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RESUMEN 

En este trabajo hemos desarrollado un morh•ln q1H· prrmitr dctcrrn:uar "1 Ji,. 
tancia a las nubes de alta velocidad mPrliantr• Ja suposición d!' que Ri· 1·r1nH·1itrn11 en 
equilibrio de presión con d medio que las rodPn (g1L5 coronal). Para elln hubo que 
encontrar la distrihucir>n ele la presiún y Ju densidad del gns coronal como fumi6n de 
la posición galáctica. Sr supuso corno una primrra aproxirrwcióu, q1H' f'l g1L' coronal 
es isotérmico, no rota y SC' cncu(·ntra en rquilihrio hidrostútico en pr.,sr·ncia ckl rnrnpo 
gravitacional de la Gahtxia. 

A partir de este• modelo hemos podido (•staldccer cuál es el rnlor 1k la presión 
térmica que este gas ejerce sobre la5 nulics y tarnbii·n, cuúl es el valor d1· 1" presión 
hidrodinámica producida por el barrido del material que la milw encucntrr a su fHL''" 
Ambas presiones como función de la distancifl a la nube. Por otro lado, n r111rtir de 
los anchos de línea, densidacks de columna, tamaños angulares, velocidarks oliserrndao 
respecto al estáml.ar gal1ictico de reposo y posición galáctica, hemos podido establecer 
la presión interna de cada nube como función de la distancia. 

Todo el método consiste en encontrar la distancia en la en ni para cada nube en 
particular, la suma de la presión térmica y de la presión hidrodi!l:imica, iguala el valor 
de la presión interna. 

El modelo se aplicó a una muestra de 18 nubes de alta velocidad localizadas en 
el hemisferio Sur galáctico. Los resultados muestran que las once nubes con densidad 
de columna menor, tienen dos soluciones. Esto significa dos distancias en Ja.; cuales 
pueden estar en equilibrio de presión con el medio externo. Hemos utilizado algunos 
criterios que nos permiten garantizar de alguna manera, que si estas once nubes se 
encuentran en efecto a alguna de las distancias solución obtenidas, podrím continuar 
en equilibrio de presión a lo largo de su trayectoria. Lo que debe quedar claro es que 
las distancias obtenidas dependen de los parámetros observados en la nube en este 
momento. A medida que la nube se desplaza y se ve somdida a una presión externa 
distinta, reajustará su presión interna y ésto se traduce en cambios en los parámetros 
observados. Es decir, estamos encontrando cuál es la distancia en la que pueden estar en 
equilibrio de presión en este momento. La primera dr <:>,tas di~tancias es consistent~ cou 
las distancias predichas por los modelos de origen galáctico y la segunda es consistente 
con los modelos de origen extragaláctico, Las siete nubes restantes tienen distancias 
solución que implican que se encuentran fuera del Grupo Local, lo cual no es consistente 
con las velocidades observadas. 

Todos los resultados son muy sensibles al valor de la temperatura que se asigne 
al gas coronal y al valor de la presión en la vecindad solar del mismo. Los mejores 
resultados se obtienen si la temperatura es de 1.26 x 106 K y la presión es de 2.76 
xI0-12 din cm- 2. 
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CAPITULO I 

LAS NUBES DE ALTA VELOCIDAD 

1.1 INTHODllCCION 

La mayor parte del hidrógeno m·utro (Hl) observado en el disco ga.scoso de 
nuestra Gal1txia se ajusta. en posiciones y Yclocidadcs, al rnodr·lo de ro\¡1ción galáctica 
propuesto por Schmidt. En este modelo, cada elemento de volumen <kl dbco rot¡, en 
órbitas circulares alrededor del centro gahíctico, en equilibrio con el campo gravita
cional. Sin emLargo, se hau oLoen<trlo rDnrcntrnrio11es <lf> Hl (nnhes) con velocidades 
y en latitudes galácticas que no se ajustan a la.s esperada.s por dicho modelo. l'or 
consiguiente, estas concentraciones no pur·dcn ser consideradas partt' del disco gaseoso 
galáctico sin que se hagan modifirnciones importantes al modelo de rotnció11 de Schmidt. 
Lo cual, dado el éxito del modelo en la descripción de las propiedades globales de la 
Galaxia, no parece ser adecuado. Por estas razones, esta.s conccntrnciones, dt•nomina
das nubes de alta velocidad (:KAV) desde su d<'scubrimiento hasta la fecha, han sido 
estudiadas como un fenómeno distinto del Hl del disco galáctico. 

