de tipo espiral tardío» SB(s)m peculiar» cuya peculiaridad esta dada por la existencia del Ala.Se describen en las siguientes secciones las características generales de las galaxias de tipo SB(s)m» y del Sistema Magallanico al cual pertenece la NmM.



FIG. I.2 - Isofotas en luz azul de NGC 4027 (de Vaucouleurs y F reeman, 1972).

FIG. 1.3 - Estructura esquemática de las galaxias tipo SB(s)tn. Orientación de las líneas de vista para NGC 55, 4027, 4618, 4631, y las Nubes de Magallanes, de acuerdo con de Vaucouleurs ( 1961 ) .



<u 
Ό

FIG» I∙4 ~ Esfluema d
e 13 estructura y movimiento

 probable 
las galaxies SB(s

)m. Correspondencia
 con NGC 4631.



NGC 4027» eue es une galaxia típica de este tipo» vista de frente» En la figura I»3 se muestra un esouema de la estructura sugerida por de Vaucouleurs (1961) para las galaxias SB(s)m, donde se indica la orientación con cue se estarían viendo las galaxias NGC 55, 4027, 4618, 4631 y las Nubes de Magallanes» En la fisura I»4 se muestra el diagrama de las velocidades propuesto por de Vaucouleurs y de Vaucouleurs (1963) para NGC 4631, en base a la curva de rotación observada (Fig»II»12). Las principales propiedades estructurales y cinemáticas de las espirales SBm son, de acuerdo con dUF í- Falta de núcleo- Una barra peouefia (de 3 kpc de longitud en la NMM)- Un disco oue contribuye con la mayor parte de la luz» cuyo centro no coincide con el centro de la barra, sino aue se encuentra desplazado de 0»5 a 1 kpc»- Estructura espiral fuertemente asimétrica» Poseen dos brazos arrastrados (trailing), uno destacado y otro mas peauefio, y dos brazos guía (leading), cortos y anchos» El brazo principal se encuentra del mismo lado de la barra aue el centro del disco» En muchos casos un filamento de polvo atraviesa a la barra cerca de su centro*- Hay evidencias de movimientos del gas a lo largo de la barra, del orden de 50-100 km/s, en varios de los sistemas- Los campos de velocidad del HI de la NmM y la NMM no son consistentes con movimientos de rotación pura»- Los centros de simetría de las curvas de rotación están desplazados con respecto a los centros de las barras»En estas galaxias, así como en las barreadas mas tempranas, se observa aue los brazos nacen casi



perpendicularmente a la barra.Feitzinger (1983) investiáo 68 galaxias de tiro SB(s)m encontrando las siguientes características!- En el 70% de los casos se encontraron barras estelares ubicadas asimétricamente con respecto al disco»- En el 45% de los casos el disco presenta cadenas de regiones HII (filamentos espirales).- En el 25% de los casos los sistemas SBm tienen una región HII dominante cerca de la periferia» predominantemente cerca de un extremo de la barra.Las galaxias SBm muchas veces se encuentran formando pares como NGC 4618/25» NGC 4027/4027A y NGC 4631/4656» pero el hecho de cue esta estructura asimétrica se encuentra también en galaxias claramente aisladas como NGC 3109 indica oue no es consecuencia de la interacción.El estudio de la dinámica de este tipo de galaxias se encuentra aún en una etapa primitiva. Freeman (ver dVF y Freeman». 1984) propone un potencial asimétrico formado por el de un disco con centro Cd mas el de una barra cuyo centro» Cb» no coincide con Cd» la barra rota con su eJe perpendicular a la línea Cd-Cb (Fig.1.5). Estudiando las órbitas de partículas de prueba en este potencial Christiansen y Jefferys (1976) pudieron reproducir peculiaridades de la curva de rotación de NGC 4027. Colin y Athanasoula (1983) informaron sobre un estudio hidrodinámico preliminar de la respuesta del gas a un potencial de este tipo. Feitzinger et al» (1981) tuvieron en cuente una distribución de masa de este tipo 31 aplicar la teoría de autopropagacion de formación de estrellas a la Nube Mayor» pudiendo reproducir algunas características de la mismat



FIG. I.5 - a) Estructura esquemática de los sistemas SBm. b) Modelo para los sistemes SBm. c) Equipotenciales del campo de fuerzas áravitacionales +centrifuSas combinadas, del modelo. (F reeman, 1975)♦



como los luáares de activa formación de estrellas cerca de las puntas de la barra, los filamentos de regiones HII y algunas perturbaciones del gas como agujeros y cáscaras»
I.1.b - Sisteme Magallánico

Pars estudiar la estructure y dinámica de la NmM es necesario tener en cuenta cue esta galaxia forma parte del sistema Magallánico» el cual a su vez está estrechamente ligado a nuestra Galaxia» Este sistema está formado por las Nubes Menor y Mayor de Magallanes» oue son dos galaxias de tipo tardío (probablemente SB(s)m)» y por dos estructuras de hidrógeno neutro» un puente de hidrógeno entre las dos Nubes» y un filamento estrecho ctue» partiendo de la Nubes» describe un arco casi perpendicular al plano de nuestra Galaxia» A este filamento se lo denomina Corriente de Magallanes (Fig»I»6)»Las principales características de la Corriente de Magallanes son su forma de filamento de gran longitud» con condensaciones pero sin discontinuidades» La velocidad radial del gas varía sistemáticamente de acuerdo con la expresión! Vr ≈≡-240 sen< Θ+2* ) km/s» donde & es el ángulo medido desde el origen 1λ'298*, » b*-69, » hacia el Norte» Los perfiles de la línea de 21 cm en la Corriente tienen distinto ancho y estructura sue los de otras nubes de hidrógeno neutro de alta velocidad encontradas fuera del plano de nuestra Galaxia (Fig»I»7)»La mayor parte de los perfiles del puente y la Corriente presentan dos componentes de distinta velocidad»



FIG» I*6 - Contornos de la distribución de hidrógeno neutro en el Sistema Magallánico. Se indican las zonas donde se concentra la emisión en el óptico de las Nubes Menor y Mayor de Magallanes (NmM y NMM respectivamente)» El mapa es en coordenadas polares galácticas» (Mathewson y Ford, 19Θ4)»
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FIG, I»8 — Contornos de densidad superficial de HI de 1b región entre Is Nube Menor y is Nube Mayor» Los niveles están en unidades de 10p, stomos/cm’ ♦ Las coordenadas son de 1975» (Mathewson et al»» 1979)»

Right AΛc∙n*ιonFIG. I.9 - Campo de velocidades de la región entre las Nubes de Magallanes. El ángulo de las líneas con la vertical representa la velocidad radial V65f^(km∕s). La longitud de las líneas representa la temperatura de brillo T^(K) de los picos. (Mathewson et al., 1979).



La estructura y las velocidades del áss del puente, reveladas por nuevas observaciones de la reGión realizadas por Mathewson et al* (1979), muestran oue este das está principalmente conectado con la NmM y sólo en muy ba Ja proporción con la NMM (FiGs*I.8 y I»9).Las observaciones realizadas hasta el presente del hidrógeno neutro» eue es el principal o el único elemento de las distintas partes de sisteme maGallanico, han sido descriptas por Mathewson y Ford (1984)♦La única componente de la velocidad del das eue puede medirse, a través del efecto Doppler, es la radial, por lo eue son necesarios otros indicadores para saber en oue dirección y con oue velocidad se mueven las Nubes en su órbita alrededor de nuestra Galaxia* Hacia el Este de la Nube Mayor y hacia el Oeste de la Nube Menor se encuentran Gradientes muy empinados del HI (FiG*I*6), a los oue se interpreta como indicadores de la dirección de avance transversal de las Galaxias en su movimiento a través del halo de nuestra Galaxia*Diversos modelos de las órbitas de las Nubes, y de sus interacciones entre si y con nuestra Galaxia, han sido propuestos desde eue los primeros modelos de interacciones de mareas entre Galaxias predijeron la formación de un puente y una cola como consecuencia de la interacción (ver Toomre y Toomre, 1972)* Estos modelos cobraron interes con el descubrimiento de la Corriente de MaGallanes (Mathewson et al*, 1974)* Los modelos propuestos hasta el presente, sue han sido resumidos por FuJimoto y Murai (1984), son de tres tipos! de interacción de mareas, hidrodinámicos y primordiales* Los oue



mejor ajustan las observaciones son el modelo hidrodinámico de Mathewson et al» (1977) y el modelo de interacción de mareas de Murai y FuJimoto (1980)» Según ambos modelos las Nubes se estarían acercando en este momento al plano de nuestra Galaxia» El primero propone cue el sistema NmM-NMM no ha sufrido disrupción y oue la Corriente se originaría continuamente por condensaciones en la estela sue producen las Nubes en su órbita a través del halo de nuestra Galaxia»Murai y FuJimoto (1980) consideraron sue las Nubes de Magallanes están ligadas gravitacionalmente entre si y con nuestra Galaxia,y simularon mediante partículas de prueba el efecto producido, con distintas órbitas» La inclinación de las posibles órbitas está definida por el arco formado por la Corriente de Magallenes* casi perpendicular al plano de la Galaxia» A diferencia de modelos anteriores del mismo tipo estos autores consideraron además la presencia de un halo masivo en nuestra Galaxia! de esta manera pudieron reproducir la distribución espacial y en velocidades del hidrógeno de la Corriente (Fig.1.10)» Estos autores encuentran aue la distancia entre las Nubes varía con el tiempo* habiéndose producido el último acercamiento hace 2 10* años» De acuerdo con estemodelo las partículas sue forman el puente y la Corriente provienen de la NmM» Ademas del hidrógeno neutro» el campo magnético panmadalIónico descripto por Schmidt (1976) , y el hidrógeno ionizado revelado por la detección de emisión Hβc en la zona del puente (Johnson et al»* 1982)» serían residuo de la disrupción sufrida por la NmM en su acercamiento a la NMM.



FIB. I.10 _ Evolución dinámica de una distribución departículas alrededor de la NmM y la NMM, según el modelo de Murai y FuJimoto (1980). El origen de las órbitas está ubicado hace 2x10^ años, el último encuentro entre las dos galaxias en t=2xlθ* años. Se indica el alabeo del plano de nuestra Galaxia.



I .2 EMISION DEL HIDROGENO NEUTRO EN GALAXIAS

I.2.a - PROCESO DE EMISION
El hidrógeno neutro en estado atómico (HI) es el elemento primordial y más abundante del universo» del 5 al 10Z de la masa de las galaxias está constituida por hidrógeno atómico interestelar» Este elemento puede ser detectado debido a cue el estado fundamental (liSlz∙2> puede sufrir una transición hiperfina dando lugar a emisión o absorción en radiofrecuencias (21»1 cm)» Esta transición ocurre cuando los momentos magnéticos del electrón y el protón cambian de paralelo a antiparalelo (emisión) o viceversa (absorción)» La frecuencia correspondiente a la diferencia de energía entre estos dos niveles .es de 1420405751.768+0*001 Hz» Aunoue la probabilidad de una transición espontanea entre estos niveles es muy bada» Al0 = 2»85 10'15s", , el estado exitado es poblado porcolisiones sue ocurren a razón de una cada 400 años» lo cual» combinado con el hecho de oue un enorme numero de átomos esta presente a lo largo de la visual en una galaxia (del orden de 10iβil0z, atomos cm*1)> hace factible la detección de la línea» Esta transición fue detectada por primera vez en el arto 1951»Las ecuaciones básicas necesarias para el estudio de esta radiación han sido descriptas en detalle por ejemplo por Kerr (1968)»Si existe eeuilibrio termodinamico la temperatura de la



donde ≡(v) es le profundidad óptica integrada a lo lardo de la visual» Para el caso de un medio ópticamente fino <≡(tf) <<1) esta expresión se reduce b{ T⅛ * 5 T, »La cantidad observable es la temperatura de brillo de una redión» a partir de este dato puede obtenerse el número de átomos de hidrógeno neutro en una sección de lcmi a lo lardo de la visual» en un intervalo de velocidades de 1 km/s» mediante la expresión (Roberts» 1975)»
En el caso mas deneral de un medio ópticamente fino se obtiene»

donde Ives la intensidad específica a la frecuencia y k es la constante de Boltzman» Si no hay equilibrio termodina'micol mediante esta expresión se define la denominada temperatura de brillo de la región»En el medio interestelar puede considerarse sue las poblaciones relativas de los dos niveles están redidas por colisiones» luedo la temperatura de spin» Ts » es idual a la temperatura cinética» Si la temperatura de spin es constante a lo lardo de la visual la ecuación del transporte de la radiación puede expresarse de la forma»

redión emisora esta dada por la ley de Raileish-Jeans (en radiofrecuencias hv,<<kT)t



La mesa del hidrógeno neutro de una fuente óf-ticamente fina puede calcularse integrando el N H sobre el area de la fuente y multiplicando por la masa del átomo de hidrógeno. La masa de HI, expresada en unidades de masas solares, esta' dada por la siguiente expresión?
donde D es la distancia. La integral esta realizada sobre todas las velocidades radiales y sobre la convolución de la fuente con el haz de la antena. Las unidades para x e y son min. de arco» y para vf r km/s.El ancho natural de la línea de 21 cm es despreciable frente al ensanchamiento Doppler debido a movimientos térmicos o turbulentos dentro de la región. Los datos astrofísicamente relevantes son la intensidad» el corrimiento en frecuencia y el ancho de la línea de 21 cm*

I.2.b - HIDROGENO NEUTRO EN GALAXIAS
Del estudio de los perfiles de la línea de 21 cm del hidrógeno neutro, se obtienen las velocidades y densidades de las distintas estructuras de gas de las galaxias, lo cual lleva al conocimiento de la estructura, dinámica y evolución de las mismas. Otra ventaja de los datos de 21 cm con respecto a los dato? ópticos es oue 13 radiación en esta frecuencia no sufre absorción por parte del polvo interestelar»



La revisión de las propiedades del HI en galaxias y la información aue puede obtenerse a partir del perfil de la línea ha sido el tema de numerosos trabados y simposios entre los aue pueden citarse los trabados de Roberts (1975), Burbidge y Burbidge (1975), Balkowski (1973) y el Simposio n* 100 de la UAI realizado en el arto 1982»Del análisis de los perfiles del HI de una galaxia los resultados globales mas importantes aue pueden derivarse son»
i) Contenido de hidrógeno neutro de une galaxiaí se encuentra oue esta relacionado con el tipo morfológico» El contenido de HI con respecto a la masa total aumenta hacia tipos mas tardíos* indicando oue estas galaxias serían poco evolucionadas, habiendo convertido poca cantidad de gas en estrellas.
ii) Distribución del hidrógeno neutro* los tamaños relativos del disco, del núcleo y<∕el halo dependen del tipo morfológico» En las galaxias espirales el HI es menos abundante hacia el centro, tiene mayor extensión oue los demás componentes y, en conjunto con los demás objetos de población I es el sue define la estructura de brazos espirales» Distorsiones en la distribución del HI y la presencia de nubes o filamentos de HI intergal actico son indicios de interacciones de marea entre algunas galaxias cuyas separaciones son del orden de las decenas de kiloparsecs»
iii) Campo de velocidades y curva de rotación» el campo de velocidades observado permite determinar la inclinación de la galaxia» Corrigiendo por inclinación se obtiene la curva de



FIG. 1.11 - arriba) Curva de rotación derivada del mapa de velocidades radiales mostrado abaJo. La velocidad indicada con 0 es la velocidad sistemática de la galaxia. abaJo) Contornos de velocidad radial constante de una galaxia modelo, inclinada 30*, con el eJe mayor horizontal (A.P.=90,). El sector marcado con líneas punteadas indica la zona de rotación de cuerpo rígido. (Roberts, 1975)



rotación (velocidad versus radio). A partir de esta curva puedeconocerse, mediante modelos (Fig.I.ll), la distribución de masa de la galaxia.La velocidad de rotación esta' relacionada con el tipo morfológico (Brosche, 1971), lo oue indicaría oue es un factor de gran importancia en la evolución de la galaxia.La curva de rotación permite también determinar conprecisión la velocidad sistematice de la galaxia, la cual essobre todo importante para el estudio de grupos de galaxias.Ademas, a partir de la velocidad sistemática, dentro de laincerteza con eue se conoce la velocidad de expansión deluniverso, puede obtenerse una i nd i cae i ón de su distancia Larelación encontrada por Tully « Fisher (1977) entrevelocidad de rotación y la magnitud absoluta de las galaxias
* 1 a

provee otro método de estimar la distancia.
iv) Masa totalí en base al ajuste de las curvas de rotación observadas se han propuesto diversos modelos de la distribución de masa en las galaxias (ver por ejemplo Burbidge y Burbidge, 1975). Mediante estos modelos puede calcularse la masa total.
v) Relación masa de HI - luminosidad^ se encuentra sue este cociente independiente de la distancia aumenta con el tipo morfológico, indicando oue el tiempo de conversión de hidrógeno en estrellas es mayor para galaxias de tiro tardío, por lo oue en estas galaxias el proceso de formación de estrellas sería menos eficaz oue en las mas tempranas



I.3 EMISION EN EL CONTINUO EN 1415 MHZ
I.3.a - PROCESOS DE EMISION EN EL CONTINUO EN RADIOFRECUENCIAS

La emisión en el continuo del medio interestelar se produce fundamentalmente por el mecanismo libre-libre (emisión térmica) y por el mecanismo sincrotrónico (emisión no térmica) .El hidrógeno del material interestelar está casi totalmente ionizado en zonas alrededor de estrellas Jóvenes por los fotones ultravioletas sue estas emiten. Estas son las denominadas regiones HII. Dentro de este plasma, cuya temperatura electrónica típica es de 10000 K, la emisión es principalmente térmica, producida por la interacción entrepartículas cargadas no ligadas (mecanismo libre-libre).La emisión sincrotrónica se produce cuando electronesacelerados por supernovas u otros mecanismos, hasta alcanzarvelocidades relativistas, inte ractúan con los camposmagnéticos de las galaxias. La emisión sincrotrónica seencuentra asociada con los núcleos y con los brazos espiralesde las galaxias, donde se destacan algunos objetos particularescomo los remanentes de supernova. Recientemente también se ha podido detectar emisión sincrotrónica tenue y homogénea asociada con halos alrededor de algunas galaxias» 
i) Emisión térmicaLa ecuación de transporte para la intensidad específica recibida en el continuo en radio (hv> «kT), de una región HII



es . (1-1)

(1-2)

(1-4)

(1-3)donde λ es el snáulo sólido subtendido por 13 fuente.En función de 13 densidad de flujo» ls ecuación detransporte Queda:
Si se puede restar el fondo o se conoce oue es despreciable» se puede analizar el comportamiento de la densidad de flujo con la frecuencia. En base al espectro S( V ) pueden determinarse la temperatura y la densidad electrónicas de la reáión.Para bajas frecuencias Te>> 1» lueso» de (I-.2) e (I -. 4) i

donde E = |n* di es la medida de emisión» a s(Te»P) esun factor cercano a la unidad» tabulado por ñezser a Henderson (1967)» cue mejora 13 aproximación.Muchas fuentes tienen dimensiones angulares menores oue el haz de la antena» por lo oue se acostumbra medir su densidad de flujo espectral» oue es una cantidad independiente del tamaño del haz . Esta es» por definición»

donde Te es la temperatura electrónica» S£ es la profundidad óptica para el continuo e 1(0) es la intensidad especifica del fondo. Se asume oue la nebulosa es homoáenea en densidad y temperatura y oue la emisión delante de la nebulosa es nula. Una fórmula aproximada para Tt fue encontrada por Altenhoff et al. (I960):



FIG. I.12 - Espectros de radiofrecuencias, o¿ es expresión S~ p 04 . las emisiones térmica a no térmica en el índice espectral definido por la



(1-5)

ii) Emisión no térmica

(1-6)
donde "é es le eneráis total de le partícula (4>>mtfc20.

por lo tentó Sγ, oc i>* ♦Para altes frecuencias τi<< 1 » lueáo Syl<x) “ SvZc. Dedo sue S∣ι><⅛∕y 3tcc P'2’* » Sv(κ)<x Vo’' tEn el rendo intermedio entre estes dos frecuencias se encuentre le frecuencia de cambio» definida como le frecuencia a la cual Zc= 1» aue suele utilizarse pera describir un espectro térmico»En le fidure I»12 se muestre un espectro térmico típicode une redión HII.
Cuando une partícula caráeda se mueve con velocidad relativista en un campo madnético describe una espiral cuyo eJe es paralelo al campo magnético» la aceleración varía manteniéndose perpendicular a les líneas del campo.La radiación emitida por una partícula cardada relativista está fuertemente concentrada en la dirección del vector velocidad,en un haz de ancho a potencia mitad 4Θ* V l-v1 ∕cz ≈ Tí <Jβckson> I960)» Un observador en el plano de la órbita del electrón detectará el pulso durante un intervalo de tiempo Δt∙vl∕tJ0> donde u)o = eB∕m0c » siendo B el campo madnético y mlhla masa en reposo de la partícula. El espectro en frecuencias de un impulso de esta duración tendrá entonces componentes apreciadles alrededor de la frecuencia cj_ í

Ή



Cuando estos cálculos se efectúan rigurosamente se encuentra oue la potencia espectral radiada por un electrónrelativista en movimiento circular está dada por (Schwinger,1949): (1-7)

(1-8)

donde K6/3 es una función de Bessel modificada * El espectro observado es una función casi continua de ω>∕ωγη > con máximo en (J=0.5α)w < Shklovski i » I960)»Esta radiación esta' fuertemente polarizadaperpendicularmente al campo magnético»Para un conjunto de partículas el espectro de la radiación será función del espectro de eneráis de las partículas» Actualmente se acepta la propuesta de Kipenheuer (1950) de tiue la componente electrónica de los rasos cósmicos es la responsable de la emisión no térmica Galáctica» por lo oue el espectro de la radiación sincrotrónica depende del espectro energético de dicha componente» Este espectro de_ jr energías puede aproximarse por N(€ ) = Noí Jé » donde N, es el número de electrones de los rasos cósmicos por intervalo de energía» Se obtiene oue la intensidad emitida por un conjunto de e" en un medio homogéneo e isotrópico» con un campo magnético uniforme» B> en una extensión 1» es (Verschuur s Kellermann» 1974)»
|gdonde c1 s c5 son constantes (6.3 10 s 9.1 10 »respectivamente» en unidades cás» si se asume ¡T=2»6)
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Luego í (1-9)Se define índice espectral en radio al exponente oc de la expresión S oc V,λ » Puede verse sue el índice espectral en radio está relacionado con el índice Z del espectro de eneráis de los rayos cósmicos» oC =-< Z-l)∕2. En nuestra Galaxia esta relación ha podido ser comprobada ya aue un índice no térmico medio medido en radio es tí. *-0*8» mientras eue para los rasos cósmicos se obtiene Z*2.6 (Harwit»1973)» Por otra parte se ha encontrado una correlación espacial entre la distribución del continuo en 408 MHz» eue es principalmente no térmico» y la de los rayos Z (Haslam et al.» 1981)» Esta correlación puede verse en la fisura I»13» Sedán los autores esto indicaría aue los rayos Z con energías del orden de 100 MeV se originarían principalmente en el medio interestelar vía bremsstrahlung de electrones de los rayos cósmicos y decaimiento ΤΓ » y no sería tan importante la contribución de fuentes discretas»Existe también el proceso de absorción sincrotrónica♦Se piensa aue ocurre en algunas radiofuentes aue» en badas frecuencias» son opacas a su propia radiación» El fludo a estas frecuencias no puede exceder al de un cuerpo negro iI(√)dil = 2kT√>*dα (1-10)cicuya temperatura esta determinada por la energía de los electrones» k T * £ ♦ De la ecuación (1-6)» con J, se
2. irtiene t

Luego» si hay absorción» el índice espectral para badas frecuencias es 2»5» En la figura I»12 se ha representado un espectro no térmico típico»
(1-11)



I.3.b ESTRUCTURA DE LAS GALAXIAS REVELADA POR SU EMISION ENEL CONTINUO

Recientes relevsmientos con altas sensibilidad y resolución angular de conjuntos de galaxias (Hummel, 1981, Klein y Emerson, 1981, Gioia et al», 1982, Klein et al», 1983, Klein et al», 1984fij etc.), han comenzado a revelar las propiedades de su emisión en el continuo, principalmente de las galaxias espirales e irregulares.
i) Emisión integrada

La emisión integrada en el continuo en radio de las galaxias, en frecuencias menores oue *10GHz, es principalmente no térmica (sincrotrónica), dependiendo su intensidad de la densidad de electrones relativistas, de la intensidad del campo magnético y, en menor medida, del tamaño de la galaxia.Para galaxias espirales brillantes Gioia et al. (J.982) encuentran oue el espectro entre 0.4 y 10.7 GHz sigue una ley potencial con un índice oc = -0.74 + 0.12» El hecho de oue este índice tiene tan poca dispersión entre distintas galaxias, y 



su símil8ridsd con el indice encontrado para radioáalaxias (Moffet» 1975)r indic3ris oue siempre actúa el mismo mecanismo en ls producción de los electrones relativistas.Para aláunas Galaxias irregulares azules» muy luminosas» Klein et si» (1982) encuentran sue su espectro es más térmico aue el de las espirales (<X,a,-0.4). Puede interpretarse eue se encuentran en una etapa de su evolución en 13 sue todavía no sucedieron suficientes explosiones de supernovas» sue son las principales fuentes de electrones relativistas» o sue los campos magnéticos de estas dalaxias ensnas no son suficientemente intensos o bien ordenados.Si se conocen las densidades de flujo de una dalaxi a en varias frecuencias» teóricamente es posible separar lacontribución térmica de la no térmica. Un estudio estadístico» suponiendo un índice no térmico ⅛a⅜ =-0.8» permitió a Gioia et al. (1982) encontrar sue la fracción térmica en 10.7GHz es ft < 40%» y eue» por lo tanto» la frsccioó térmica en 1.4 GHz es. ft < 14%.
ii) Componente térmica - Flujo de fotones en el continuo deLyman

Una vez conocida la fracción térmica del continuo enradio es posible estimar el flujo de fotones del continuo deLyman, Le, oue tuvieron Gue emitir las estrellas de la regiónpara haber producido esa ionización. De esta forma se puedeestimar el n" de estrellas brillantes de la región, la tasa de formación de estrellas, etc



Del fluJo térmico, sue es el asociado con las regionesionizadas , se obtiene el fluJo de fotones del continuo de Lymanabsorbido por la región, por medio de la expresión (Leoueux,1979): (1-12)
donde √ es le frecuencia de le observación» Te le temperatura electrónica» Sμ le densidad de flujo y D le distancie»El flujo de fotones emitidos por les estrelles ionizantes Le se derive de L' estimando el número de fotones sue son absorbidos por helio o por árenos de polvo de le reáión» y el número de fotones oue escapan de le nebulosa sin producir ionizaciones»El fluJo de fotones del continuo de Lyman también puede derivarse ópticamente de le intensidad de la linea Hβt » teniendo en cuente oue le intensidad en el óptico este efectade por le absorción interestelar»De acuerdo con el teorema de Zanstra (1927)» el número Nβde fotones emitidos por una estrella» con frecuencias mayores oue Vβ ( Vo » limite de la Serie de Lyman)» es la sume del n· de fotones en la serie de Balmer y en los continuos de Lyman y Balmer» emitidos por la nebulosa sue le rodee»Nβ =N(B)+N(B c )+N(L t )»El n* de fotones N(Lβ, ) emitido por la nebulose es muy peauefío» lueáoi No * N(B) + N(Bc ).De acuerdo con Buráess (1958)» para regiones HII normales» el número de los fotones de toda la serie de Balmer es 2»2 veces el número de fotones en Hx » Es decir aue de la



intensidad de la linea Hoc emitida por una nebulosa puede estimarse el n* de fotones Le emitidos por las estrellas ionizantes, corrigiendo por la absorción interna de la nebulosa y por la absorción interestelar en esa dirección» La relación, teniendo en cuenta una leve dependencia con la temperatura, es (Leαueuκ, 1979)!
donde I(Hot ) es Ib intensidad observada en »

(1-13)

iii) Componente no térmica - Campos magnéticos en las galaxias
A través del flujo no térmico y de mediciones de la polarización en las partes óptica y de radio del espectro se han podido determinar la intensidad y orientación de campos magnéticos en nuestra y otras galaxias. La polarización del medio interestelar se detecta ópticamente en la dirección de estrellas» como un vector E paralelo al campo B del medio» debido a sue los granos de polvo» de forma alargada» se orientan perpendicularmente al campo B y absorben o dispersan la componente perpendicular a B de la luz de la estrella. Una observación de la radiación sincrotrónica de la misma zona» muestra la componente del campo masóetico perpendicular a la línea de la visual. La distribución de los vectores de polarización en las galaxias» corregidos por rotación de Faraday» revela la dirección de los brazos espirales. La figura I.14 muestra la polarización observada en radio en 2700
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iv) Componentes espaciales: núcleo - disco - halo
El continuo en radio de nuestra Galaxia y les galaxias

MHz en Is galaxia M31 (Beck et al», 1980)»Las partículas cargadas del das ionizado están ligadas (congeladas) al campo magnético» Esta interrelación podría ser destruida por colisiones» pero esto no ocurre en general en el medio interestelar donde las densidades son muy bajas» El origen de los campos magnéticos de las galaxias» aue son del orden de los lO'^Gsuss» es aun desconocido (ver» por ejemplo» Vallée» 1983)» Si no están relacionados con la inyección de materia en el universo - ya sea primordial mente o continuamente - tienen cue ser generados con posterioridad en las estrellas o en el medio interestelar» Los campos podrían generarse por corrientes aue actúen diferencialmente sobre electrones y protones (por eJ.» Layzer et al»» 1979)» o por efecto dínamo (Parker» 1970)»Es conocida la influencia de los campos magnéticos en la formación de estrellas» por ejemplo» en la teoríaestocástica de formación de estrellas (Seiden y Gerola» 1982)» las líneas de campo dan una dirección preferencial a la propagación de la formación de estrellas» Relacionada con este hecho esta la importancia de los campos magnéticos en la formación de la estructura espiral y la evolución de las galaxias» Beck (1983) encuentra una correlación entre los campos magnéticos y la clase de luminosidad» la cual está relacionada con la definición de los brazos espirales.



espirales o irregulares estudiadas hasta el presente presenta tres componentes^ una región central o núcleo» un disco delgado no homogéneo» y un disco grueso (o halo) máshomogéneo *La emisividad en radio del disco delgado no estarelacionada con la de la región central» depende en cambio del tipo de la galaxia, siendo máxima para tipos intermedios (Sb - Se) (Hümmel» 1981)» El cociente entre las emisividades en radio de los dos discos parece estar relacionado con las características del campo magnético de la galaxia»El índice espectral» principalmente no térmico,presenta variaciones espaciales» El disco delgado tiene estructuras discretas, térmicas y no térmicas, asociadas con regiones HII, remanentes de supernova, púlsares, etc» Se encuentra en galaxias externas eue el espectro de regiones activas de formación de estrellas es no térmico, esto puede explicarse si, de acuerdo con los modelos corrientes, en las regiones donde se están formando estrellas las más masivas explotan como supernovas relativamente pronto ("I06 a 10 % años)♦La componente de disco grueso o halo puede ser detectada en las galaxias muy inclinadas, y puede ser diferenciada de la componente de disco delgado por la variación del índice espectral, «Z , a lo largo del eJe menor de la galaxia» Típicamente oC toma valores desde aproximadamente -0»6, cerca del plano, hasta -1*0 a -1»5 en los bordes (K'lein et al», 1984)»Hasta el presente sólo ha podido detectarse esta emisión de disco grueso en las galaxias vistas de canto NGC 891, NGC 253 y NGC 4631 (Ekers y Sancisi, 1977, Alien et al», 1978, Beck
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FI6. I.16 - Despliegue de la distribución de la emisión en el continuo en 408 MHz de nuestra Galaxia (Phillips et al., 1981a,b). Este desplie­gue fue realizado mediante el ajuste de un modelo consistente en un disco delgado, con estructura espiral, a un disco grueso, a los datos de Haslam et al·(1982). Arriba se muestra una vista de canto de nuestra Galaxia, a abajo, una vista del Plano, en escala de grises, donde se in­dican las posiciones del Sol a del Centro Galáctico*



et al.» 1979» Klein et el.» 1984). Salvo en NGC 4631 laemisividad del halo es un retuerto porcentaje de la emisividaddel disco delgado.En nuestra Galaxia se detecta un disco árueso de 12 a 17Kpc de altura en 100 MHz y de 5 Kpc en 408 MHz» con elconsiáuiente aumento del indice espectral (en valor absoluto)» hacia los bordes de la Galaxia (Webster» 1978).La distribución del continuo en 408 MHz en nuestraGalaxia (Fig.1.15) fue desplegada ajustando los datos mediante un modelo sue tiene en cuenta un disco delgado con estructura espiral y un disco grueso (Phillips et al.» 1981a»b) (Fig.1.16). Estos autores encontraron aue los resultados del modelo son coherentes con la estructura espiral de nuestra Galaxia delineada por objetos de población I» y la distribución de la emisividad es compatible con un campo magnético medio de * 5 ∕λG.De estos datos se concluye aue existen electrones relativistas» con densidad bastante elevada» en regiones mucho mas amplias aue los discos masivos» Esto es consistente con la detección de rayos ¡T de alta energía en latitudes galácticas altas o moderadas (Fitchel» Simpson y Thompson» 1978).Aparte de los datos en el continuo en radio existen datos en la línea de 21 cm» en el óptico y en el ultravioleta» sobre esta componente de halo. La primera evidencia provino de observaciones de la linea de 21 cm del hidrógeno neutro» mostrando aue las velocidades de rotación de galaxias no decaen con el radio en la forma en oue seria de esperar si la distribución de masa coincidiera con la de brillo óptico (Rogstad y Shostak» 1972). La existencia de halos masivas



sería también necesaria para mantener ligados los cúmulos de galaxias» ya sue la masa detectada hasta el presente no es suficiente para superar su energía cinética interna» y para aue el universo sea cerrado (Gstriker» Peebles y Yahil» 1974)» Hasta el presente han podido ser detectados halos en el óptico en las galaxias NGC253» NGC45Ó5 y NGC4594 mediante métodos fotométricos (eg.»Spinrad et al», 1978) o fotográficos (eg.» Beck et al»» 1981)» Recientemente fue detectado un halo prominente en la galaxia M104 (Fig.1.17) mediantedigitalizacio'n de una placa fotográfica (Beck et al.» 1984)» Las medidas de color y polarización de los halos observados en el óptico aun no son suficientes para determinar si estos son de la misma naturaleza sue los halos detectados en radio» Si fueran mas prominentes en el rodo y no polarizados podrían provenir de estrellas muy evolucionadas» masivas y poco luminosas» Es probable sue haya distintos tipos de halo para distintos tipos de galaxias.Una evidencia de la existencia de una corona de gas caliente alrededor de nuestra Galaxia y de las Nubes de Magallanes fue dada por el descubrimiento de líneas de alta ionización en el ultravioleta» detectadas con el satélite IUE (de Boer y Savage» 1980)» De Boer (1984) analiza la posibilidad 
5 - M 3de un halo caliente ("10 K) y tenue (ne"10 cm ) en las Nubes de Magallanes» en base a la posibilidad de eue su energía sea provista por supernovas» Comparando el número de supernovas por arto y por unidad de masa de nuestra Galaxia con el de las Nubes» concluye aue estas tienen mayor probabilidad de formar un halo de gas caliente»El aumento» en valor absoluto» del índice espectral con



FI6. I.17 - Halo óptico de la galaxia M104, detectado mediante la digitalización una placa Illa-F tomada con el telescopio Schmidt del ESO. El Norte esta arriba, el Este a la izquierda y el campo mostrado tiene aproximadamente 34' de lado. (Beck et al», 1984).



13 alturs sobre el pleno puede deberse ya sea 3 una disminución del campo magnético, o a una disminución de la eneráia de los electrones relativistas (Allen et al»» 1978)» o a una disminución de su densidad, sue puede ocurrir por distintos procesos (Schlickeiser» 1982)»La fuente de energía de los frentes de chooue debe encontrarse principalmente en la población de los brazos espirales (p»eJ» supernovas de tipo II)» debido a la correlación existente entre el cociente entre lasluminosidades en radio y en óptico y el color de las galaxias (Klein, 1982)(Fig»I»18)» asimismo como entre el fluJo total en radio y el flujo en Hβi (Kennicutt, 1983)» Esta última correlación es mucho mas clara aue entre fluJo total en radio y magnitud visual absoluta»Los datos existentes hasta el presente no permiten discernir cual es el mecanismo por el cual se aceleran e" hasta el halo, a varios kiloparsecs de su probable lugar de origen en el disco»Holman et al. (1979) proponen sue los electrones de los rayos cósmicos pueden propagarse desde su lugar de formación. con velocidades de hasta 1000 Km/s (mayores sue la velocidad de Alfvén), por lo sue dentro de su vida media, de * 2 lO^años (García Muñoz et al», 1977), podrían recorrer distancias de varias veces la separación entre los brazos espirales.Otra posibilidad es sue en la emisión sincrotrónica intervengan no solo los electrones relativistas esectados por las supernovas sino también los protones (Felten, 1968). Si los protones colisionan con el medio interestelar pueden sufrir una serie de decaimientos aue finalizan con la producción de



un electrón y un positrón. Lueáo la emisión sine retrónica observada en galaxias no reproduciría la distribución de fuentes primarias de eneráis» como los remanentes de supernova» sino la distribución homogénea del gas interestelar tenue y caliente» La existencia de este proceso estaríatambién indicada por la correlación oue se encuentra entrelas distribuciones de rayos fS' ⅛ de la emisión en 408 MHz(Haslam et al»» 1991)»Lerche y Schlickeiser (1981) proponen un modelo con un viento galáctico por el cual e“ relativistas y campos magnéticos son levantados del disco al halo produciendo alli radiación sincrotrónica. Este modelo se basa en la recientemente reconocida violenta naturaleza del medio interestelar. Observaciones de rayos X livianos y líneas 0ΠΖ en absorción indican cue hasta un 80% del medio interestelar consiste en un das tenue (n, " 10* cιs-i ) y caliente (T "10 K) (McKee y Ostriker, 1977)» mantenido por explosiones de supernovas y vientos estelares. La presión de este das es mayor sue la de los otros componentes del medio conduciendo a una eyección de das caliente hacia el halo. Debido al acoplamiento entre el plasma caliente y el campo magnético éste también es eyectado del disco, forzando a su vez a los rayos cósmicos a seguir la corriente hacia el halo. Mediante este modelo Lerche y Schlickeiser (1981) realizaron predicciones de hechos observables. Por ejemplo, una diferencia entre la existencia (halo dinámico) o no (halo estático) de un viento galáctico, es ctue en el caso de halo dinámico existe una frecuencia a partir de la cual se produce un cambio Δoi≈O.5 en el índice espectral (Fiá.1.19). Esta Quebradura



FIG. I.18.- Gráfico del cociente entre las luminosidades en radio 
y en óptico, ∏2.⅛ f versus el color intrínseco B-V, para distintos tipos de galaxias. Los rectángulos indican los apartamientos r.m.s» de cada subgrupo. Están indicados con puntos algunos objetos cono­cidos de cada subgrupo. (Klein, 1982).