En este capítulo daremos un breve resumen de las propiedades observada.<; de 
las NAV, así como de las principales ideas sobre su origen y sobre sus efectos en el 
disco galáctico. U na descripción más detallada de todos estos aspectos y ln bibliografía 
correspondiente puede encontrarse en la tesis de licenciatura de Colomé (1957), de 
donde hemos sacado la irn1ror p<irtc de ln infornrnriún. 

La nomenclatura utilizada es la siguiente; NAV 115 + 45 - 135, significa una 
nube de alta velocidad centrada en coordenadas galácticas 1 ~' 115c y b = 45°, con una 
velocidad radial respecto al estandard local de reposo '-'elr = -135 km s- 1 (ver sección 
1.6). La clasificación usual de las l'iAV es la siguiente (Colomé 1987): 

Nubes de Baja Velocidad (NBV) 

Nubes de Velocidad Intermedia (NVI) 

Nubes de Alta Velocidad (NAV) 

Nubes de Muy Alta Velocidad (N1'.1AV) 

i 1·e1r i::'. 40 km s- 1. 

40 km s- 1 <i Fe1, [:S 80 km s- 1. 

80 km s- 1 <IV.ir i:S 250 km s- 1. 

J Ve1r \ > 250 km s- 1. 

Cabe señalar que el nombre genérico que se le ha dado a toda;; estas concen
traciones cuyas velocidades o latidudes son anómalas respecto al modelo de rotación, 
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es Nubrs d(' Alta Velocidad (:\AV). El hecho c.lf• r¡ue f'll la da.-;ificación cxi;;t<.1 llll grnpo 
con el mismo nombre (r'í' A\') no produn• ninguna confusión ya que en to dos los trabajos 
se especifica el interndo de -,·docidad<:'s al que S<' rrfir-ren. De li(•cho ('n cstr· trabajo cr1 
particular, cuando se habla e.le NA\', nos referirno;; 1d co11ju11to total ck ]¡e' conc(•ntra
ciones y sólo en el último capítulo nos n.fcrimos a nn cierto grupo de NA\' que, dentro 
de la clasificación pre;;cntada quedan incluidas en el suhgrupo cor1 ('¡ mismo nornbrt'. 

En lic'i próxitrnL< secciones de est" capítulo clar1•rnos una descripción g('ncr11l de 
las principales caractuísticlL' ck las NA\', df' los I11odclo>- rnús importante., qn1· tratan 
de explicar sus orígl'nl's (sf'r.1.7) y t11rnhii·n ac1•rra d" la posibilidad d" qnc 1¡c, '.\:\\' 

sean una fueme impon ante de p<'rtnrbaciom'o p1cra el <Esco g<csf•os<• (t-<'c 1.5). 

Uno U(' lo:- probkrnas cl11n» pan1 pod"r m·a11zar l'JJ f'l c·,;tut!io dl' l1L' '.\A\'. es 
e] poder cstirnar su distcu1ria. ya que dP i1q() dependen ~u tc1u1aúo lineal y ~u n1a~n. 
a partir de Jo cual podría ('q inn~r~(· cuál e::: el fh~jo de IIllt.'ia "bhcia"' lri Gal<Lxia (Y<'

locidades negatiYas) o "deiocle" la Galaxia (YtduciJade>- positivas), cuúl sería la energía 
depositada en el disco en caso de colisión y con qur frecuencia ocurrirí1i este fenómeno. 
además de poder cst.1.l.ikcd de iuairera coH\'incentc, cmil('s de esUL' .\AV son el¡• origen 
extra.galáctico, cuáles se pueden asociar c.on material del disco gaseoso o con material 
del halo etc. 