FIG. I.19 - Gráfico de la variación del índice espectral de laradiación sincrotrónica, con la altura sobre el Plano Galáctico. La línea llena representa los modelos de halo estático o dinámico para altas frecuencias, la línea de segmentos, el modelo de halo estático para bajas frecuencias, y la línea de segmentos y puntos, el modelo de halo dinámico para baJas frecuencias, p es el índice espectral de los electrones inyectados en z=0, y a es la potencia en la dependencia del coeficiente de difusión con la energía de los electrones. (Lerche y Schlickeiser, 1981).



FIG. I.20 - Espectro integrado en el continuo en radio de algunas galaxias vistas de canto» Para mayor claridad los espectros se mues­tran eetuiespaciados. Se indica el factor de escala necesario para obtener las densidades de■fluJo verdaderas para cada galaxia. (Kleir et al., 1984).



parece haber sido observada en NGC 4631 y no en otras galaxias(Fig.I.20) (Klein et al», 1984), por lo aue hasta el sólo en NGC 4631 has indicios de un viento galáctico» presente



CAPITULO II
HIDROGENO NEUTRO EN LA NUBE MENOR DE MAGALLANES



II. 1 INTRODUCCION
Estudios de los diferentes objetos oue componen Ib Nube Menor de Magallanes h3∩ demostrado oue tiene una Sran extensión a lo lardo de la visual y oue su estructura no es simple* Se encuentra oue a lo lardo de la visual los objetos se distribuyen en dos o mas árupos de distinta velocidad radial,en la mayor parte del area de la galaxia* Esta separación en grupos de distinta velocidad ha sido encontrada en estrellas supervisantes> regiones HII» nebulosas planetarias» y en la línea de 21 cm*La cantidad y precisión de los datos actuales aún no es suficiente como para comprender la estructura de esta galaxia* Diversos modelos han sido propuestos para explicarla» en la sección II*3*d se discuten algunos modelos como el de de Vaucouleurs y Freeman <1972)» Quienes clasifican a la NmM como una galaxia de tipo SB(s)m» el de Mathewson y Ford (1994)» Quienes proponen oue se trata de una galaxia fragmentándose en dos partes» etc*El análisis de los perfiles de la línea de 21 cm es particularmente necesario en el caso de la NmM» en oue la galaxia esta muy inclinada» y no es posible conocer su estructura a través de su proyección en el plano del cielo*La primera detección de la línea de 21 cm en las Nubes de Magallanes fue comunicada por Kerr» Hindman y Robinson (1954)» Quienes encontraron una cantidad sorprendentemente elevada de hidrógeno neutro asociado con estas galaxias» particularmente con la Nube Menor*Las primeras observaciones detalladas de la línea en la



NmM fueron realizadas por Hindman y Bslnaves (1967)» Quienes observaron la zona 0,<. oc <¿23°, -76'≤ ¿ i-70,con el reflector de 64 m de Parkes, Australia» con una resolución en velocidades de 8km∕s♦ El ruido medio en los perfiles obtenidos en este relevamiento fue Tr∙mt = 1»1 K. Los datos fueron publicados en forma de isofotas por Hindman y Balnaves (1967) y 'analizados por Hindman (1967)»Con el fin de contribuir al conocimiento de la estructura a lo lardo de la visual de la NmM y de su conexión con el puente y la Corriente de Madallenes se realizó en el IAR, en el año 1976» un nuevo relevamiento de la línea de 21 cm. Este relevamiento fue realizado con mayor resolución en velocidad, mayor sensibilidad» y cubriendo una mayor extensión hacia el Este, oue el realizado por Hindman y Balnaves (1967)» Posteriormente Mathewson et al. (1979) observaron la zona del puente entre las Nubes» con alta sensibilidad y resolución espacial» utilizando la antena de 64 m de Parkes. Los resultados de estas observaciones aun no han sido publicados en detalle. La zona de la Nube Menor fue también reobservada con el radiotelescopio de Parkes, con mayor resolución espacial (15' ) y mayor sensibilidad (T,,∙j. =98K ) , pero con menor resolución en velocidad (8.2 km/s) (McGee y Newton, 1982).Los datos obtenidos en el IAR fueron publicados por BaJaJa y Loiseau (1982) en forma de isofotas, en distintos tipos de cortes de la dalaxia en el espacio (X,Y,Vr ). El análisis de estos cortes es fundamental para el conocimiento de la estructura y cinemática de la Salaxia. Parte de este material fue empleado en algunos estudios sobre la NmM (Loiseau y BbJbJb, 1982, BaJaJa y Loiseau, 1982, Mathewson y Ford,



II.2 - ADQUISICION Y PROCESAMIENTO DE LOS DATOS
II.2.a - Radiotelescopio para la línea de 21 cm del hidrógeno neutroLbs observaciones de la línea de 21 cm en la NmM fueron realizadas en el IAR, durante el año 1976, con la entena I y el receptor con oue contaba el IAR en ese momento. Se describen a continuación las tres partes de las aue constaba el radiotelescopio! antena, receptor y sistema de adouisicidn de datos. Más detalles del receptor y la antena I fueron descriptos por Filloy (1981).

1984)♦

i) AntenaLa antena I es una antena parabólica de 30 m de diámetro, con montura ecuatorial. Tiene posibilidades de movimiento lento y rápido en las direcciones Norte-Sur, entre -90*y -9* en declinación, y Este-Oeste, entre -2h y +2i, de a'ngulo horario. La velocidad del movimiento lento al Oeste esta calibrada de manera de permitir el seguimiento de fuentes.El lóbulo principal de la antena podía aproximarse por una Gaussians bidimensional cuyo ancho a potencia mitad, AHPM, era de 0Í51 en el plano E y de 0.49 en el plano H. El ángulo sólido del haz era entonces (fórmula 6-172, Krauss, 1966)! íl'; = 1.133 AHPMg AHPMh = 8.6 10’5 ster.El primer lóbulo lateral se encontraba 20dB por debajo
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del principal» Las "temperaturas de antena" eran relativas a una fuente de ruido constante de *10K» Debido a oue la temperatura de la fuente de ruido no se conocía con precisión» la relación entre la "temperatura de antena" a la temperatura de brillo se obtuvo calibrando con observaciones del Polo Sur Celeste (PSC)» para el cual se adoptó T =34.4K. En base a estos datos se estimó la eficiencia de haz en 0.72 a la eficiencia de antena en 0.62.
ii) ReceptorEn la fidura II.l se muestra el diagrama en blooues del receptor con sue contaba el IAR antes del arto 1979. El alimentador» ubicado en el foco primario de la antena» era un dipolo orientado en la dirección N-S» El cabezal del receptor estaba formado por un amplificador parametrico» una llave Dicke cue conmutaba constantemente la señal del cielo con la de una resistencia de carda a temperatura ambiente» y un modulador de Sananoia oue permitía balancear los niveles de estas dos señales» En el primer mezclador la frecuencia de la señal del cielo era bajada a 30 MHz» mediante la mezcla con la señal de un oscilador aJustable. En la sala de control la señal era mezclada con la de un oscilador de frecuencia fiJa en 28 MHz. La temperatura del sistema sobre un punto frió era de 250K.El esrectrómetro consistía en un banco de 56 filtros de 10 kHz (2 km/s) de ancho» espaciados entre sí en 18.9 kHz (4 km/s)» por lo cue para tener un cubrimiento completo del espectro era necesario hacer dos mediciones con el oscilador local desplazado en 9.9 kHz (2 km/s). Los datos de cada canal eran tomados en forma sucesiva por una llave rotatoria aue



completaba el ciclo en 73 seá
iii) Sistema de adquisicion de datosA la salida de la llave rotatoria, luego de un conversor analógico/digital, los datos eran registrados en tarjetas perforadas y reducidos en la computadora IBM/360 de la Universidad de La Plata.

II.2.b - OBSERVACIONES
Fue observada durante el año 1976 la zona 0* <<30β ,-76 P 3 ^-70° , mediante barridos en declinación constante (en transito), cada 0*25 en declinación. El tiempo de integración fue de. 90 sed en cada punto. Este tiempo representa un desplazamiento de 0Í37 en ascención recta, lo cual implica oue, por ejemplo, en á=-73p , se obtuvieron 4.6 puntos por AHPM.Para cada declinación fueron hechos dos barridos con frecuencias del oscilador local separadas en 47.4 kHz (10 km/s). Los perfiles de los dos barridos podían entonces intercalarse para obtener perfiles completos de 104 puntos espaciados en 2 km/s♦ Aproximadamente 5000 perfiles fueron observados de esta manera.El PSC fue observado por lo menos cada 4 horas con fines de calibración.Las velocidades, referidas al sistema local de referencia



(LSR), cubrían el rsnáo -50 km∕s≤ Vlsr ≤250 km/s.

II.2.c - REDUCCION DE LOS DATOS
Los datos fueron reducidos siguiendo las etapas ctue se describen a continuación»

i) Correcciones y ajuste de línea de base}Se corriáieron diferencias de ganancias entre los canales y se aJustó una línea de base recta definida por al menos 5 canales libres de hidrógeno a cada lado del perfil»Fue necesario analizar individualmente losaproximadamente 5000 perfiles obtenidos» ya sue pequeños errores sistemáticos en la frecuencia o en e.l ángulo horario se hacen importantes en las observaciones de la NmM debido a los elevados gradientes de temperatura sue presenta» Los errores sistemáticos pudieron ser corregidos comparando las dos series de barridos» con distinta frecuencia» aue se hicieron para cada declinación» En los casos dudosos se realizaron observaciones adicionales» 
ii) Calibración:La escale de temperaturas se obtuvo a partir de la fuente calibradora (PSC)j para la cual se adoptó una temperatura de brillo de 34»4K * Con esta escala la temperatura de brillo del punto standard S9 de la UAI resulta de 80K» Esta escala de



temperaturas está en buen acuerdo (meJor sue el 2Z) con la escale utilizada por Kerr et al» (1976)? Quienes comparan el PSC con el punto standard S8 de la UAI? el cual no puede ser alcanzado por la antena del IAR.
iii) Reconstrucción de los perfiles»Durante la observación en transito? al tardar la llave rotatoria 73 seá en recoser sucesivamente la información de todos los canales? dentro de cada perfil hay información de distintos puntos del cielo. Para reconstruir un perfil para cada punto se interpolaron para cada canal los datos de los puntos contiguos? mediante un polinomio de tercer grado.
iv> Interpolación a coordenadas rectangulares standard X?Y?Los perfiles de la red rectangular en coordenadas ecuatoriales oí.?¿ fueron interpolados a una red rectangular en coordenadas del cielo X ? Y con el fin de poder construir mapas de contornos del HI sue puedieran ser comparados con placas fotográficas? mapas de Hβt ? etc. El sistema de coordenadas standard o de placa fue recomendado por Wesselink (1959) como especialmente adecuado para la identificación de objetos en las Nubes de Magallanes.La transformación de coordenadas ecuatoriales oí ?á a coordenadas standard X?Y surge de proyectar un sector esférico centrado en las coordenadas "de centro de placa* oí, ? S, ? sobre un plano perpendicular 3 la esfera en dicho centro. Las fo'rmulas de transformación son (Smart? 1931)?



lue≡ioJ i LU T es el conjunto de datos» obtenidos en una o.grilla de espaciado T ,La transformada de Fourier de la función M es la función escalón» nula para u1+v,>stt > y su rol es aislar» en el

J4 es la función de Bessel de primer orden.
donde:

Para la NmM se adoptó un centro de coordenadas c<,< 1950) = 15°» <5 < 1950) ≈-73* * Los datos fueron interpolados a una red rectangular de coordenadas standard de espaciado ΔΧ = 0**113 y ΔΥ = 0**114.Como se mencionó anteriormente los gradientes de temperatura son muy pronunciados en la NmM por lo sue es importante realizar una interpolación adecuada* La interpolación realizada se basó en el método descripto por Bracewell y Roberts <1954) y Bracewell <1956)» por el cual puede obtenerse la temperatura en cualouier punto del cielo manteniendo la maxima información contenida en los datos* Para esto» de acuerdo con el teorema fundamental del muestreo» los datos deben haber sido tomados por lo menos cada fe/2» donde sc=l∕<ft es la frecuencia espacial de corte del diagrama de antena. Para la antena I del IAR se tenía ^ft=1.12 x 0?5 = 0*56» de modo sue la condición del teorema fue cumplida con exceso* Las componentes de frecuencia espacial mayor aue la de corte son "invisibles". Salvo estas componentes la temperatura en cada punto puede encontrarse mediente la convolución de la muestra de datos con la función H*



producto T-(u»v)* I 1 j(⅞u∣zv)> a la transformada de la cv * temperatura de antena» Tq∕u>v). En la practica en vez de M suele utilizarse una Gaussians bidimensional de dispersión <⅞ » cuya transformada» de dispersion l∕<r1 » cumpla el mismo rol eue la transformada de M.En el presente caso se convolucionaron los datos observados con una Gaussisna de dispersión 0*=0»19» el cual es un valor de compromiso entre dispersiones mayores» sue alisarían demasiado a los datos» y dispersiones menores» cuya inversa sería demasiado árande como para eue fβ, Quede suficientemente bien aislada.Se pudieron obtener de esta manera las temperaturas en la ≤rilla rectangular en coordenadas X»Y» La resolución espacial ouedó reducida a AHPM'=2»355 ( <⅞ l + G"ji )zz=0.β67*El ruido rms en cada canal resulto de aproximadamente 0»7K»
v) Transformación de velocidades*Las velocidades fueron referidas al sisteme local de referencia (LSR)» y lueáo fueron corregidas por la rotación del LSR con respecto al centro de nuestra Galaxia» utilizando la relación»

donde l»b son 1-as coordenadas galácticas del punto»



II .3 RESULTADOS Y DISCUSION
II.3.a - Mapas de la distribución del hidrógeno neutro

Los perfiles reducidos» en la red de coordenadas X»Y, fueron utilizados para producir mapas de contornos de la ditribución espacial s en velocidades del HI» En las fisuras II.2 3 II.4 se muestran alSunos de estos mapas donde las velocidades están referidas al GSR s el intervalo entre contornos es de 3K de temperatura de brillo»En las fisuras II.2.<β-c) se muestran mapas de contornos de temperatura de brillo constante? en coordenadas X»Y» a velocidades constante» cada 8 km/s»En las fisuras II.3(a»b) se muestran ιτ∣8p5s de contornos de V<jsr versus X, cada 0.6 en Y.En las fisuras II.4(a-c) se muestran mapas de contornos de versus Y» cade 0*6 en X ♦InteSrando los perfiles de cada punto se obtuvo la distribución de la densidad total del HI a lo larso de la visual. En la fisura II.5 esta representada esta distribución en unidades de átomos cm^z . El número de atomos de hidróseno neutro en una columna ópticamente delSada de 1 cmt de sección» para cada punto de la srilla» se encontró mediante la expresión (sección 1.2) í
donde la inteSral» sue es el área bajo cada perfil» fue estimada sumando las temperaturas de cada canal» s



FIG» II.2(a-c) - Mapas de contornos de temperaturas de brillo para V6íR constante, en el sistema de coordenadas rectangulares X,Y, centrado en ot (1950) = 15o , ¿ <1950)=-73β * El Norte es arribe w el Este a la izouierda» El primer contorno y el intervalo entre contornos son de 3K de T∣j ♦







FIG. II.3(a-b) -V⅜5R versus X, a como en la fisura Maras deY constanteII .2. contornos velocidad-posición de Los niveles de los contornos son





FIG. II.4<a-c> -vβs∕ζ versus Yj a como en la figura Maras de contornos velocidad-posición de X constante. Los niveles de los contornos son II .2.
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multiplicando por el ancho de los canales, Δ v=2 km/s.En general se encuentra buen acuerdo entre los mapas del presente trabajo y los mapas a Vfi5κ=cte. y a ¿ =cte., publicados por Hindman y Balanaves (1967), si se tiene en cuenta Que estos autores adoptaron un valor de 21ó km/s para la velocidad de rotación áslsctics» Hay, sin embargo, dos ventadas en nuestros mapas. Por un lado la mejor resolución en velocidades permite una mejor determinación de la curva de rotación y una mejor separación de las componentes a lo largo de 1a visual.Por otra parte nuestros mapas, aunctue con menor resolución espacial, tienen mayor sensibilidad, y han sido realizados en una zona mas extensa hacia el Este. Esto permitió detectar con claridad varias extensiones de HI.

La mayoría de los perfiles de la NmM presentan dos, tres y hasta cuatro componentes principales en velocidad. Esta multiplicidad solo se encuentra, en galaxias normales, en casos de grandes inclinaciones, y en pesencia de alabeos de sus discos.Previamente al estudio cinemático detallado, basado en el análisis de estas componentes, es posible estudiar el movimiento global de la galaxia analizando las velocidades

II.3.b - Análisis del movimiento global de la NmM



i) Contornos de velocidad medians constanteEn cada perfil de la grilla se calculó la velocidad mediana» ees3ndo la velocidad en cada canal con 13 temperatura» y se construyó un mapa de contornos de velocidad mediana constante (Fig.II.6). Este mapa debe ser analizado en conjunto con el de la distribución de HI (Fig.II.5). Se encuentra sue las curvas de velocidad constante de la NmM son semejantes» si no se tienen en cuenta algunas perturbaciones» a las oue se encuentren en galaxias espirales normales (Fig.I.ll). Las perturbaciones principales son dos. Una se produce en la dirección de la región K1 y mas al Sur» con velocidades mayores aue las Que corresponderían a curvas simétricas. La otra ocurre en la zona Noroeste de la galaxia» con velocidades menores oue las oue corresponderían.A pesar de estas asimetrías es posible estimar el eJe mayor de la galaxia como el eJe de "simetría* a lo largo del cual ocurre el máximo gradiente de velocidades.Se determinó el ángulo de posición del eJe oue cumpliera con esta condición» y oue pasara por el mínimo claramente definido en la figura II.6 (en X*~1.7 » Y*-l*)» obteniéndoseί P.A. = 57*+l*.Se determinaron las coordenadas del centro de rotación como las del punto medio entre los puntos de máxima y mínima velocidad del eJe mayor» obteniéndose} Χ=0Ϊ2+0Γ1, Y≈0.4+0Tl. Las coordenadas ecuatoriales para este punto resultaron! eiH50 =15÷4 +0.2 » <5ιqso =-72.β77 +0.°05 ♦Se estimó al centro de masa de la distribución del hidrógeno neutro» encontrándose oue sus coordenadas X "0Í3 ,
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FIG. II.7 - Curva de rotación construida con las velocidades medianas de los perfiles de una banda de 0.5 a ambos lados del eJe mayor.



ii) Curva de rotación

Y*-0*2» no coinciden con las del centro de rotación. Esta diferencia podría explicarse si se tiene en cuenta aue los objetos mas masivos tienen su centro de distribución mas al S.O.. Es evidente aue la NmM no es un sistema cerrado sino aue ha sido perturbado por la Nube Mayor de Magallanes» como lo demuestre la existencia de la región K1 y el Ala hacia el S.E.» y el hecho de aue los centros de distribución de los distintos componentes no coinciden (Fig.II.8).
Las galaxias espirales normales presentan la forma de un disco achatado» cuya rotación se hace evidente por la existencia de un gradiente de velocidades a lo largo del eJe mayor» dependiendo este gradiente de la inclinación de la galaxia (Fig.I.ll). La figura II.6 muestra claramente aue la NmM también posee un gradiente de velocidades. Interpretando este gradiente como debido a rotación global de la galaxia» se construyó 13 curva de rotación en base a las velocidades medianas de los puntos aue estuvieran a menos de 0*5 de distancia del eJe mayor. La curva encontrada se muestra en la figura II.7. Las velocidades representadas son las velocidades radiales» para obtener las velocidades de rotación es necesario corregir por la inclinación multiplicando por el factor cosec i* 1.05.Efectuando peoueftas variaciones de la posición e inclinación del eJe mayor se comprobó cue las estructuras de la o *curva no se deben a efectos geométricos producidos por una mala determinación del eJe mayor.Se ajustó a los puntos de la curva un polinomio de tercer



grado oue permitió determinar Ib componente b lo largo de Ib visual de la velocidad sistematice de le áalsxis» con respecto al centro de nuestra áalaxis» v sis ~ 16+2 km/s.La velocidad máxime de rotación de Ib NmM? corrigiendo por una inclinación i*70β ? se estimó en v -, = 38 + 2 km/s. Esta velocidad difiere muy poco de la encontrada por Hindman (1967)? vτnj∙χ =36 km/s. La velocidad sistemática encontrada por dicho autor? corregida por la diferencia en la constante de corrección al GSR oue utilizó (Vβ=216 km/s)? es también de 16 km/s. Las coordenadas del centro de rotación y el ángulo de posición del eJe mayor encontrados por Hindman son? en cambio? diferentes? probablemente debido a eue sus datos fueron obtenidos con menor sensibilidad y resolución en velocidad.La velocidad ma'xima de rotación es de las más badas encontradas en galaxias? coherentemente con su tipo tardío (T*9.5)? ya eue de acuerdo con la relación propuesta por Brosche (1971) para galaxias espirales e irregulares? la velocidad de rotación es inversamente proporcional al tipo. Una correlación mas estrecha existe entre el parámetro Λ = (T+L)/1O? donde L es la clase de luminosidad? y la velocidad de rotación de les galaxias. El valor de este parámetro para la NmM es Λ = 1.65. Para galaxias con este valor de Λ ls correspondiente velocidad maxima de rotación es vwi-jf = 80 + 20 km/s? aproximadamente el doble de Ib velocidad máxima de la NmM. Esta diferencia podría deberse a eue la rotación de la NmM es frenada por la interacción con la NMM.La curva de la figura II.7 presenta algunas irregularidades con respecto al polinomio de 3’ grado ajustado. En el extremo izeuierdo se apartan de Ib curva algunos puntos



FIG. II.8 - Centros de distribución de distintos objetos de la NmM (Brúck, 1975). . El centro y los eJes del elipsoide están delineados por la distribución de los pequeños cúmulos abiertos.

FIG. II.9 - Curva de rotación de la Nube Mayor de Magallanes (Rohlfs et el», 1984).



FIG» II»10 Curva de rotación de NGC 4027» Las líneas puntedas indican el polinomio ' de tercer grado ajustado, mostrando el corrimiento entre el centro de simetría C', y el centro de la barra, C. (de Vaucouleurs et al», 1968)»



FIG. II.11 -Dependencia del achatamiento de las galaxias con Tipot R = D∕d versus Tipo. (Heidmann et al . , 1971) el

FIG. II. 12-Curva de rotación de NGC 4631 mostrando residuos sistemáticos interpretados como apartamientos del movimiento circular. (G. y A. de Vaucouleurs, 1963).



iii) Calculo de la masa del hidrógeno neutroLa masa de hidrógeno neutro asociado con la NmM se obtuvo calculando las áreas baJo los perfiles de la línea de 21 cm, en el rango de velocidades asociado con la galaxia. La relación

oue provienen del extremo N.E» de 13 Nube» cuya mayor dispersion puede deberse 3 le beds intensidad de los perfiles de 13 zona. Estos puntos podrísn estar asociados 3 13 Corriente de Magallanes» o por lo menos mas perturbados sue la parte central de la Nube» Ls zona central presenta un3 sección casi horizontal aue puede deberse s perturbaciones del tipo de las oue se encuentran en galaxias barreadas SBm muy inclinadas» cuando la barra no es perpendicular b la línea de la visual» como ocurre con NGC 4631 (de Vaucouleurs y de Vaucouleurs» 1963) (Fig»II»12)» NGC 4027 (de Vaucouleurs et al»» 1968) (Fig»II.10)» o la Nube Mayor de Magallanes (Rohlfs et al», 1984)CFid»II»9)♦ Este efecto» cue también ha sido observado en galaxias espirales barreadas normales como NGC 5728 (Rubin» 1980)» indicaría fluJo de das hacia afuera de la barra.En el extremo derecho de la curva aparece una ondulación como las aue se encuentran al atravezar zonas de brazos e interbrazos de nuestra y otras galaxias» y aue Fishmish (1981) interpreta como debidas a una diferencia en las velocidades de rotación entre los objetos de Población I de los brazos y los objetos de Población II del disco. Este podría ser el caso de la NmM» ya aue el módulo de la velocidad de rotación disminuye alrededor de X*-2o» Y*-l?7» donde hay una disminución de la densidad de hidrógeno neutro y de hidrógeno ionizado (Fid♦III♦2)»fBroten» 1972) a lo lardo de la visual»



entre las áreas baJo los perfiles y la masa de HI» en unidades de la masa del Sol, esta' dada por (sección 1*2) t

donde se supone aue la profundidad óptica de la fuente es ρeouefta <T5<<l)p D es la distancia en pc, x,y la posición del punto en arados» y vr la velocidad radial en km/s. La inteáral puede aproximarse por las sumas de las temperaturas de los canales de cada perfil» sumadas sobre todos los puntos de la drills. Adoptando para la NmM la distancia de 66 kpc (Azzopardi» 1981)* se obtuvo una masa de hidrógeno:
Si se considera aue la abundancia del helio es aproximadamente el 30% de la del hidrógeno* la masa de das de la Nube resulta! Mλ,- * 8.7 10® .

iv) Masa total de la NmMHindman (1967) estimó la masa total de la NmM considerándola como un disco plano de 2.6 kpc de radio» oue rota con velocidad anáular uniforme. Lueáo realizó una corrección de un 20% para tener en cuente el espesor de la Galaxia y la existencia de velocidades turbulentas» obteniendo: M-r ≈ (1.5+0.3) 10, . En el presente trabado» de los parámetros utilizados por Hindman en la estimación» el único diferente es la distancia adoptada para la NmM. Utilizando 66 Kpc la masa total serial
El cociente entre la masa de hidrogeno neutro y la masa



total, *0*4, es extremadamente elevado» Este efecto puede explicarse si parte del HI detectado se encuentra asociado con las protuberancias en la dirección del puente a le Corriente de Magallanes, donde la formación de estrellas ha sido escasa o nula» Se encuentra ademas sue muchos elementos a moléculas de la NmM son subabundantes con respecto al hidrógeno, si se compara con las abundancias encontradas en nuestra Galaxia» Se ha detectado, por ejemplo, emisio'n de CO de intensidades dos a seis veces menores sue los valores típicos de nuestra Galaxia (Rubio et al», 1984)»
v) Inclinación de la NmM:En base a observaciones fotométricas de la NmM, de Uaucouleurs (1955) encuentra sue el cociente entre los diámetros menor y mayor del elipsoide observado es G≈b∕a=0*42* Este cociente esta probablemente sobreestimado debido a la presencia de la región Kl. A partir de las mismas isofotas, evitando la contribución en la dirección de Kl se puede estimar un cociente g"0»3ó» De acuerdo con Heidmann et al» (1972) las galaxias tienen un cociente de ejes (espesor) Que depende del tipo (Fig.II.ll), Para la NmM el cociente intrínseco sería g *0»22» La inclinación del plano de la galaxia con respecto aOla línea de la visual, i, puede entonces obtenerse mediante la relación!

Con estos datos se encuentra sue la inclinación de la NmM es de 73° o mayor» 
vi) Relación masa de HI-Luminosidad:



Lb Luminosidad en el azul de una galaxia con respecto a la del Sol puede calcularse en base a la expresión dada por de Vaucouleurs et al» (1976)ilog Lβ= 2 log D - (Bj -5.41) x 0.4 +10.donde D es la distancia en Mpc ♦ Para la NmM se obtuvo!La =8.3 10, Leluego♦
Este cociente es independiente de la distancia por lo ttue representa una propiedad intrínseca bien determinada de las galaxias» Se encuentra» mediente estadísticas realizadas con distintos tipos de galaxias» aue este cociente aumenta hacia tipos mas tardíos (Balkowski» 1973). Este cociente se interpreta como el tiempo característico durante el cual el HI se consume en la formación de estrellas. Se interpreta oue las galaxias de tipo tardío como la NmM no son mas Jovenes sino oue el proceso de formación de estrellas es menos efectivo» por lo oue tardan mas tiempo en consumir su hidrógeno (Se'rsic» 1982).

II.3.c - Estructura y cinemática de la NmM en base a los datosdel HI 
i) Análisis en componentes de los perfilesLos perfiles de alta resolución en velocidad de la línea



FIG» II∙13 - Descom
posició

n en componentes
 Gaussianas de un

 perfil de la NmM»



de 21 cm» obtenidos ears la NmM» permiten distinguir en algunos puntos 4 o más componentes a lo largo de la visual (Fig»II»13)»Estas componentes aparecen claramente separadas en algunos puntos» pero en otros su superposición hace difícil su identificación» Con el fin de estudiar la distribución de las componentes se realizó una descomposición en Gaussianas de los perfiles en una grilla de 15 por 11 puntos en X, Y» En los puntos donde las componentes aparecen mezcladas la descomposición no es unívoca? se adoptaron entonces los siguientes criterios para realizarla?- Se supuso oue todas las componentes tienen anchos del orden de los encontrados en los perfiles simples» de 20 - 30 km/s»- Se tuvo en cuenta oue la distribución espacial de las componentes tiene oue tener una continuidad oue está dada por el poder resolutivo de la antena con la oue se obtuvieron los datos» Las componentes encontradas a lo lardó de la Nube pueden separarse en cuatro grupos atie presentan un baJo Gradiente de velocidades en toda la Galaxia» Las velocidades medias de estos 4 árupos son V<3sft = -28» -9» 25 y 50 km/s respectivamente» Las distribuciones espaciales de estas componentes se muestran en las figuras II»14»<a-c>»Puede apreciarse aue las velocidades extremas» positiva y negativa» se distribuyen a lo largo del e Je mayor de la galaxia» casi sin superposición» Las componentes de velocidad intermedia se extienden en toda la galaxia» salvo en la parte Noreste» mostrando las dos componentes en velocidad sue posee el Ala» Mapas de de la zona internube (e»g» Mathewson et al.»
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1979) muestran ctue este desdoblamiento persiste hasta la Nube Mayor (Fig.1.9). Comparando las dos componentes de velocidad intermedia puede verse aue el complejo Kl, de velocidad *25 km/s, tiene mayor velocidad aue la región aue se extiende al Norte y el Este de Kl, aue denominaremos Kl ' .Los mapas de las tres componentes de menor velocidad muestran alrededor de X*-2.5, Y*-1.5, una' estructura auetambién tiene contraparte en el continuo, probablemente térmico, (FiS.III.9), y aue estaría asociada con emisión en el azul encontrada en esa zona por ElsSsser (1959). El mapa de *-9 km/s muestra ademas dos peaueñas protuberancias al Sur y al Norte de la emisión mencionada, parte de estas emisiones podría estar fuera del plano ecuatorial de la galaxia, como ocurre con 13 extensión del Ala .
ii) Comparación con velocidades y distancias de otros objetosDiversos trabajos realizados en las últimas de'cadas dieron como resultado el conocimiento de las velocidades de algunas regiones HII, estrellas supergigsntes, nebulosas planetarias y líneas de calcio interestelar, así como también la distancia de estrellas supersivantes. Estos datos, en conjunto con los de la línea de 21 cm, son los oue permiten conocer la estructura de la galaxia a lo largo de la visual,La recopilación de estos datos hasta el año 1977 fue realizada por Maurice (1979). La figura 11.15 muestra sus resultados, basados en los datos de 35 regiones HII observadas por Feast (1970) y Smith y Weedman (1973), de 12 nebulosas planetarias observadas por Feast (1968) y Webster (1969), y de
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67 estrellas supervisantes observadas por ArdeberS y Maurice (1977» 1979), Buscombe y Kennedy (1962), Dubois (1975)» Feast» Thackeray y Wesselink (I960)» y Westerlund, Danziser y Graham (1963)»En la fisura 11*15 se indicaron ademas las velocidades de las componentes de HI descriptas en la sección anterior» corresides por la diferencia del valor adoptado por Maurice (1979) para la velocidad de rotación Salactica a la distancia de Sol (Ve = 250 km/s)* Se observa aue los objetos ópticos presentan velocidades similares a las de las tres componentes de menor velocidad, principalmente a las de velocidad intermedia» oue son también las mas extendidas e intensas en HI* Las componentes de HI de velocidades maxima y mínima tienen una muy débil contraparte de reSiones HII y estrellas supervisantes ya ttue se extienden en las zonas ópticamente mas debites da la Salaxia» y las velocidades de los pocos objetos de esas zonas no han sido aun medidas.El námero de estrellas superSiSantes y reSiones HII con velocidades medidas no es suficiente como para hacer un análisis de la distribución espacial de los cuatro Sγupos de velocidades, por lo oue sólo se analiza la distribución de los objetos de velocidad positiva y neVativa. En las fisuras 11*16 y 11*17 se muestran estas distribuciones. Los datos de velocidades de estrellas supervisantes fueron ampliados utilizando los datos del cataloSo de Azzopardi y ViSneau (1982) *InvestiSaciones sobre la distancia de estrellas supervisantes de 13 NmM fueron realizadas por ArdeberS y Maurice (1979), para 21 estrellas y por Azzopardi (1981), para



FIG. II.16 - Distribución de las regiones HII con velocidades radiales (V6sκ > positivas, Φ, s negativas, El mapa de regiones HII es de Davies et al. (1976), y las velocidades fueron medidas por Feast (1970) y Smith y Weedman (1973).



FIG* II.17 - Distribución de las estrellas supergigantes con velocidades radiales positivas, +, y negativas, ·, de los catálogos de Ardeberg y Maurice (1977) y Azzopardi y ViSneau (1982). Las coordenadas son de 1975.

FIG. II.18 - Contornos de brillo integrado de la línea de 21 cm obtenidos ^^pof Hindman (1967). Se indica la ubicación de las tres cáscaras de gas en expansión propuestas por dicho autor.
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165 estrellas» En la figura 11.19 se muestran los resultados de Azzopardi (1981), aue son los mas completos»La región Kl aparece claramente diferenciada, en distancia y en velocidad, de la región aue se extiende al Norte y al Este (K1'). La region Kl es mas cercana y de velocidad mas positiva. En la resion del Ala no existen mediciones de distancia pero los datos de Ardeberg y Maurice (1979) muestren dos grupos de distinta velocidad.Las conclusiones de Azzopardi (1981) son las siguientes?- La parte Suroeste es la mas cercana.- La región Kl esta mas cerca aue la distancia media del disco.- La zona donde la extensión a lo lar≤o de la visual es mayor es la del Noreste del cuerpo principal, alrededor del punto A de Johnson (1961).La distribución de estrellas OB presenta una brecha coincident^ con la zona donde Hodge y Snow (1975) pudieron detectar galaxias brillantes y lejanas, y Hodge (1974b) y Brftck (1975) encontraron deficiencias en la distribución de cúmulos.- La parte SO aueda dividida en dos grupos de diferente distancia por el filamento de absorción encontrado por de Vaucouleurs (1955), el grupo del Sur sería el mas cercano.En base a los datos del HI y a los nuevos datos ópticos mencionados en esta sección, se discuten en la sección siguiente los posibles modelos para la estructura y cinemática de la NmM.
iii) Discusión sobre la estructura y cinemática de la NmMTal como se mencionó en la introducción (sección 1.1) 



numerosas variantes hsn sido propuestas para explicar la estructura de la NmM, ninguna de las cueles ha resultado hasta el presente completamente satisfactoria» Se describen a continuación los mas importantes de estos modelos»Johnson <1961) propuso la estructura oue se muestra en la figura 11*19, a la eue denomina brazo, a pesar de su forma distorsionada, poreue esta trazada por objetos de población I, en particular regiones HII» Debido a la concentración de luz azul y regiones HII alrededor de los puntos A y B propone oue en esos puntos hay una Sran extensión a lo largo de la visual» Esta interpretación preliminar, basada en los escasos datos con aue se contaba en ese momento, tuvo el mérito de reconocer la gran profundidad de la NmM»Hindman <1967), en base a observaciones de la línea de 21 cm, interpretó oue la presencia de dos componentes en algunos de los perfiles podía deberse a aue la galaxia estuviera constituida por tres grandes cascaras en expansión» La forma de las cáscaras podía deducirse de los cortes en velocidad como el de la figura 11.3.a, y su distribución se muestra en la figura 11*18« Estas cascaras, cuyos tamaños serían de 1 a 2 Kpc, abarcarían casi toda la galaxia y su origen sería muy difícil de explicar, por lo aue actualmente esta teoría no tiene mucha aceptación» Hindman por otra parte propone la existencia de una barra vista casi a lo largo de la visual en la dirección oC=OOl* 48π, , <S=-73β 18* , donde ocurre la ma'xima concentraciónde HI y de estrellas azules.El modelo mas completo propuesto hasta el presente es el de de Vaucouleurs y Freeman (1972) (dVF), aue proponen aue se trata de una galaxia tipo SB(s)m peculiar, vista con su plano



ecuatorial a 45’ de la línea de la visual* La peculiaridad consiste en la prominencia en la dirección del Ala» Este modelo se basa principalmente en el análisis de la imagen óptica de la galaxia y en la comparación con otras galaxias con diferentes inclinaciones» a las Que clasifican como del mismo tipo» SB(s)m» en particular la NMM» cuya inclinación es muy baJa» Las principales características de las galaxias SB(s)m fueron descriptas en la sección 1,1*3*El modelo de dVF ha sido el mas corrientemente aceptado hasta el presente aunoue sólo desde el punto de vista estructural» sin tener en cuenta la cinemática* Debido a oue la NmM esta muy inclinada con respecto a la visual no hay acuerdo entre los distintos autores sobre la posición de la barra» sobre cual es la parte más cercana de la galaxia» sobre la dirección y el sentido del brazo principal» sobre la naturaleza y distancia relativa del Ala» etc». Diversas propuestas fueron hechas en base a mediciones de velocidades y distancias estelares por Florsh (1972)» Maurice (1979)» Dubois (1980)» Azzopardi (1981) y Florsh et al* (1981)» Quienes propusieron además distintas extensiones de la NmM a lo largo de la visual» entre 6 y 23 kpc ♦Recientemente Mathewson y Ford (1984) realizaron una propuesta muy diferente sobre la estructura de la NmM, Estos autores proponen Que la NmM sufrió una ruptura durante un pasaje cercano de la NMM oue» de acuerdo con el modelo de Murai y FuJimoto .(1980)» ocurrió hace 2 x 108 años. Actualmente un fragmento (Mini Nube) estaría alejándose del Remanente de la Nube Menor a una velocidad de alrededor de 30 km/s» en la dirección de la visual» Estas dos secciones estarían al