Independientemente de cuál sc¡i su origeu, la.' NAV son un fruómcno interesante, 
ya que si se trata de material intergaláctico que está siendo atraído por nuestra Galaxia 
(Oort 1970) deberán tornarse en cuenta para el an1ilisi;; ele la evolución química. Si por 
otro lado, son gas neutro del halo (Shapiro y Ficld HJ7G, Drcgrnan HJSO), entonces nos 
pueden dar información sobre la dinámica del halo de la Gal1L'l'.ia. 

Otro aspecto muy relacionado con el problema de la distancia, es el que se 
refiere al mecanismo de confinamiento de las l': AV. Para ilustrar la importancia de este 
punto, tomemos como ejemplo a la Corriente de Magallanes (Cl\!) que es una banda de 
material gaseoso que se extiende desd(' las Nubes <le 11-fag¡¡l\anr>< ha<ta nuestra g<l.!axia 
pasando por el Polo Sur Galáctico donde se han detectado numerosas concentrar.iones 
de gas de alta \'elocidad. Si la masa de las NA\' de la CM es únicamente la masa 
obseITada en HI, los anchos de la.s líneas implican una energía interna total positiva. 
ésto es, no serían autogravitantcs. Por ejemplo, a una distancia D (en Kpc), una 
nube típica con una temperatura de brillo de Oº .5 K y un diámetro angular de 0° .5 
tendría una masa de HI de 13 D2 Af8 , una energía gravitacional de -3:,: 10'12 D3 ergs 
y una energía térmica interna de 2x1046 D 2 ergs, (Mirabel, Cohen, Davies 1979).Si 
consideramos que la nube se encuentra en equilibrio Virial, eón energía gravitacional 
W y energía interna T, entonces: 

-·W = 2T (1.7) 

Sustituyendo los valores anteriores en la ecuación l. 7 y despejando la distancia 
D se obtiene: 
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D - 13 ~Ipc 

Esta dista11cia resulta ser excesivamente grande i11r.luso para los modelos de 
origen cxtragaláctico. 

Alternativamente, si suponemos que la nube se encuentra a la misma distancia 
que las Nubes de Magallancs, es decir -50 Kpc entonces, pan. mant<'i1cr el equilibrio 
gravitacional se nPcesita una masa 200 veces mayor qu<- la rrrnsa i11ferida µara una 
distancia de 50 Kpc. a partir dr la dc•w;idad dt' col11m1w olN·rYada en Hl (:\!iralwl t'I 

al. 1979). 

Las dist;mcias desde p] Sol estimadas para la punt<> norte• de• la C:orric11tc·. esl!~.n 
entre 10 y 20 Kpc. A esta distancia, una de• e•sta' nuhrs t•·nrlría u1rn ¡¡¡¡esa di· HI de 
3 >: 103 .~10 , un tamaiio <lP 100 pe y un<t densidad rm·dia de 0.3 crn· 3 (C:ohc11 1982). 
La autogravcdad de un objeto con estas carac1"rístic1L' es d<·sprr·ciable en comparación 
con su energía cinética interna. Si no hay una presióu externa que la confine, a una 
velocidad de expansión de 15 km s - l, la vida de la.' nubes sería de aproximadamente 
6 >: 106 años, antes de quedar diluídas por debajo d<'I límite de d<'lección. La rda.d 
obtenida de los modelos de fuerzas de marea para la Corriente, es de 2 >: 108 años, es 
decir, al menos un orden de magnitud mnyor que el tiempo deducido para la expansión 
de la nube. Esto hnce suponer que las nubes o son el<' formación reciente, o están 
confinadas por algún mecanismo de presión externa que impide su expansión. Se ha 
sugerido que la presión externa puede ser la producida por un Halo galáctico de gas muy 
caliente (Cohen HJS2); dado que la C!v1 se extiende a una distancia dr 50 Kpc del Sol, se 
necesitaría u11 plasma que se extendiera al menos hasta e,;a (fütancih. Para lograr ésto, 
compensando la atracción gravitacional de la Galaxia, su temperatura cinética debe 
ser del orden de 106 K. Sin embargo, la temperatura de dicho plasma tiene también 
una cota superior tal que le impida escaparse del campo gravitacional de la Galaxia o 
del Grupo Local. 