FIG* II.20 - Estrellas de la NmM con la línea del calcio interestelar en absorción (Maurice, 1979)» Las cruces representan las estrellas delante de las cuales el calcio tiene una velocidad radial VβsR, ^0, los círculos llenos actuellas delante de las cuales el calcio tiene una velocidad V⅛sr<O, Se indica como referencia el "brazo" de Johnson (1961) en línea de puntos» Las coordenadas son de 1975.



presente separadas fot una distancia de 6 krc.Este modelo» nue esta actualmente en etapa de desarrollo tampoco parece completamente satisfactorio. Por una parte» como se mencionó en la sección anterior» la región Kl» de velocidad mas positiva aue la denominada Kl7 (ver Fig.II,3.a»Y=-0f6)» tiene asociadas estrellas si stem a'ti cemente mas cercanas oue las asociadas a esta última. Por otra parte uno de los principales argumentos mencionados por Mathewson y Ford (1984) es sue las velocidades radiales del Cali interestelar medidas por Feast et al. (1960) son todas negativas» lo sue indicaría sue la componente de velocidad negativa del gas se encuentra siempre delante de la de velocidad positiva y» por lo tanto» se trataría de dos entidades sue se alejan entre si. Sin embargo Ardeherg y Maurice (1977) midieron algunas estrellas con líneas de Cali interestelar de velocidad positiva en la zona de la barr3 (Fig.II.20). Además» si existen dos fragmentos de galaxia a lo largo de la línea de la visual sería difícil explicar la brecha en la distribución de estrellas 0B encontrada por Azzopardi (1981)» oue se mencionó en la sección anterior. En un modelo del tipo del de dVF esta brecha podría explicarse si se trata de la zona central de la g81BxiBjya sue las SB(s)m no tienen núcleo destecedo y le barra suele ser muy débil en el centro como en NGC 4618 o la NMM (ver dVF).Se concluye entonces oue dentro del cuerpo principal de la galaxia no hay tendencias sistemáticas claras en velocidad y distancia. Esto sólo es posible si has varies estructuras con distintas velocidades y distancias casi superpuestas a lo largo de la visual» como sería el caso en el modelo de dVF.Se adopta entonces en el presente trabado la estructura



FIG. Ill,21 - Esoueme de le estructura espacial del Sistema M≡≤sl 1 anico » 
con las inclinaciones de los planos ecuato isles de las galaxias» y las 
dos primeras condensaciones importantes de la Corriente de Ma≤=l1aπec, 
MSI y MSII ,



general propuesta por dVF teniendo en cuenta no so'lo la distribución de los distintos objetos sino también las velocidades» Se calculan los parámetros del modelo utilizando los nuevos datos con sue se cuenta en la actualidad» de velocidades y distancias de estrellas y regiones HII, y las isofotas del presente trabado de la línea de 21 cm»En la figura 11.21 se esouematiza el Sistema Magallánico con la inclinación de la NmM propuesta»En la fisura 11,22 se muestran dos vistas de la estructura sue se propone» La vista del plano de la galaxia esta basada en el esouema propuesto por de Vaucouleurs y de Vaucouleurs (1963) para NGC 4631» los dos brazos embridnicos B1 y B4 se prolongarían en este caso perpendicularmente al plano» en la dirección de la NMM» Se indica en la fisura el sentido de las velocidades peculiares de cada sector y el sentido de la rotación global de la galaxia»La figura 11.22 puede compararse con las estructuras observadas en HI en distintas velocidades (Figs»II»2,3 y 4).En concordancia con lo descripto por dVF, Freeman (1975)» y Feitzinger (1983) para las galaxias SB(s)m la estructura presentada en la figura 11.22 muestra una barra sin núcleo» cuyo centro esta desplazado del orden de 0»5 kpc con respecto al centro del disco♦ El brazo principal contiene» cerca del extremo NE de la barra, a las regiones HII mas brillantes de la galaxia (N66, N76, N78, N80). El brazo principal nace del extremo opuesto a la parte mas ancha de la barra» casi perpendicularmente a la misma» La interpretación de la región al Suroeste de la barra no es clara debido a las superposiciones oue ocurren por la gran inclinación de la NmM.



FIG. III.22 - a) Mista del plano ecuatorial de la Nube Menor de 
Magallanes. Las líneas de puntos indican las estructuras sue están 
por debajo del plano ecuatorial. Las flechas externas indican el 
sentido de rotación de le Galaxia? y las flechas internas la direc­
ción de las velocidades peculiares debidas a la presencia de la barra, 
b) Proyección de la estructura mostrada en a) sobre el plano del cielo.



FIG. III.24 - Froaeccion del plano de una galaxia con inclinación i, 
sobre el plana perpendi cu1br a la línea de la visual.

FIG. III.23 - Sisteme de coordenadas para galaxias tiro SBm. XCY es el 
rlar∣o ecuatorial» ZCO. el piano de la lines de Is visual? fξ' Is lines 
de nodos. El eJe Y es el eJe de -la barra. (dVF).



Probablemente se trate de la superposición del brazo embrionario B3 y el br3z0 principal αue> como en el caso de la NMM, rodearía completamente al cuereo de la salaxia. En la fisura 16 de dUF los cúmulos rodos estarían asociados con el brazo principal y los azules con el embrionario»La fisura II.2.c, para VG5|? > 45 km/s, combinada con la fisura I»6, indicarían sue de la zona del brazo principal se desprende la mayor parte del HI de la Corriente de Masallanes.Las estructuras Kl y Kl' estar· claramente definidas en los mapas de distribución de distancias y velocidades de estrellas supervisantes (FiSs.II.17 y 19)» La estructura Kl tiene intensa emisión en Hoe y continuo, Kl sería el eouivalente de la resión 30 Doradus de la NMM, o del Srupo de reSiones HII de NGC 4631 indicado en la fisura 1.4, ctue estar· representados en la fisura 1.3 por la estructura B» La diferencia es oue Kl se encuentra fuera del plano ecuatorial de la NmM, probablemente debido a la interacción con la NMM, como lo indica el hecho de αue el HI asociado con Kl se proionSa, a través del puente, hasta la NMM (FiS.1.8). Tanto las estrellas y reSiones HII, como el HI tienen velocidades del orden de V6ijj " +25 km/sí esta velocidad estaría dada por la rotación de la Salaxis»La estructura Kl' esta claramente indicada por estrellas ma's distantes quo la media en el srafico de Azzopardi (1931) (FiS.11.19). Esta estructura se exiende hacia atrss y hacia el Este de la Salaxia, acercándose nuevamente cerca de 1*, 30-m ♦ Kl' también tiene emisión en Hoe y en el continuo. Las prolon≤aciones de HI de estas estructuras parecen unirse en distancia y velocidad en oc " lh 30,n (FiS.II.4.c, Χ=2Ϊ2), y



f L -⅛- luedo volver 3 separarse en Is re≤ion K2 o Ais ( °( *1 40 ) .El ori<3en de Is forms y distancis de ls estructure Kl' es difícil de visuslizar» pero es compatible con el modelo de Mursi y FuJimoto (1980)» seáún el cusí se producen protuberancias 3 diferentes distancias» en ls dirección de ls NMM» como resultado de ls interacción»Los anáulos sue definen ls posición de la áalaxis y 13 barre se muestran en ls fisura 11.23. Para calcular el valor de un s'náulo en el plano de la áalaxia, oc »s partir de un a'nsulo medido en el plano del cielo (plano tanáente)» ft » se utiliza ls relación! tá ⅛ = see i tá , donde i es ls inclinación <Fia.II.24).Los parámetros obtenidos son»- inclinación» fue determinada en la sección II.3.b» i * 73° »- s'náulo de posición del eJe mayor! fue tsmbie'n determinado en la sección II.3.b» A»P» = 57o + 1° » Los datos ópticos de distancias (Azzopardi, 1981)» y el hecho de oue las velocidades del áas 3 lo lsráo de ls barra son en general hacia afuera» indican eue el lado mas próximo es el S»E»- a'náulo de posición de 13 bsrrsí se estimó a partir de la isofota V=21 km/s (Fiá.11.2.b )» sue muestra claramente los dos extremos de la barra» obteniéndose py = 203 ’ » LueSo^el a'nSulo entre el e Je mayor y ls barra es» en el plano del cielo» de 44 ’ » por lo tanto» en el plano ecuatorial es de 73* ►
< .- cociente entre la mínima y la ms'xims distancia entre el centro de la barra y el borde de ls áalaxia! de la fisura 11.22 se obtiene A - 0.76» en concordancia con el valor A = 0.78+0.15 encontrado por Feitzinder (1980) en base a los datos de 57 ¡galaxias SB(s)m.



- longitud de ls barra? la proyección de la barra sobre el eje menor, en el plano tangente, es * 0?8, luego la longitud de la barra en el plano ecuatorial de la galaxia es θι8∕cos(73β)*cos(17β)" 2.8 = 3.2 Kpc» Es decir aue la barra dela NmM tendría aproximadamente el mismo tamaño aue la de la NMM. Besándose únicamente en la imagen óptica de la galaxia dVF estimaron los valores de algunos de estos parámetros? i=60β, A.P.=45*y py=205e.En base a esta estructura puede interpretarse la curva de rotación del HI como indicadora del movimiento global de rotación más las velocidades peculiares debidas a la presencia de la barra. Las velocidades de los distintos objetos del eJe mayor pueden explicarse cualitativamente en base a la estructura y velocidades propuestas pare la NmM. Los datos con aue se cuenta aún no son suficientes como para hacer un modelo cuantitativo ; ys aue a partir de la proyección de los brazos en el plano del cielo y las velocidades radiales j se trata de estimar la posición real de los brazos, las velocidades peculiares y la velocidad de rotación de la galaxia.

II.4 - CONCLUSIONES
Las isofotas obtenidas de la línea de 21 cm en la NmM,combinadas con datos actualizados de velocidades de regiones



HII, y velocidades y distancias de estrellas supervisantes, permitieron proponer para la estructura de la NmM un modelo del tipo del de dVF. Los datos actuales son suficientes como para poder por primera vez incluir consideraciones cinemáticas en un modelo de este tiPOjpara la NmM.La fisura 11.22 muestra la estructura y las velocidades propuestas para la NmM, compatibles con la distribución tridimensional (X,Y,Vr ) del HI, con la curva de rotacio'n, y con las velocidades» distancias y distribuciones especiales de resiones HII y de estrellas supervisantes.La estructura y la Srsn dispersión en velocidades y distancias de las protuberancias de HI en la dirección de la NMM y de la Corriente de MaVallanesj son compatibles con el modelo de Murai y FuJimoto (1980)» sevdn el cual la Corriente de Magallanes y el puente se desprendieron de la NmM como consecuencia de un pasaje cerceno a la NMM hace 2 10 artos (FiV.I.lO). Este modelo aún no esta suficientemente desarrolado como para realizar comparaciones detalladas de posiciones y velocidades.Los parámetros obtenidos para la Valaxia, si se adopta una distancia de 66 kpc (Azzopardi» 1981)» son.a) Masa de HIÍ Mhx = <6.7 + 0.5) 10* Mβ> .b) Masa total* Mτ = (1.7 ¿ 0.4) 10*, Mβ> . El cociente entre la masa de hidrógeno neutro y la masa total, *0.4, es extremadamente elevado. Por otra parte, las abundancias de distintos elementos y moléculas^con respecto a la del HI» son mucho menores cue en nuestra valaxia. Esto puede deberse a ctue dren parte de la masa de HI se encuentra asociada con las protuberancias haci3 el puente y la Corriente, donde la



formación de estrellas seria escasa o nula.c) Relación masa de HI-Luminosidad! Mmi ∕Lβ = 0.8, Este altocociente indica sue los procesos de formación de estrellas han sido poco eficaces en la NmM.d) Velocidad sistemática (considerando Vβ =225 km/s)! Vii$ = 16Í2kin/5»e) Velocidad máxima de rotación (corregida por inclinación):V'τni< = 38 km/s. Es una de las menores velocidades máximas derotación encontradas en galaxias» menor aún sue la media de su tipo de * 80 ± 20 km/s» La rotación de la NmM se ve probablemente frenada por la interacción con la NMM.f) Inclinación! i * 73° .g) Angulo de posición del eje mayor! A.P. = 57°¿ 1’ ,h) Angulo de posición de la barra! Pr = 203ft . Este parámetrorestimado a partir de los datos de la línea de 21 cm» es muysimilar al encontrado por dVF analizando la estructure en el óptico de la galaxia! py * 205° .i) Angulo entre la barra y al eJe mayor» en el plano ecuatorialde la galaxia! θ " 73° ♦J) Cociente entre la mínima y la maxima distancia entre el centro de la barra y el borde de la galaxia! /1 * 0.76. Este valor» sue es una medida de la asimetría de la galaxia» coincide con el encontrado por Feitzi∩ger (1980) para un grupo de galaxias SB(s)m! 0.78 + 0.15.k) Longitud de la barra en el plano ecuatorial de la NmM» 1 * 2°.8 = 3.2 kpc. Es del mismo orden sue la longitud de la barra de la NMM» de aproximadamente 3 kpc.Las características encotradas para la NmM concuerdan con las descriptas por dVF y Feitzinger (1983) para galaxias



SB(s)m. La NmM sería entonces una galaxia espiral tardía, barreada y peculiar, cuas peculiaridad esta dada por el puente de HI en la dirección de la NMM y por la Corriente de Magallanes aue se desprenden de ella. Esta perturbación, edema's de modificar la estructura de la NmM, modifice su campo de velocidades♦



CAPITULO III

EL CONTINUO EN 1415 MHZ EN LA NUBE MENOR DE MAGALLANES



Ill .1 INTRODUCCION
En ls Tabla III.l se listan los principales relevamientos del continuo en radio de la NmM. El hecho de cue estos relevamientos fueron realizados inmediatamente después de cada avance en la instrumentación en el hemisferio Sur» demuestra la importancia de la obtención de información sobre las Nubes de Magallanes.Las primeras observaciones en el continuo en radio fueron realizadas por Milis (1955) en 3.5m. Shain (1959) observó la NmM en 15.2my encontrando una extensión en la dirección de la Nube Mayor. Las primeras fuentes fueron resueltas por Mathewson s Healey (1964) en 73cm y 21cm (Fid.III.l). Las Nubes de Magallanes fueron nuevamente observadas en 73cm dentro del relevamiento de todo el cielo de Haslam et al. (1982) (Fid.III.3). En llcm (Fid.III.2y Brote∏y 1972) y en 6cm (Fiá.III.4) y 3.4cm (McGee et al . y 1976) se destacan fuentes discretas de ori den térmicoy muchas de las cuales pudieron ser identificadas con regiones HII observedas en el óptico por Davies et al. (1976). Las observaciones de alta resolución espacial realizadas con el MOST (Telescopio de Síntesis del Observatorio de Molondloy Australia) en 35cm (Milis y Turtley 1984)y muestran por primera vez la estructura de remanentes de supernova en las Nubes de Magallanes.Eri los mapas en 73cm (408 MHz) aparece una envolvente tenue rodeando a la galaxiay sue no aparece en frecuencias mayores» por lo sue su origen sería no térmico.En las secciones siguientes se describen observaciones de



Tabla III.1 Principales relevamientos del continuo en radio de la NmM
FRECUENCIA AHPM RADIOTELESCOPIO AUTOR(MHZ) (min.de arco)

* incluye mapas de contornos de toda la galaxia

19.7* 84 Arreglo en cruz, Shain (1959)
85.5* 50 x 65 Australi a

a. ■ a Milis (1959)136 144 Reflector de 64m, Mathewson y Healey
408* 48 Parkes, Australia

a a

(1964)
a a14 10* 14.6 a ■ 8 82700* 7.5 a a Broten (1972)5000* 4.1 a a McGee et al.(1976)8400 2.6 a a 8 8408 2.6 8 a Clarke et al.(1976)408* 48 a a Haslam et al.(1982)843 0.7x0.7cosec¿ MOST, Australia Mills y Turtle(1984)1415* 34 Reflector de 30m, presente trabadoIAR, Argentina.

min.de


31ta sensibilidad realizadas en 1415 MHz, con el fin de estudiar las propiedades de la emisión en el continuo de la NmM en general, y, en particular, detectar la componente extendida oue sρarece en los mapas en frecuencias menores sue∣4Z0 MHZ. Se calcula un índice espectral medio en la zona central y en la zona extendida. Se analizan las fracciones térmica y no térmica de Is densidad de flujo y sus parámetros derivados, y se investiga el origen de la componente extendida.Resultados preliminares del análisis de los d3tos en 1415 Mhz se encuentran en vías de publicación (Loiseau y BaJaJa, 1984)♦

FIG. III.l - Isofotas del continuo en 1410 MHz de la Nube Menor de Magallanes obtenidas por Mathewson y Healey (1964). Los contornos son temperaturas de brillo en unidades de 0.17K.
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FIG. III.3 - Isofot3 de 13 emisión de Is NmM en el continuo en 408 MHz» El intervalo entre contornos es de 1 K de temperatura de brillo» (Haslam et si», en preparación)»
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III.2.a - RADIOTELESCOPIO PARA EL CONTINUO EN 1415 MHz
III.2 - ADQUISICION Y PROCESAMIENTO DE LOS DATOS

Desde el arto 1979 el Instituto Argentino deRadioastronomía cuente con un receptor cusa sensibilidad y estabilidad permiten por primera vez la observación deemisión en el continuo» desde el IAR» Este receptor puede también ser utilizado para observaciones dé lineas espectrales de la banda 1380 - 1430 MHz»como la linea de1420.4057 MHz del hidrógeno neutro. Cambiando el primer amplificador y filtro del cabezal se pueden observar las lineas del OH en las frecuencias 1612» 1665» 1667 y 1720 MHz♦ Una descripción preliminar del receptor fue hecha por Thonnard (1980).A continuación se describen las tres partes de las ctue consta’ el radiotelescopio» antena» receptor y sistema de adouisición de datos» y las características generales de la observación en el continuo.
i) AntenaSe utilizó la antena I de 30m del IAR descripta en la sección 11.2.a. Las características de esta antena» en conjunto con el nuevo alimentador» son las siguientesi
- Diagrama de antena.



El lóbulo principal puede aproximarse por una Gaussiana bidimensional, de sección circular, con un ancho a potencia mitad AHPM = 33'8, el cual fue determinado en base a observaciones de radiofuentes puntuales (Loiseau, 1979). El primer lóbulo lateral, determinado en base a observaciones de la Luna, se encuentra a 1°5 del centro del principal y su ganancia es (27 + 2) dB menor (Cersosimo y Loiseau, 1980).
- Parámetros de la antena!El ángulo sólido del haz (lóbulo principal) puede aproximarse por el volumen baJo una Gaussiana bidimensional de 33Í8 de ancho a potencia mitad! n.' = 1.133 (AHPM)a= 1.0910',* ster.A la salida del receptor se obtiene la temperatura de antena al calibrar continuamente la señal del cielo con un diodo de ruido de intensidad constante. Este diodo fue calibrado utilizando dos reservorios de temperatura fiJa (agua y hielo a 0°C y temperatura ambiente, 24.7oC), con el cabezal del receptor en el laboratorio. Se obtuvo una temperatura de ruido Tr= 6.6K + 0.3K. Las condiciones del eauipo pueden haber variado al montar el cabezal en el foco de la antena, por lo oue las temperaturas relativas a este diodo de ruido diferira'n de lo oue se define como “temperatura de antena*. Un valor erróneo de TRconduce a un valor erróneo de algunos parámetros de la antena, como la eficiencia» Pero realizando calibraciones independientes con radiofuentes de fluJo conocido, no se introduce error en la determinación de las temperaturas de brillo y de las densidades de fluJo. A continuación se determinan los “parámetros de la antena", basados en T^=6.6K, 



αue permiten convertir las ’temperaturas de antena* observadas en temperaturas de brillo o densidades de fluJo reales»En base a numerosas mediciones de fuentes cal ibredoras realizadas para un estudio de variabilidad de radiofuentes (Colomb et al»» 1984)» se encontró oue la relación entre ’temperatura de antena" y densidad de fluJo es (Giacani y Testori» 1984)i S∕Tα,≈ (8»4 + 0.25)Jy∕K. Para las densidades de fluJo de las fuentes calibradoras se adoptaron los valores dados por Wills (1975).E∣e la relación anterior se derivan los siguientes parámetros 1Area efectiva ♦ A = 2 k To- / S = 328 m2 (ktconstante de Boltzmann)Eficiencia de antena 1 ηΑ = A / Aá = 0.46 (Adí áreageométrica =707 m2 )Eficiencia de haz 1 ,τln~ -∩-' iff = Λ' A ∕ λ1 = 0.82La relación entre la 'temperatura de antena" y la de brillo es entonces»
La relación entre temperatura de brillo y densidad de flujo» para fuentes mucho menos extensas oue el haz» resulta!

ii) ReceptorEl diagrama en blooues del receptor se muestra en la figura III.5» El mismo consta» a grandes rasáos» del alimentador» de los amplificadores de radiofrecuencia y del espectrómetro» El cabezal del receptor se encuentra en el foco
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de Ib antena y está conectado mediante lineas coaxiles para la transmisión de señales en radiofrecuencias y cables para alimentación y control, con la sala de control» El cabezal se mantiene a temperatura constante (25’C+0.1,C), mediante un sistema de celdas Peltier.El alimentador consta de una bocina circular corrugada, seguida de una guía de onda rectangular, la cual transmite una sola componente de polarización.El primer amplificador es un paramétrico con unatemperatura de ruido propia de 41K. Luego un acoplador direccional permite la inyección de ruido calibrado y una llave Dicke aue puede conmutar la señal del cielo con la de una carga de referencia. El primer filtro define la banda de entrada del receptor de 1380 a 1430 MHz. La señal es mezclada luego con la de un oscilador de frecuencia variable, lo aue permite llevarla a una primera frecuencia intermedia ("150 MHz). A esta frecuencia la señal se envía a la sala de control, donde es amplificada y luego convertida a una segunda FI de "30 MHz, mediante un segundo oscilador variable.Después de esta conversión un divisor de potencia separa la salida para el continuo de la entrada al tercer mezclador y los filtros del espectrómetro para la observación de líneas. Antes de la salida del continuo fue necesario adicionar un filtro para rechazar la línea de 21 cm.
- Filtrado de la línea del hidrógeno neutro!La contribución de la línea de 21 cm del hidrógeno neutro a la intensidad total recibida en el continuo puede ser grande en la dirección del Plano Galáctico o de las Nubes de 



Magallanes. Utilizando datos de HI de la NmM se propusieron las características aue debía tener un filtro aue rechace la línea» Por ejemplo, en el punto o<(198O) = 12°.5, ¿"(1980) = -73Ϊ25 el área bajo la línea de 21 cm es del orden de 20000 K KHz, aue, en un ancho de banda de 40 MHz puede confundirse con un incremento en la temperatura del continuo del orden de 0.6 K. Se consideró suficiente un filtro rechaza-banda de 2 MHz de ancho de banda, con una atenuación de 30 dB en la frecuencia central (Olalde, 1981). Este filtro, colocado luego del divisor de potencia, en la salida para el continuo del receptor, está centrado en 30 MHz.
- Sensibilidad del receptor?La temperatura del sistema» medida sobre puntos fríos del cielo? es de 83 K* Lueáo el ruido rms del sistema esta dado por (fcírmula 3-121» Kraus» 1966)1

Δi) = ancho de bandaTs∣s = t≡l5Peι,≡tura del sistema = 83 Kc = 2 para este receptor (tabla 7-3» Kraus» 1966)t = tiempo de duración del ciclon = n’de observaciones promediadas
iii) Sistema de adauisición de datosLa adauisición de los datos se controla por programa con una minicomputadora PDP11/20. Después de los detectores los datos pasan por un conversor analósico/disital s llegan a laPDP11 a través de una interfase 1710. Mediante esta interfase



iv) Características de la observación en el continuo- Ciclo de observación:El ciclo para ls obtención de ls temperatura en un punto consta de cuatro etapas en las oue se recibe, conmutando mediante la lleve Dicke, la señal del cielo, ls señal de la carga de referencia, la señal del cielo mas la señal de calibración del diodo de ruido y, nuevamente, la referencia. La constante de tiempo del detector es de 20 mseg, la señal es muestreada cada 6 mseg por el conversor analógico/digital♦ El tiempo de integración puede ser elegido por el observador.La conmutación entre distintos niveles de señal por intermedio de la llave Dicke introduce un transitorio, oue es eliminado mediante el programa de observación, desechando las 7 primeras muestras de 6 mseg de cada etapa.
Limite por confusiónEs necesario conocer el límite por confusión de un radiotelescopio para saber cual es la densidad de flujo mínima detectable pars estructuras puntuales. El “ruido* de confusión



no depende de la sensibilidad del receptor a no disminuye al aumentar el tiempo de integración» Son fluctuaciones de la temperatura oue aparecen al barrer el cielo con un radiotelescopiojdebido a la distribución de fuentes mus débiles aue entran en el haz (Kraus, 1966, Dickel, 1976)» Este "ruido* puede estimarse si se conoce la densidad de radiofuentes para cada densidad de fluJo, lo aue depende del modelo de universo utilizado» Se suele adoptar el criterio de aue la mínima detección valida es la de acuella fuente cusa densidad de flujo es la de las fuentes cusa densidad espacial es de una en alrededor de 20 haces de 13 antena»Para la antena I, de AHPM = 0*564, una fuente cada 20 haces implica una densidad de 657 fuentes por sterradia'n. De conteos de fuentes en 1415 MHz (Harris s Kraus, 1970) se encuentra aue el fluJo de las fuentes con esta distribución, es decir el ruido por confusión de esta antena, es 0»45Js»El valor del ruido por confusión se calculo' también experimentalmente» Se promediaron 27 barridos de una zona fría del cielo, con un tiempo de integración total de 24 seg por punto» El ruido del receptor es entonces Tr7ns = 0»006 K» Sin embargo en la figura III»6 aparecen estructuras aue no pueden ser fuentes puntuales reales, poraue tienen un ancho menor aue el ancho de haz, s aue no desaparecen al aumentar el tiempo de integración» La temperatura con respecto al fondojde estas estructuras,es menor αue 0»05 K, por lo aue su densidad de fluJo es menor aue 0.4Js* Este valor del "ruido" por confusión coincide con el estimado anteriormente concluyéndose oue no es posible asegurar aue sea real una fuente puntual de menos de 0»45Js,observada con este radiotelescopio»



FIG. III.6 - Promedio de 27 barridos de una zona ‘fría* del cielo. Se indican las estructuras cusa elevación sobre el fondo tiene un ancho a potencia mitad menor aue el del haz de la antena.



El límite poγ confusion no afecta estructuras3extendidas cusa detección depende de la sensibilidad y estabilidad del receptor, sólo Que dentro de estas componentes no se puede asegurar oue estructuras puntuales de menos de 0.45Jy sean reales»

III.2.b - OBSERVACIONES
Seobservó uns zona de aproximadamente el doble de le extensión óptica de la dalaxia» Qo≤ oí <: 35°10» -79β≤ S -66°» con el fin de poder detectar posibles componentes tenues extendidas» durante dos períodos de observación ;en los años 1981 s 1983»Los datos fueron tomados con la antena en movimiento rápido <11°por minuto)» El tiempo de integración en cada punto fue fijado en 0*72 sed» obteniéndose una muestra de aproximadamente 4 puntos por haz» Esta información es suficiente ya eue, por el teorema del muetreo (sección II*2»c>» es necesario contar con por lo menos 2 datos por AHPM (ancho del haz a potencia mitad)» Los datos fueron tomados realizando barridos en declinación cada 0?65 (* 0» 564/2 (eos (-66*) ) ) en ascención recta» Se obtuvo una drills de 55 barridos de 90 puntos cada uno» es decir de 4950 puntos»La frecuencia del primer oscilador fue eledida del tal modo cue el filtro rechaza-banda (sección III»2*a)» centrado en 30 MHz» estuviera centrado en vL5|í< = 100 km/s» La banda de 2MHz



rechszsda es entonces -101 km/s ς> vlsr,>∙' 321 km/s» con lo sue se eliminan simultáneamente las contribuciones de Is lines de 21 cm emitids por el áss local ( ∣vlsr i < 50 km/s)» y por 13 Nmtt. La combinación de filtros del receptor hsce αue Is bsnds recibids ses en este caso de 30 MHz» centrada en 1415 MHz.El tiempo de integración en cada una de las cuatro etap3s del ciclo de observscio'n fue de 0»18 seg» es decir eue el tiempo de inteáracio'n por ciclo fue» como se di Jo» de 0.72 ses» Mediente un programa de observación se obtuvo 13 sefíal calibrada con respecto 31 diodo de ruido» en cada punto del bar r ido.La temperatura minims detectable es»en este ceso!
donde n es el n ’ de observaciones promediadas.Se observó una serie de 6 barridos para csds ascención recta en el año 1981» y otra de 5 en el arto 1983* Luego, con 11 inteáraciones en cada punto» se obtiene » Tr7l)s=0»01K»Si se considers real une señal eue supere 3 Trms» ls temperatura minims detectable en este relevsmiento esi T7ni-τι = 0♦03K♦ Por lo tanto» para componentes extendidas (mssores oue el tamaño de nuestro haz) el presente relevamiento es 6 veces mas sensible aue el anterior reslizado en esta frecuencia, pars el cual Tσnl'il ≈ 0.17K (Mathewson y Healey, 1964)» Para fuentes puntuales ls densidad de flujo minims detectable en ambos relevan,ientos es similsr, debido a una mayor dilución de la señal en el haz de la antena en el caso del IAR»En cada sesión se observaron ademas las rediofuentes PKS 0408-65» PKS 0518-45 (Pictor A) y PKS 2356-61. La primera» por ser puntual (extensión angular < 2' )» fue utilizada como



patrón de densidades de fluJo» Pictor A y PKS 2356-61 aue son radiofuentes intensas, aunaue no puntuales, fueron utilizadas, Junto con la primera, para controlar posibles variaciones del receptor entre una y otra sesión de observación»

III.2.c - REDUCCION DE LOS DATOS
Los 11 barridos observados para cada ascencio'n recta fueron promediados obteniéndose una temperatura Tct(<x,<f) en cada punto de la grilla. Estas temperaturas no son absolutas sino aue están referidas a un punto arbitrario 0i ιm , 

81<⅛32, = -70β al aue se asigno' Tcυ(<<,^)=0 K.
i) Calibración de los detos:Como se describe en le sección III»2»b los datos oue se obtienen con el programa de observación son temperaturas de antena,calibradas con respecto al diodo de ruido» La temperatura del diodo de ruido es constante, pero su valor no se conoce con suficiente precisión (ver III*2»a>*La relación entre la temperatura relativa al diodo de ruido, Tα, y la densidad de fluJo, S, se obtiene calibrando con una radiofuente de flujo conocido» En este caso se utilizo' PKS 0408-65 adoptando para su densidad de flujo el valor dado por Uills(1975) de 15»75 Jy» Se obtuvo eue para radiofuentes puntuales la relación es »



El valor de ls constante coincide con el obtenido por 6iacani a Testori (1984)í c = (8.4 + 0»25) Jy/K.Ls observación en todas las sesiones de las radiofuentes F’KS 0518-45 a F'KS 2356-61» de 68.8 a 25.8 Ja de flujo integrado respectivamente (Wills, 1975), permitió comprobar sue no hubo variaciones del diodo de ruido sue hicieran necesaria una C31ibr3cion diferente para cada sesión.
ii) Corrección por radiación de TierraPara declinaciones menores aue aproximadamente -60ola radiación de Tierra comienza a afectar a las observaciones al penetrar por los lóbulos laterales de la antena. Este efecto, aue depende de la antena y de la frecuencia utilizadas, es función de la altura sobre el horizonte ( ver por eJ. BerkhuiJsen, 1972), por lo tanto depende del andulo horario y la declinación. El comportamiento en declinación de esta contribución se determinó haciendo barridos en declinación en 

oí = 95° s en<X,= 96° , con S entre -79oy -66°, donde en mapas existentes en otras frecuencias (Haslam et al., 1982) puede verse aue la variación de la emisión del cielo con la declinación es mínima. En la fidura III.7 puede verse la radiación de tierra en función de la declinación^ con la contribución de aláunas fuentes muy débiles.La contribución de tierra fue encontrada ajustando por cuadrados mínimos un polinomio de arado 5 a la parte común de estos dos barridos. Este polinomio fue restado a los promedios de los barridos de cada ascención recta.



FIG» III»7 - Promedios de barridos en el γb∏So en declinaciones abar­cado por la NmM, pero en ascenciones rectas donde la emisión del cielo es mínima» El nivel cero de cada barrido es arbitrario» El aumento de la temperatura hacia el Sur se debe a la penetración de la radiación de tierra a través de los lóbulos laterales de la antena»



iii) Corrección por efectos de barridoCuando las líneas de base de los barridos consecutivos varían por radiación de tierra, variaciones de temperatura del receptor, etc., estas diferencias 3p3recen en el mapa final como una deformación de los contornos en la dirección del barrido. En el caso del receptor del IAR, cusa temperatura es mantenida constante, las diferentes contribuciones de radiación de tierra son las oue afectan a las líneas de base de los barridos. Los 5 barridos de la segunda serie de observaciones fueron realizados en un mismo ángulo horario (el meridiano) y sólo fue necesario sumarles o restarles una constante para nivelarlos. Los 6 barridos de la primera serie, en cambio, fueron observados en distinto ángulo horario. Fue necesario,entonces» restar una recta a cada barrido» la cual fue calculada en base al método descripto por Sofue y Reich (1979)♦Una vez trazadas las líneas de base en declinación se determino' el nivel en c£ realizando un barrido transversal 0\< oc ¿35°en 5 =-66°» donde la señal es mínima» Se pudo determinar el polinomio sue ajustara la contribución de tierra» y» restándola se tuvo Tα~( <≡C »-66β ) . Estos valores fueron los utilizados para nivelar los barridos en declinación.La forma en sue se restó a cada berrido la contribución de tierra puede haber introducido un error en la pendiente de la función temperatura del mapa versus declinación» eue fue estimado en 0.005 K por drado.



FIG. III.8 - Gráfico de los berridos de la NmM promediados y corregidos pot interferencias, radiación de tierra, etc.



iv) Corrección de interferenciasLbs interferencias αue pudiera producir el Sol fueron evitadas observando en horario nocturno» La única interferencia presente en aláunos de los barridos fue la aue produce el radar del aeropuerto de Ezeiza. A menos aue estos pulsos ocurrieran esporádicamente» las observaciones se descartaban. Cuando hubo interferencias esporádicas» dado aue la muestra de puntos era suficiente» y aue los pulsos duran en General menos de 0.2 sed» se pudieron correáir los puntos afectados interpolando linealmente entre los puntos contiáuos.
v) Alisamiento de los barridosLos barridos cuentan con un muestreo de cuatro puntos por haz en declinacion» Este sobremuestreo permite alisar cada barrido sin demasiada pérdida de re so lucí on» Se utilizo' con este fin la funcio'n de Hannin≤ de pesos 1/2» 1/4» 1/4» en el punto» y en los dos puntos contiguos» respectivamente. Esta interpolación disminuye el ruido rms a T'r∙7ns = 0.61 Trw$ = 0.006 K. El haz se ensancha en declinación hasta aproximadamente E(2x0?146)2 +<0?564)z 1 =0°63» Quedando invariante enascención recta.Los barridos resultantes se muestran en la fiáura III.8.

III.2.d - MAPAS DE DISTRIBUCION DEL CONTINUO EN 1415 MHz
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ii) Mapa en coordenadas galácticas l,bPara el calculo de índices espectrales entre 408 MHz y 1415 MHz es necesario comparar punto a punto las temperaturas en las dos frecuencias.Los datos en 408 MHz fueron extraídos del mapa de todo el cielo, aue fue facilitado por sus autores (Haslam et al.,1982) en cinta magnética. Estos datos estB∩ dados en coordenadas

Uns vez reducidos,los datos fueron representados en la forma de mapas de contornos de ls distribución de la temperatura de brillo en ls zona observada»
i) Mapa en coordenadas del cielo X,YCon el fin de poder comparar el mapa de le distribución del continuo en 1415 MHz con ls imaden óptica de ls dalaxia» o con distribuciones de objetos obtenidas a través de placas fotográficas» como resiones HII» etc.» se confecciono' el mapa en lss denominadas coordenadas standard o de placa (ver sección II.2.c).Para el mapa del continuo de la NmM» al i su al aue para los mapas de la línea de 21 cm» se elidieron como coordenadas de centro de placa! oC (1950)=15', £(1950)=-73 ’. El mapaO oresultante puede verse en la fisura III.9» Los contornos representan temperaturas de antena constantes» cada 0.03K ( 5 (7 ) » desde Tcc = 0 K hasta Tα, = 0.21 K, s cada 0.06 K para T>0.21 K. Las estructuras menores o iSuales aue el haz de antena» con temperatura sobre el fondo menor aue 0.05 K pueden ser ‘ruido por confusión"♦



dslscticas l»b» con un espaciado de 13 drills 41 =∆b = 20'. Los datos en 1415 MHz fueron entonces interpolados s 13 misma drills rectangular en coordenadas galácticas 1,b,uti 1izando e1 método descrir-to por Bracewell (195?).Mediante este método puede obtenerse ls temperatura en cualquier punto manteniendo Is maxima información posible contenida en los datos. Con este fin se convolucionaron los datos observados con ls función J1 de Bessel (ver sección II.2.c).En ls practica ls función Jj suele aproximarse por una Gaussians bidimensionsl cuya, transformada de Fourier cumpla el mismo rol oue 13 transformada de ls función J,∣ .Se elidió una Gaussians cusa transformada tuviera une dispersión (Γj = 3.8(o)', ? es decir de dispersion G^=θι26. Deesta manera se obtuvieron las temperaturas en 1415 MHz en los puntos de ls misma drills donde se tienen los datos en 408 MHz» con una resolución espacial aproximadamente idual a la de estos datos. El nuevo ancho del haz results AHPMγ =E(0.°26x2.355) 2 +θt564z∙ lγt = 0?83 en la dirección 1»(eσuivalente a declinación constante en esta region)» y AHPM2 = E ( θf 26x2.355) z^ +0.α63 i I 0β.87 en la dirección b. Para esteultimo se tuvo en cuenta el ensanchamiento producido por el slisamiento en declinación con la función de Hannind.Debido 3 Is interpol3cion Iss temperaturas auedan alisadas» con respecto a los datos originales» en un factor 1



Ill.3 RESULTADOS Y DISCUSION

(III-l)
donde Tς( & » f ) es le temperature de brillo en cada punto» Cuando se tiene una drills de temperaturas de brillo observadas? T ;; » con un espaciado de la drills Δ >’■ > Δ y1∙ oue

A J x Jcumpla los resuis itos del teorema del muéstreo» la integral en (III-1) puede reemplazarse por una sumstorist

La densidad de flujo en 1415 MHz fue calculada utilizando los datos en una drills cuadrada en coordenadas del a'c ticas 1»b» con un espaciado ∆l= db= 20'» obtenidos como se describió en la sección III»2»d»luedo í
Suponiendo asociada a la Nube la zona grisada en el mapa(Fig.III♦10), y tomando las temperaturas relativas a un fondo estimado de T = 0.10 K, se obtuvo ΣZ T<x= 16.3 K.