Se ha propuesto también que las NAV estén en el medio intergaláctico confina
das por un plasma con temperaturas del orden de 3:'108 K (Field y Perrenod 1977), 
en este caso, el calentamiento que dicho plasma produciría en las nubes haría que se 
evaporaran en tiempos de 103 o 104años (Mckee y Cowie 1977). 

A partir de la discusión anterior, pueden establecerse cuatro problemas funda
mentales que dr hrcho ei'tán íntimanwnt.P relaciomidos y son:l)El origen de la NAV, 
2) El que se refiere a la distancia 3) El mecanismo de confinamiento y 4)E! poder es
tablecer de alguna manera si es posible suponer que están en equilibrio o no. De estos 
cuatro problemas, en este trabajo, nos dedicaremos a los tres últimos. 

De alguna manera, el establecer un mecanismo de confinamiento implica una 
distancia en la cual el confinamiento sea efectivo; si por otro lado se lograse obtener la 
distancia obserYacionalmente, ésto permitiría elegir el mecanismo de confinamiento y 
establecer las posibilidades de equilibrio. 

A grandes rasgos lo que haremos será explorar un nwcanismo de confinamiento 
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parn las NAV y suponerlas en equilibrio es decir, no están en expansión ni en con
trncdón. Supondrcrnof taml>iér, que el conf\irn.mirnto es el producido por do~ tipos 
de presión externa: J¡, prcsió11 lérr11ici. prodncirln por un halo galánico ,¡¡, !(i..:, rn!icntc 
y la hidrodinírn1ica que aparece por el hecho de que las nubes "" estirn des¡1l>t1;,;¡do 
en un medio que ticuc cicrtit densidad. Así, ln presión externa sobre la.s '.\AV es la 
suma dP la presión ti·rmicu del ga..- del halo y de la prC'sión hidrodinámiclt que d<·
pcndc de la velocidad de la nnlw (v<·r scc-c.4.2). Lo que h1,rcmos <'lltowc·,,- es, dado,, 
los parámetros observados en cada nube <'Xpr~·o,ar la presión inl('T!lf\ cml!o fu11ciún de la 
distancia (scc.4.3), con el propósito de c11cc1ntrar la distancia 11 ¡¡,que 111 pn·si<rn interna 
y la externa se igualen. 

Para poder rc1tliz<tr estos c{dculos es Jl('Cesa.rio proponer U!l rnoddo jHlril la di"
tribución de presión y densidad delga.' del halo en prcsewia <k llll CillllJ>O grnvitacional 
(Capítulo III). Empezaremos cn1 onces haciendo un breve resunH'll dr la información 
observacional de las características dP las nubes ck alta velocidad. 
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1.2 DISTRIBUCION ESPACIAI, DE LAS NAV 

Existen NAV en casi ru1dquiC'r <lin•crión d<·I ric•lo, pC'ro su <listriliución csparinl 
no eo unifonue. Gern·ralwcntl' se encuentran formando gru]"" de concentraciones in
dividuales qnc pareccu estar corn-.ctada,; por ga.' dC' baja C'rnisiYidad cuya yeJocida<l es 
similar a la <ll' las conccntracion<'' individual<·'· A los conjunt<" clr nnbcs indiYidnalr.s 
y al gas de baja cmisividad que la.' une s<' le,; su<'l<· llanrnr '·Cornpl<:io". 

Es difícil cstalilcccr uu tarnaiio típirn para los cornpkjos. E11 la fig.J.l M' rn1H»

tra11 los principales complejos dr· N AY junto con sus dcsignacio1H,s. Corno ]J\JPd<• ob
serYarsc. la ma~·oría son elongados y cubren un extenso ran¡\o d<· t arnaiio:- angulares. 
Veamos algunos ejemplos¡ el complejo ''A" se cxticll<k 2G'' e11 longitud galáctica y 
aproximadamente 28" en latitud. El complejo '·C" se extiende irnos 70'' en long:tud 
galáctica y unos 25° en latitud. Finalrneute, la Corriente dr .\-!agallan<·' se extiPnde 
unos 210° en longitud y 50° en latitud. 