III.3.a - EMISION INTEGRADA DE LA NmM EN EL CONTINUO EN RADIO
La densidad de flujo de una radiofuente extendida estadada rorí



FIG. III.10 - Idem βue Fi≤.III.9, donde se indica la emisión asociada con la NmM, y las tres regiones de distintas características espectrales I, II y III.



El error principal en la determinación de este valor se comete al decidir cual es exactamente la emisión asociada con la Nube y estimar la temperatura del fondo. Este error se estimó en 10Jy, lueáo í
En los cortes de temperatura en 1415 MHz en función de las coordenadas se puede apreciar la presencia de por lo menos dos componentes^de las cuales una es débil y muy extendida (Fis.III.il), pero los datos no son suficientes como para separar estas componentes en forma unívoca.La densidad de fluJo en 408 MHz fue obtenida en forma similar en base a los datos de Haslam et al. (1982). En una zona eouivalente a la considerada para calcular el fluJo en 1415 MHz,se tiene i

donde se consideró una temperatura de fondo de 24 K. El error de esta determinación, del mismo ori≤en eue el de S11∣∣5 , se estimó en 25 Jy. LueáoJ
La densidad de fluJo integrada de la NmM también ha sido medida en 85.5 MHz por Milis (1955), con una resolución de 50' x 65'♦ Milis distingue también una componente central, a la aue asiána 115 Jy, y una componente extendida y débil aue no puede delimitar con precisión. Obtiene un fluJo total de la Nube de t
El error en la determinación del flujo total se debe principalmente a la dificultad de distinguir del fondo lasextensiones mas débiles de la galaxia. Aunaue son de baJa

Fis.III.il


FIG. III.11 - Dos cortes perpendiculares de la distribución de temperaturas del continuo en 1415 MHz de la NmM. Los puntos indican las temperaturas de antena observadas, las líneas finas muestran una posible distribución de temperaturas de la componente tenue s extendida.

FIG. III.12 - Espectro en el continuo en radio de 1· NmM. Se 
indican las densidades de fluJo integradas estimadas en base 
a los datos existentes al presente, w sus berras de error. 



intensidad su contribución al fluJo total es importante debido a su aran extensión angular.Un método oue suele utilizarse para encontrar el fluJo integrado en galaxias es construir la curva log(T) versus distancia al centro, y extrapolar esta curva hasta infinito con una recta. Integrando el ares baJo esta curva se obtiene el fluJo total con muy buena aproximación (Milis, 1955, Gioia et al., 1982). Este método no es adecuado para la NmM poraue es una galaxia asimétrica y sin un centro bien definido.

III.3.b - DETERMINACION DEL INDICE ESPECTRAL
El índice espectral de la emisión en el continuo, , definido por la expresión S( v ) <*. v , permite conocer el origen térmico o no térmico de la radiación. Para la NmM hay mediciones del flujo integrado en 3 frecuencias por lo aue en principio el índice espectral global puede ser calculado para ese rango de frecuencias.En la figura III.12 se representan estos valores con sus errores. En galaxias cuyo fluJo ha sido medido en varias frecuencias se encuentra aue el índice espectral es constante entre aproximadamente 0.5 y 5 GHz (Fig.1.20) (ver sección 1.3.b). Si hubiera autoabsorción, en 85.5 MHz la densidad de fluJo podría ser algo menor oue la aue corresponde a un índiceconstante, pero la diferencia oue se observa en otras galaxias 



es menor αue el error del dato. Se supuso entonces» en primera aproximación» un índice global constante entre 85.5 y 1415 MHz para la NmM. Este índice se estimó ajustando une recta a los datos de la fisura III.12i el índice espectral es la pendiente de estB rectaí
Se encontró o¿ = -0.6 + 0.2El error en el índice espectral» debido a la indeterminación de los valores de las densidades de flujo, es demasiado árande como para extraer conclusiones» como por ejemplo separar la contribución térmica de la no térmica»Las incertezas en el valor de de la temperatura del fondo y la dispersión de las temperaturas en 1415 MHz y 408 MHz no permiten el cálculo de la distribución del índice espectral punto a punto. Sin embargo es posible determinar el índice álobal de una zona mas extendida» con mayor precisión» mediante el método oue se describe a continuación.Dadas dos frecuencias y ∣∖ » sean T1<l,b) y T¿<l»b) las temperaturas asociadas con la estructura estudiada» en función, por ejemplo» de las coordenadas galácticas l»b. Si f y f son las temperaturas del fondo, las temperaturas totales observadas serán í <II1-2)
La densidad de fluJo en cada punto esta relacionada con la temperatura! <III-3)



Luego, si oC es el índice espectral,

(III-4)
Si se busca el índice slobal de una zona se esta suponiendo < = cte. en esa zona» lueáo T1 ∕T2 = a» donde a es constante»El principal motivo de error en el calculo del índice de una zona reside en la dificultad de determinar la temperatura del fondo» es decir» los límites de la zona» Si se supone aue el fondo es constante en toda la zona este problema puede obviarse» De (III-2) y (III-3) se deduce aue las temperaturas totales observadas T' y T2' están relacionadas port(III-5)Es decir aue si el fondo es constante T' y T2, están relacionadas por el mismo factor de proporcionalidad» a» aue T1 y T2 » AJustando una recta 3 los valores de T* versus T2' se puede obtener la pendiente a» lueáot

<III-6)Para la NmM se cuenta con distribuciones de temperatura en 408 MHz (Haslam et al»» 1982) y en 1415 MHz (del presente trabajo)» en coordenadas áalacticas l»b»Comparando los mapas en ambas frecuencias se encuentra aue sus fondos tienen una pendiente en declinación, y aue esta pendiente no es la misma en ambos mapas» Esta diferencia, aunaue no modifica la pendiente de vs T|>í(5 , aumenta la



dispersion. Con el fin de disminuir este dispersión» como solo interesen los valores relativos» se tomó como referencia el napa en 1415 MHz, restándose un fondo con una pendiente de 0.5 K/drado en declinación al mapa en 408 MHz. De esta manera la situacio'n es esuivalente a la de fondo constante, y puede encontrarse el índice espectral mediante la expresión (III-6).En la figura III.13 aparecen draficadas las temperaturas totales Tq0j versus TfL(|5 . Ajustando una recta a estos valores puede obtenerse el índice espectral global mediante la fórmula (ΣΙΙ-ά). Las constantes c, y c2 depender» de los radiotelescopios utilizados. Las temperaturas en 408 MHz son temperaturas de brillo y las observaciones fueron realizadas con una resolución ¿> *de AHPM = 0.85» luego, si se supone oue el lobulo principal puede aproximarse por una Gaussiana bidimensional (fórmula ó-172, Kraus,' 1906)t
Kupcz3c (1983) encuentra eue para estos datos la relación de calibración es cl = 1.5 Jy / K. La diferencia entre estevalor y el obtenido teóricamente puede deberse a discrepancias en los flujos de las fuentes elegidas como calibradores, o a eue el lóbulo principal no sea exactamente Gaussiano. En el♦presente trabajo se adopta un factor promedio entre estos dos valores í
Para 1415 MHz la relación entre las temperaturas del mapa y la densidad de fluJo es.



FIG» III»13 - Gráfic
o de las temperat

uras de brillo e
n 408 MHz versus 

las temperaturas 
de antena en 1415 

MHz, en una árilla 
de 20' κ 20' 

cubrien
do la NmM» Los da

tos en 408 MHz so
n de Haslam et a

l» (1982), y 
los de 1415 MHz, de

l presente trabado»
 Se indican con cír

culos llenos 
los puntos prove

nientes
 de la zona I (Fid»

111»10
), con cruces los d

e 
la zona II y con c

írculos
 vacíos los de la 

zona III. Los punto
s pro­

vienen
 de zonas limítro

fes entre el fondo
 y la NmM.



donde ftb es el factor aue suráe de la convolución del mapa 3 Is drills cuadrada en coordenadas Sala'cticas (ver sección III.2.d)» f/b = 2.28.Para ls antena I.∙J7,= 1.1 10“ ster»lueáoí c2= 6.82 Jy/K x 1.22 x 2.28 = 18.8 Jy/KEl valor de Tt∕Tα» determinado mediente observaciones de fuentes calibradores» tiene un error de "0.03» luego:c1≈ (18.8 + 0.25) Jy/KReemplazando en (III-ó) se obtiene:
íIII-7)El error en la determinación de la pendiente» a» es despreciable comparado con los errores introducidos por c( y cjen el segundo término de la expresión. El error en este término es de ~0.07. Puede verse sue el error en el índice espectral determinado con este método es mucho menor aue cuando se determina en base a las densidades de flujo» como se hizo en la sección 111.3.a.AJustando una recta a los puntos del gráfico Ti^0j>vs.<fri≤ ♦ 111»13) sue tuvieran T)U)l5 Jb 0.06 K (234 puntos)» se obtuvo una pendiente a = 31.49» con coeficiente de correlación f ≈ 0.95. Reemplazando en (III-7) se obtuvo: < = - 0.68 +0.07. La dispersión de los puntos de la figura III.13 se debe en parte a variaciones locales reales del índice espectral. Por ejemplo» los puntos indicados con cruces provienende la región denominada Kl» sue es una region HII» lo sue explica aue sea mas térmica aue sus alrededores. La resolución espacial no es suficiente como para analizar cuantitativamente las variaciones



locales del índice espectral, sin embargo es posible distinguir tres zonas de características diferentes,indicadas en el mapa (Fiá.III.10) y en el ára'fico (FiS.III.13) con números romanos»Una misma recta puede ser ajustada a las zonas I a II» La pendiente oue se obtuvo del trafico es a = 26.04» con coeficiente de correlación f = 0.93. Luego! - - 0.53 + 0.07»Para la zona II se obtuvo a = 36.64» con coeficiente de correlación f = 0.91» luego! oc = - 0.81 + 0.07.La zona I es el cuerpo principal de la áalaxia. Los puntos de la zona III provienen de la componente tenue detectada en 1415 MHz en el presente trabajo. La zona II es probablemente una extension del cuerpo principal de la galaxia»Es posible compatibilizer los valores de las densidades de flujo globales, obtenidos en la sección 111.3.a» con el índice espectral álobal» si se supone oue el índice espectral es constante entre 85.5 a 1415 MHz. En este caso se encuentra sue! o<. = -0.68» θfj 5 = 470 Ja» = 162 Ja a θ∣⅛∣g = 70 Ja.En base a estos datos se pueden estimar las densidades totales de fluJo de la NmM en 2.7 GHz a 5GHz. S2-^ =45Ja a S^^=30Ja. Estimaciones crudas a partir de los mapas de la Nube en 2.7 GHz (Broten» 1972) a 5 GHz (McGee et al.» 1976) dan! S2-f, *34Ja a S50 *34Ja. En estas frecuencias aun no ha sido detectada la componente extendida. Luego» dentro de los errores de estos resultados» puede esperarse oue con radiotelescopios de maaor sensibilidad oue el utilizado por Broten (1972) todavía pueda detectarse la componente extendida en 2.7 GHz. En 5 GHz esta componente aa no existiría.



III.3.c - DISTRIBUCION ESPACIAL DE LA EMISION
En el mapa en 1415 MHz de Is NmM (Fid.III.9) aparecen al dunas radiofuentes extradalacticas yr en la zona SO» aparece emisión asociada con una protuberancia del plano de nuestra Galaxia (ver Fid.1.15).Tal como se mencionó en la introducción, las galaxias espirales e irreáulsres presentan tres componentes» núcleo» disco delgado y disco grueso o halo» ma's o menos destacados sedún las carácterísticas de la galaxia. La NmM no presenta una componente nuclear claramente definida. Se destaca el disco deidado» oue coincide con las zonas de emisión en óptico (Fid.III.14) y H< (Fids.III.15 y III.16)» y donde se encuentran la mayoría de las estrellas OB» remanentes de supernovas (Fid.III.16)» HI (Fid.11*5)» etc.. Esto esta de acuerdo con el índice espectral encontrado» determinado por la mezcla de emisión térmica proveniente de cesiones HII y de emisión no térmica producida por remanentes de supernova» las cuales» seaún las teorías actualmente aceptadas de formación y muerte de las estrellas» ocurren en deneral en las mismas zonas de las galaxias. Este disco aparece bien resuelto en los mapas del continuo de mayores frecuencias (Fids. III.2 y III.4).La envolvente tenue o disco árueso» detectada en 408 MHz y 1415 MHz, ya no aparece en el óptico ni en altas frecuencias en radio» lo cual se explica por su índice espectral puramente no térmico. Al i dual ctue en nuestra Galaxia y M51 (BerkhuiJsen y Klein» 1983)» se encuentra oue la distribución del continuo no térmico de la NmM es extendida y se asemeja a la distribución del HI.
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FIG. III.16 - Eseuema de las regiones HII de la NmM de Davies et al. (1976), al oue se superpuso el mapa del continuo en 1415 MHz del presente trabado, w donde se señalan con números las supernovas de la NmM conocidas hasta el presente (Milis et al., 1984).



FIG» III »15 - Mspb de distribución del exceso en Haς de Is NmM, en líneas llenas (Schmidt, 1972), al sue se superpusieron, en líneas punteadas, al­gunos contornos del continuo en 1415 MHz» Las isofotas del exceso en H βt están en unidades de estrellas de 10w por grado cuadrado»

FIG. III.17 - Polarización intrínseca corregida, de estrellas de la NmM. Se indica la dirección de la Nube Mayor (NMM). (Schmidt, 1976).



La zona denominada II en la sección anterior aparece mus tenuemente en el óptico y en los mapas de mayor frecuencia en radio (por eJ., Fig.III.2), y tambie'n aparece asociada con HI (Fig.II.2.b), luego, es probable aue se trate de una extensión del cuerpo principal, donde tanto la emisión te'rmica como la no térmica son mas débiles. Esto sería coherente con la propuesta del capítulo II de aue en esta dirección se extiende un brazo de la galaxia. En el mapa aparece ademas una zona de mayor intensidad en la dirección de Kl y de Kl' (definida en la sección II.3.c), donde hay tambie'n emisión en H <⅛ (Fig.III.16), HI (Fig.II.2.b), etc. Hacia el NO se observa una peaueña protuberancia aue se destaca en los mapas del continuo en altas frecuencias (Fig.III.4) y de HI (por eJ.,V=-19 km/s en Fig.II.2.b), y aue no tiene contraparte óptica.Por medio de cortes similares a los de la figura III.ll se estimaron las dimensiones de la componente interna y de la envolvente, sin tener en cuenta las deformaciones existentes en las direcciones de Kl, del Ala y de la protuberancia NO. Para la zona central se encontró un tamaño, deconvolucionado con el haz de la antena, de 3.1kρc x 1.2kpc en las direcciones del eJe polar (A.P. = 576 , sección II.3.b), y perpendicular al eJe, respectivamente» Las dimensiones de la envolvente son, en las mismas direcciones, 7.3kpc x 4.7kρc. Luego, el cociente de eJes mayor y menor, sin tomar en cuenta las protuberancias, es menor para la envolvente o disco grueso, aue para el disco central (1.5 y 2.3 respectivamente). Al igual aue lo aue ocurre pare galaxias espirales vistas de canto, como NGC 4631, 891, 253,etc. (Klein et al», 1984a, Beck et al», 1979), la envolvente es menos achatada aue el discoí el halo óptico alrededor de M104 



(Fid♦I.17) es casi perfectamente esférico (Beck et al»» 1984)»La NmM se asemeja mas» en su índice espectral dlobal»
ce ≈ -0.68, a las Salazíes espirales normales» para las cuales"-0.74 (Gioia et al»» 1982)» αue a galaxias irregulares azules» cuyo índice es mucho mas térmico» x "-0.4 (Klein et al»» 1982)»Fare poder comparar la emisión total en radio de objetos a diferentes distancias se utiliza la potencia o luminosidad en radio! Pv, = Sy 4 1T Di . Para la NmM, con D=66Kpc (Azzopardi» 1981) » se obtuvo!