Figura 1.1 Principales grupos de NAV. 

Se indican los nombres y las velocidades de los complejos de NAV más estudiados. Tomada de Hulsbosch {1975). 
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Por otro lado, los tamaños. de las concentraciones individualco generalmentl' 
van desde unos 10 minutos de arco hasta 3° aproximadamente, aunque también Be 

han reportado nnh<•s cuyo tamaño excede los 5° (ver Colomé l!J87). El área tot¡¡] del 
cielo cubiPrta por los principales grupos de NA\' es de apruxirnadamen!\o 1000 grados 
cuadrados, lo que significa que cerca del 2.5 3 del cielo está cubierto por las NAV. 

1.3 ANCHOS DE LINEA, TEMPERATURAS 
Y DENSIDADES DE COLUMNA 

La mayor parte de la información que se tiene sobre Ja., NAV proviene de las 
observaciones en la línea de 21 cm del hidrógeno neutro. Estn línea se produce por la 
transición entre los niveles hiperfinos F=O y F~~1 del estado base del átomo de hidrógeno 
(Fes el momento angular total, inclu~·endo el espín del núcleo) y corresponden a las dos 
posibles orientaciones del espín del electrón con respecto al momento nuclear magnético 
(ver Colomé 198 7). 

A pesar de que la mayor parte del hidrógeno galáctico está neutro, el medio 
iuterestelar es transparente (ópticamente delgado) a la línea de 21 cm. Esto quiere 
decir que se pueden relacionar de una manera sencilla las intensidades (temperaturas 
de brillo) observadas con las densidades de columna del objeto. 

La estructura de densidad al interior de las concentra~iones individuales que 
forman los complejos, es muy complicada aunque en general parecieran estar formadas 
de núcleos densos (brillantes) sumergidos en envolventes más difusas y más extendidas. 
A continuación mostrarnos, {fig 1.2), algunos ejemplos de los perfiles de la línea de 21 
cm obtenidos en algunas NAV que no pertenecen a la CM. 
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Fig. 1.2 Ejemplo• dt• perfiles de la linea de 21 cm para algunas NAV. El eje vertical es la 

temperatura de antena y el horizontal es la \.·elocidad respecto al estándard local de reposo en km s -l. La Unea 

en la parte aupNior es la linea obscn·ada )' se muestran las dos componentes gauseian;is qm: mejor ajustan la 

linea observada¡ una delgada y brillante y la otra ancha y menos intensa. La !Inca continua en Ja parte de abajo 

representa el residuo del ajuste. Tomo.da de Cram y Gio\'anelli (1976) 

Como se observa claramente en la figura, existen dos componentes con an
chos diferentes; una componente delgada con (l'I V) "' 10 km s- 1 y una ancha con 
(L':.V) "'25km s- 1. Estos perfiles son muy comune~ en las NAV. Aunque los anchos 
de las dos componentes no son siempre de 10 y 25 km s- 1, todos los perfiles obser
vados, excepto los de los complejos asociados a la Corriente de Magallanes, pueden 
ajustarse con dos r'.lmponentes gaussianas; una delgada y brillante y la otra ancha y 
menos intensa. Los complejos asociados a la "Corriente de Magallanesn no presentan 
la componente delgada, sino solamente componentes anchas que van desde 17 km s-1 

hasta 54 km s- 1 (ver fig 1.3). Cabe señalar que las componentes delgadas sólo apa
recen en las condensaciones que tienen mayor densidad de columna, mientras que las 
componentes anchas son características de las envolventes difusas que conectan a las 
condensaciones. 
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Fig. 1.3 Perfiles de la Un<'a dr 21 cm obtenjdos en algunas conccntradonee de la Corriente de 

Magallanes. El eje vertical es la temperatura de antena en ciK y el horizontal ca la velocidad respecto al cstandard 

local de reposo en km s - 1. La llnE'a punteada cF> el pum obt.:1ddo y las línea~ a trazos muestra11 el mejor ajuste 

gaussiano. La linea continua en la parte de abajo es el rcRiduo del ajuste. A diferencia de la fig. l .2 se puede 

obscn,.ar la ausencia de componentes delgada~. Tomada de ?\ürabcl, Cohen y Davies (1979). 