Este valor es menor sue el encontrado por Hummel (1981) para galaxias espirales» y esta en buen acuerdo con la correlación aue dicho autor encontró entre magnitud absoluta y potencia en radio»Con el fin de comparar la potencia de la emisión de distintos tipos de «galaxias se define el cociente entre la luminosidad en radio y en óptico* Este cociente» sue es ademas independiente de la distancia» se define como!
donde Bj es la magnitud total aparente corregida de la galaxia y Sv> es la densidad de fluJo en mJy* Para la NmM B0τ =2*21 (de Vaucouleurs et al»» 1976)» el fluJo en 10.7 GHz» obtenido extrapolando los valores observados con un índice espectral de -0.68» es! S (0 =17*6 Jy. Esta extrapolación sehizo suponiendo aue el índice de la NmM, tal como ocurre para otras galaxias (ver sección I.3»b), es casi constante hasta 10.7 GHz» Lo aue puede afirmarse es Que el flujo en 10»7 GHz es menor aue el flujo en 5 GHz» el cual fue estimado en 34Jy»



III.3.d - ANALISIS DE LAS COMPONENTES TERMICA Y NO TERMICA
i) Separación de las componentes térmica y no térmica:

Hasta el presente sólo se ha podido separar la componentede disco de una componente de disco grueso o halo en algunasgalaxias vistas de canto o muy inclinadas. En NGC 891 (Alien etal . , 1978, Klein et al ♦ 1983) y NGC 4631 (Ekers y Sancisi,1977, Klein et al. 1984a) se han encontrado envolturas de tipo"disco g rueso’, de forma elipsoidal, NGC253, en cambio,,

presenta un halo de tipo esférico (Beck et al., 1979). Se haencontrado también en estas galaxias aue el índice espectral escada vez mas empinado hacia los bordes. Debido a aue loserrores son también mayores hacia los bordes, por ser cada vezmás débiles las intensidades, no ha podido tampoco comprobarsesi lo aue varía es el índice de la componente no térmica o la



proporción de contribución térmica»En ls sección anterior se encontró αue aldo similar ocurre con la NmN» el indice espectral vale -0.81 en la envoltura y -0.53 en la parte interne. El hecho de aue sea ma's plano en la parte interna puede deberse a la contribucio'n de emisión térmica exclusivamente o puede deberse en parte a contribución térmica y en parte a una variación del índice no térmico.Se analizan a continuación dos posibilidades extremas» aue el índice no térmico sea constante en toda la galaxia» o αue sea variable^ con una contribución térmica del 14% en 1415MHz. Esta es la maxima contribución te'rmica aue se encuentra en galaxias espirales (Gioia et al.» 1982)» y es de esperar aue en una gal axis irregular la proporción térmica sea mayor aue en las espirales (Fig.1.18) (Klein? 1982).Si se supone aue el índice no térmico es constante en toda la galaxia este tiene aue tener el valor mínimo» aue es el encontrado en la parte mas externa» << = - 0.81. Utilizando los valores Si∣0g = 162 Jy y θ/4/5 = 70 Jy (sección III.3.b)» laproporción térmica en cada frecuencia se obtiene resolviendo el par de ecuaciones.
Se encuentra en este caso aue la fracción térmica en 1415 MHz es de 19 Jy» es decir un 27% del total.Si se supone» en cambio» aue la contribución térmica es del orden de la encontrada en galaxias espirales» de un 14% en 1415 MHz» se tiene αue <X, = -0.74 en el disco» decreciendohasta alcanzar el valor -0.81 en el borde.La proporción real es probablemente mas cercana a la



segunda ya aue una proporción térmica de un 27% sería demasiado grande para la NmM, aue no es tan diferente de las galaxias espirales en otros aspectos como índice espectral total, color, etc. ♦
ii) Componente térmica - fluJo de fotones del continuo deLyman:

Una forma de corroborar si la proporcio'n térmica de la NmM ha sido correctamente estimada es calcular el flujo de fotones de Lyman eue ha sido necesario para i0niz3r el gas en base a observaciones ópticas y en radio independientemente. La NmM es una de las pocas galaxias donde se han hecho mapas fotométricos en H<(Schmidtr 1972) (Fig♦111.15) , con los cuales pueden ser comparados los d3tos en radio del presente trabajo.De las observaciones en radio puede derivarse el número de fotones del continuo de Lyman absorbido por el gas de la región-HII, utilizando la siguiente ecuación (ver sección I.3.b)?
El flujo oue produce estas ionizaciones es el asociado con regiones HII» es decir el térmico» No existen para Ib NmM mediciones de Ib temperatura electrónica» pero como esta relación no depende fuertemente de ella puede usarse un valor típico» En la reáión 30 Dor de la Nube Mayor de Magallanes» en base a la observación de la línea de recombinación H166κ » se determinó una temperatura electrónica de (8700+^1000) K



(Cersosimo y Loiseau» 1984)» P3r3 reáiones HII de nuestra galaxia un valor típico es de 8000K (Spitzer» 1978)» Se adoptó entonces para este calculo un valor de 8000K.En los casos analizados en la sección anterior, si el fluJo térmico de la NmM es el 14% del total» St= 9»8 Jy» lueáo Lc = 3»6 105^ s', » Si el fluJo térmico es el 30% del total» Lc = 7»8 1051 s', ♦Opticamente, el fluJo de fotones del continuo de Lyman absorbido - por el gas en la Nmh, fue estimado por Lenueux <1984), integrando el mapa en H< de Schmidt (1972), corrigiendo por absorción con un exceso de color E(B-V) = 0»08 (ver por ejemplo Hands, 1984), adoptando una distancia de 70 Kpc. Corrigiendo el valor obtenido por Leeueux (1984) por la diferente distancia adoptada (D=66kpc), se obtiene Lc = 4»1 1051 s-‘ »Este valor sería el obtenido a través de los datos en 1415MHz si la componente térmica es un 16% del total» Esto refuerza la conclusión de la sección anterior de sue la proporción térmica es muy poco superior a la de galaxias espirales, confirmando aue el índice no térmico no es constante, sino aue es mas empinado hacia los bordes de la galaxia»Mezger (1978) estudiando estrellas 0 y regiones HII de nuestra galaxia concluye aue alrededor del 15% de los fotones del continuo de Lyman producidos escapan de las regiones HII» y eue alrededor del 30% es absorbido por helio o granos de polvo» luego el 45% del total de fotones del continuo de Lyman no es aprovechado en la ionización» Puede estimarse entonces aue el n" de estos fotones emitidos por las estrellas de la NmM esι



iii) Componente no térmica - campo magnético
Utilizando la densidad de fluJo no térmico S∏t' es posible estimar la componente perpendicular a la visual de la intensidad del campo magnético Bi y mediante la expresión (ver sección I.3.b)♦

∣g -2∙icon cl = 6»3 10 y c≡ = 9»1 10 en unidades cSs»Si se considers) de acuerdo con los resultados de la sección anterior» una fracción térmica de un 16% en 1415 MHz» Srtl⅛= 59Jy. El snáulo sólido de la envolvente donde ha sido detectada emisión sincrotroñica» sin considerar las protuberancias <K1» Ala» etc»)» es! ~CL =1∙133 θ, θi » donde

L' = 1.5 4.1 105's-,= 6.1 105's l̂Es posible estimar el n* de estrellas de un tipo promedio entre 04 y B1 necesario para producir esta ionización! en base a los parámetros de evitación para los distintos tipos de estrellas calculados por Churchwell y Walmsley (1973). Se encuentra aue para producir este número de fotones son necesarias unas 1900 estrellas de tipo 04-*Bl.En. el estudio mas completo hasta el presente de la población estelar de la NmM (AzzopardÍ! 1981) se catalogan 470 estrellas supervisantes» 8 Wolf-Rayet» y 70 estrellas 0-B no supervisantes» De las supervisantes el 62%» es decir 291 estrellas» son de tipo 0—*B2. Se concluye aue han sido descubiertas menos del 30% de las estrellas aue» de acuerdo con la ionización observada» deben existir en la Nmh»



91 y θz son los anchos 3 potencia mitad del elipsoide» θl = 4*7 y ©t=3?l» Lue≤o -12. = 5»0 10* ster* La intensidad es entonces!·I,<l= 1.17 10 M Jy ster = 1.17 lO'^erá cm*2 ster'1 s^2Suponiendo sue el disco de la galaxia es circular» 1 = 4°.7 = 5.7 kpc = 1.7 10ucιt∣. Adoptando un ocnt medio entre el central» -0.74 y el externo» -0.81» oC∙nt = -0.77» y una densidad de e" por unidad de eneráis de los rayos cósmicos igual a la medida en 1 erg en los alrededores del Sol (No =5 10 ^l¼rS"l cm ). Se obtiene!B∣ = (4.7+1) 10*6 GEl áas caliente del halo» los rayos cósmicos» y los campos magnéticos están acoplados» se espera entonces aue si el sistema es estacionario haya eouipartición de la eneráis entre el movimiento caótico del fluido y el campo maáne'tico Que este movimiento genera (Parker» 1970)! <Bz∕8T7> * <N V1∕2>El valor Bt encontrado en la NmM satisfaría esta condición ya aue es muy similar al de los alrededores del sol de " 4y^G» habiéndose adoptado la misma densidad de electrones» No .Hasta el presente en muy pocas galaxias se ha podido medir un campo magnético. En la Tabla III-2 se presentan valores recopilados por Beck (1983) a los aue se sáreáan datos recientes de otras galaxias» y los datos de la NmM del presente trabado. La magnitud absoluta fue obtenida a partir de la magnitud aparente corregida, dada por de Vaucouleurs et al. (1976)» B,τ =2.21. Utilizando una distancia de 66 Kpc se obtuvo Mq ≈-16.9. La clase de luminosidad depende» para cada tipo de galaxia» de la magnitud absoluta (van den Bergh» 1960). Para la NmM» la clase de luminosidad es IV.Beck (1983)» postula aue hay una correlación entre la



clase de luminosidad y el campo magnético total de las galaxias. Las galaxias con brazos brillantes y masivos (clase I)» tienen campos magnéticos intensos. Esto puede Justificarse si el campo magnético esta relacionado con la formscion de estrellas. En la teoría de propagación estocastica» por ejemplo? las líneas del campo dan una dirección preferencial para la propagación de la formación de estrellas (Seiden y Gerols? 1992) .Si esta correlación fuera real la NmM tendría un Bt mas intenso aue el eue corresponde a su clase de luminosidad» Una explicación de este hecho es oue el campo medido a través de la emisión en el continuo no sería sólo el campo local de la NmM? sino también el carneo magnético pan-magal1anico propuesto por Schmidt (1976). Observaciones de polarización óptica (Fig.III.17) llevaron a Schmidt a la conclusión de sue dentro, de las Nubes no hay un campo regular sue muestre estructura espiral o simetría. Existe en cambio un campo magnético de gran escala oue» auneue con irregularidades locales? conecta las dos Nubes de Magallanes.De acuerdo con estimaciones de de Boer (1984)? el número de remanentes de supernova por unidad de volumen de la NmM es suficiente como para producir un halo de gas caliente. El fluJo no te'rmico observado en radio estaría entonces asociado a electrones relativistas eyectados por la NmM? frenados en el campo magnético local de la NmM y global del Sistema MaSallanico.
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-20.30 
12+4 Klein et al.(1982)
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6.3 
4.5 

-21.4 
7+2 Gráve y Beck (en prep.)

NmM 
5βm IV 

21 
0.066 

-16.9 
5+1 presente trabado



Ill .4 CONCLUSIONES
Se obtuvieron datos de alts se∩sibi1idadjen 1415 MHz^ dela NmM. En base a estos datos se dedujeron los siguientes resu1tados í

i) Se detectó en 1415 MHz la envolvente extendida oue aparecía en mapas obtenidos a menores frecuencias» El tamaño de esta componente, de forma elipsoidal? es de 7»3 x 4»7 kpc, mientras oue el del cuerpo central de la galaxia es de 3»1 xl.2 kpc» La componente extendida o halo, al idual oue en otras galaxias vistas de canto, es menos achatada oue la componente de disco delgado* La NmM no presenta un núcleo claramente definido, la parte mas prominente se encuentra en la zona SO del cuerpo central y podría estar asociada con la barra descripta en el capítulo II»
ii) La potencia totBl de la NmM en 1415 MHz obtenida es! Pi ⅛ =

∣3 _ I3»4 10 W Hz , menor eue la encontrada en galaxias espirales por Hummel (1981), en buen acuerdo con la relación entre potencia en radio y magnitud absoluta encontrada por dicho autor» La relación entre las potencias en el continuo en radio de los discos delgado y grueso de las galaxias aún no ha podido ser determinada, en la NmM la potencia del disco grueso en 1415 MHz sería del orden del 50% de la potencia total»
iii) Se estimaron el índice espectral total de la Nube OC=-0»68+0»07, y los índices de los discos delgado y grueso!



i v) Fueron estimadas las densidades de fluJo térmico y no térmico en base a la suposición de oue el índice no térmico no es constante sino sue va aumentando su valor absoluto hacia los bordes de la galaxia» y oue la proporción térmica es similar a la oue se encuentra en galaxias espirales» menor sue el 14Z en 1.4 GHz. Se encuentra oue el índice no térmico sería <√n⅛ =-0.74 en la parte central de la Nube aumentando hasta -0*81 en la parte externa»
v) En base a la densidad de fluJo térmico se calculo' el flujo de fotones del continuo de Lyman necesario para ionizar el gas ♦ L c = 3.6 1051 s~' ♦ Este numero es coincidente con el encontrado por Leoueux (1984)> en base a datos ópticos de la linea H,c de Schmidt ( 1972)» Lt = 4.1 10b^, s", (para D=66kpc). Se concluye entonces oue la fracción térmica de la densidad de fluJo en 1415 MHz ha sido correctamente estimada.

«,=-0.53 + 0.07 y <X =-0.81 + 0.07 » respectivamente . Se encuentra oue el índice espectral global es similar al de galaxias espirales normales» difiriendo del de otras galaxias irregulares como las azules compactas» cuyo índice es mas té rm ico.Extrapolando las densidades de fluJo conocidas hasta 2.8cm (10.7 GHz)» mediante el índice o<=-O.68» se obtuvo elcociente entre las luminosidades en radio y en óptico. R l0<2.ó. Este cociente» de los mas peouefíos encontrados en galaxias» indica una baja tasa total de formación de estrellas» en coincidencia con los resultados encontrados por Israel (1980) y por Leaueux (1984).



vi) El fluJo de fotones del continuo de Lyman emitidos por las estrellas ionizantes se calculó a partir del fluJo aue fue necesario p3r3 ionizar el gas, corrigiendo por absorción interna de las regiones HII, L'c = 6.1 105ls^^ . El número de estrellas necesario para producir este flujo es de alrededor de 1900 estrellas 04—*B2, tres veces mayor oue el número de estrellas 0B identificadas hasta el presente en la NmM (Azzopardi, 1981).
vii) A partir de la densidad de flujo no térmico se estimó la componente perpendicular a la visual de la intensidad media del campo magnético de la NmM, <B⅜> = (5+1) ytG. La escasa inforπ∣5cion existente hasta el presente sobre campos magnéticos en Galaxias indicaría la existencia de una correlación entre la intensidad del campo magnético a la clase de luminosidad de las Galaxias (Beck, 1983). En este caso el campo magnético de la Nrnií (Irr IV) sería demasiado intenso para su clase. Una posible explicación de este hecho es oue el campo maáne'tico detectado no sea sólo el campo local de la NmM sino también un campo álobal del sistema maáallanico, el cual coincidiría con el propuesto por Schmidt (1976) en base a observaciones de polarización óptica.



CAPITULO IV
CONCLUSIONES



IV - CONCLUSIONES
El estudio de los perfiles de la línea de 21 cm de la Nube Menor de Magallanes condu-io al cálculo de algunos parámetros de esta galaxia, como la masa de hidrógeno, la velocidad de rotación, la inclinación, y a otros resultados aue se sumarizan en la sección II»4.El principal aporte de este estudio del HT es, Quizas, la compatibi1ización del modelo propuesto por de Vaucouleurs y Freeman (1972,dVF), en base al estudio de la distribución de la emisión en el óptico, con la complicada cinemática encontrada 

otanto en 21 cm como en estrellas superSisantes y regiones HII» La distribución de la emisión en el óptico es sólo, descontando el problema de la absorción, una proyección de la estructura sobre el plano tangente» En base a esta distribución y a datos de distancias de estrellas, Dubois (1980) y Azzopardi (1981), adoptaron los ragdos principales del modelo de dVF, aunaue disintiendo con respecto a la orientación de la barra y los brazos»A este tipo de modelos se contraponen las propuestas de Maurice (1979) y Mathewson (1984), Quienes, dado aue las velocidades no son compatibles con movimientos de rotación pura, y aue la galaxia tiene una gran extensión a lo largo de la visual, proponen oue se trata no de una sola galaxia sino de dos complejos, uno acercándose y otro alejándose» En el presente trabajo se muestra aue une interpretación menos artificial es posible» Se propone una estructura del tipo de 1a de dVF, donde el campo de velocidades puede explicarse como la



superposición de les velocidades de rotacio'n y velocidades peculiares en la barra y en los brazos embrionarios» Estas velocidades peculiares han sido observadas eri otras galaxias barreadas» La existencia de las p rotube r snc i as en la direccio'n del puente y de la Corriente de Magallanes son compatibles con el modelo de Mur3i y Fujimoto (1980)» Quienes proponen eue las Nubes orbitan alrededor de nuestra galaxia» acercándose periódicamente entre ellas» El último encuentro se habría producido hace 2 x 10 años y» como consecuencia del mismo»se habríe desprendido de la NmM el gas sue forma el puente y la Corriente de Magallanes.
Los datos de alta sensibilidad del continuo en 1415 MHz de la NmM permitieron obtener los resultados resumidos en la sección III.4. Estos datos permitieron confirmar la existencia de una envolvente o halo oue había sido detectada previamente en 408 MHz (Haslam et al.» 1982)» Se encontró Que el índice espectral de esta componente est <X =-0»81 + 0»07» mas empinado aue el de la parte central o disco» <χ, =-0>53+0.07. Se estimaron las proporciones térmica y no te'rmica de la emisión en el continuo de la Nube» La densidad de flujo térmico fue relacionada con datos de gas ionizado y de estrellas ionizantes. A partir de la densidad de flujo no térmico se estimó la densidad media del campo magnético de la NmM» comparándola con reultados de polarización en el o'ptico (Schmidt» 1976)»
La prosecución del estudio de las Nubes de Magallanes no necesita ser recomendada ya aue se halla sn este momento en su apogeo» Los resultados de observaciones en el infrarrojo» con



el satélite IRAS» serán importantes para confirmar el contenido bpbrentemente muy beJo de polvo de le NmM, Ib tesa de formación de estrellas y las zonas donde esta formación ocurre actualmente» Los dstos de rayos X» combinados con observaciones opticas y en radio, están proveyendo información sobre supernovas sue cambiarían las teorías sobre su evolucio'n aceptadas actualmente» Observaciones de CO αue se están realizando en Chile (Rubio et b1», 1984) proveera’n nueva información sobre la composición y ci∩enιa'tic8 de la NmM»Con respecto b Ib estructura y cinemática de Ib NmM propuestas en el presente trabado sería necesaria una mayor cantidad de datos pbtb poder confirmarlas» Serían importantes en particular mediciones de velocidades de objetos de población I, como estrellas superáiáantes y reáiones HII, fuere del cuerpo principal, en particular en le reáión K2 y en el extremo Suroeste» A este respecto pueden contribuir las mediciones de velocidades de la línea Hat αue esta'n realizando Carranza y Torres (1984) con un interferómetro Fabry-Perot. Sería fundamental ademas contar con mediciones precisas de distancias, para lo cusí es necesario contar con instrumentos muy sensibles, y con sistemas de calibracid'n mas exactos oue los actuales» También serán importantes los pτo≤resos de los modelos de interacción entre áalaxias, a lo cual, reciprocamente, el conocimiento de la estructura y cinematics del Sistema Maáalla'nico puede contribuir.
En el continuo en 1415 MHz el sistema de Bdouisición y reducción de datos desarrollado para el presente trabado está siendo 3Plicado actualmente, en el IAR, -al estudio de otros



objetos» Con respecto el continuo de le NmM los índices espectrales y le existencia del helo podren ser confirmados cuando se analicen datos obtenidos recientemente en Sudafrica» en 2»3 GHz» El próximo avence de importencíe sería el estudio de le polarización en redio» y le discriminación de la polarización intrínseca del Sisteme MeSellenico j de le polarización local de nuestra Galaxia» ye Que en los datos de polarización óptica existentes» esta separación no es suficientemente secura. A este fin pueden contribuir los resultados del relevamiento de les dos polarizaciones del continuo en 1415 MHz del Hemisferio Sur» oue se realizara en el IAR en el arto 1985»
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