A partir de los anchos de las líneas se pueden obtener límites superiores para 
las temperaturas de las NAV. Suponiendo que el ancho dP la.< línea< es exc!usiYamcntc 
debido a ensanchamiento térmico se tiene (ver Colomé 1987): 

(1.1) 

donde k es la constante de Boltzrnan, mh es la masa del átomo de hidrógeno y 6 F es 
el ancho total a pot•encia media de la línea (FWHP). Si la temperatura se mide en ºK 
y la Yelocidad en km s- 1 entonces la ecuación queda como: 

(1.2) 

Las temperaturas promedio inferidas son de ~ 12500ºK para las envolventes y ~ 
1500°K para los núcle·Js. 

Estas temperaturas representan una cota superior para las temperaturas reales 
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del gas de alta velocidad, pues se picnfü1 que el ensanchamiento de las línea.~ producido 
por moYimientos macroscópicos (turbulencia), puede ser apn•ciablc. 

La.' densidades de columna qtH' se han observado van dcsrk 10E• cm··Z ha.stn 
1021 crn- 2. Parece existir una correlación entre la densidad d1• columna y la yelocidad 
radial respecto al estándard local de reposo: a mayor <lcnsi1lad de colnwna, mayor 
velocidad radial ( GioYanclli 1980). También s.• han obsc·rvado diferencias importantes 
de densidad de columna, por ejPmplo en el Complejo "C'' clonclc :\111 Yaría rk G • rnE• 
cm- 2 a 5 >: 1020 cm-- 2 de una condensación a otra ckl mismo co111plr-jo (Ycr Colorn(• 
1987). 

1.4 COMPOSICION QUIMICA Y 
GRADO DE IONIZAClON 

Se ha detectado la presencia ele Call y Na! en absorción, coincidente en veloci
dad y dirección con algunas NAV ( Zinn et al. 1900, West et al. 1985). Las abundancias 
químicas inferidas de estos trabajos son consistentes con las abundancias de Ca y Na 
en nubes dentro del disco galáctico. Esto parece indicar que, en algunos en.sos, ln.s NAV 
son de origen galáctico, aunque en realidad en ningún caso los resultados observacio!la
les son verdaderamente concluyentes. Por otro lado no se han encontrado correlaciones 
entre los mapas de emisión de H0 y los mapn.s de HI, lo que indica que la mayor parte 
del gas de las NAV es neutro {Reynolds 1987). Esto impone un límite superior para la 
temperatura de las nubes, T < 1.5 >: 104 K que es un valor consistente con la tempera
tura inferida de los anchos de las líneas. Si T fuese mayor que este valor, la ionización 
colisiona! produciría una fracción detectable de hidrógeno ionizado. 

La situación con respecto a los rayos X sua\'es es similar. No parece haber 
correlación entre la..• NAV y la emisión de rayos X suavps, excepto quizá para una NAV 
situada en la dirección de la Nebulosa <le Draco, donde pareciera haber un pequei10 
aumento en la emisión de rayos X suaves (Hirth et al. 1985). 

1.5 GRADIENTES DE VELOCIDAD 

La estructura de velocidades dentro de los diferentes complejos de NAV es, en 
general, muy complicada. Cuando se observan nubes que presentan núcleo y envol
vente, es común que los núcleos aparezcan con velocidades radiales mayores que las 
envolventes. 

En general, no se observan gradientes de velocidad bien definidos dentro de 
los diversos grupos de N AV, salvo en algunos casos particulares corno la Corriente de 
Magallanes. En este en.so, si se traza una coordenada O, a lo largo de la dirección de 
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la ~corriente" (ver fig.1.4) y otra coordenada r/• perpendicular 11 O, sP obtit•rn• que la 
velocidad como función de· O es de la forma (W11nniPr el al. Hl72): 

Vc1r(O) "' 429 cos(O + 83.5) (1.3) 

Los gradientes de la velocidad respecto a el est{u1dard galáctico de reposo i',vr (ver 
sección 1.6), son (Cohen 1982): 

(1.4) 

y en la dirección perpendicular: 

élVrgr -1 -· l -,-· - = 5.6 km s grad . 
a<fi 

(1.5) 

La velocidad de la "Corriente" varÍ2. de>.dc 300 km s- 1, cerca de las Nubes de 
Magallanes, hasta 400 km s- 1 cerca del extremo norte. 

•·•10' 

\ 
EJE 0 

1.);t' 

,,p( 

Fig. 1.4 La Corriente de Magallanes ,-ista desde el Polo Sur galáctico. Se muestra la orientación 

del eje 0 definido por Wannier y Wrixon {1972) a lo largo del cual parece existir un gradiente bien definido de 

Ja nlocidad respecto al estándard galáctico de reposo. Tomada de Müabel, Cohen y Davies (1979). 
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1.6 VELOCIDADES RADIALES Y FJ,UJO 
DE GAS HACIA LA GAl,AXIA 

Hasta ahora hemos hablado indistintamente de las Yclocidades radiales Yr.1r y 
Vegr· Antes de continuar explicaremos con un poco más de detalle qué significado tiene 
cada una de ellas. 

El centro de masa de nuestra g1da.xía se dPfinc corno el est ándard galárt ico 
de reposo. La manera más convcnicnt!' de exprcrnr In Yel<>cidad de rualquier estrella 
respecto a est.c sistema de referencia es en términos de ln.s cm11poue11tes (íl, 8, Z) <¡m' 
se muestran en la figura 1.5; TI es la componente radial de la velocidad y se toma 
positiva en la dirección 1=180° y b=-0', es decir, para movimientos hacia afuera de la 
Galaxia ; Z es la compon-~ntc de la Yeloddad perpendicular al plano de la Gala.xia y se 
toma positiva en la dirección b==90º. Es <lPcir en la dirección del Polo Norte galáctico. 
Finalmente 0 es la componente tangencial de la velocidad y es po>itiva en la dirección 
1==90º y b==:Oº. 

CENTRO GALACTICO VECINDAD SOLAR 

G 

Fig. l. 5 Se muestran los tres ejt!s que definen la!i tres componentes de la velocidad con respecto 

al ccntr' • 1a galaxia { estándard gal&clico de repo•o) para cualquier punto en el disco galáctico. 

Si suponemos que la distribución de masa de nuestra galaxia es simétrica res
pecto a un eje que pasa por el centro y es perpendicular al plano, las fuerzas gravitacio
nales para cualquier posición en el plano galáctico estarán dirigidas radialrncnte hacia 
el centro. Entonces, para cualquier posición en el plano galáctico existirá un vector 
velocidad de coordenadas (TI, 0, Z)= (O, 0o, O), tal que, un punto moviéndose con este 
vector velocidad seguirá una órbita perfectamente circular alrededor del centro de la 
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Gala..xia. La velocidad circular Gu eot<ir,; dderlllinada por la., fuerza' gravitncionaics 
que aci'.icu l'll el ¡nmto en cuestión. Por tau10, la velocidad circnl;ir es una fn11cii>11 
de la distancia r al ce11tro galáctico sobre el pla110. El cs1'indarcl lora! el<' rcpti:,u t'> 
justamente un pull1o qu(' gira en una órbita circular cuyo radio es 111 distancia d<'I Sol 
al centro galáctico ( -8 Kpc) y cuya velocidad tangencial es 0u'' 22~ km s-· I (Allen y 
Martos 1986) en la dirección 1=90º y b=Oº. 

Por consiguiente, para pa;;ar del estándard local de n•poso al e.-tirndard g;dáctico 
de reposo hay que sustraer de la velocidad radial obser\'ada, t'l rno\'Ía1i1·;lto del estándard 
local. Se deht> tener en cuenta tarnlii0n que al hacer esta tramfun1rncit',11 dP un sistPma 
a otro, la velocidad quP se ohticm• l'S siempre la COl!lJ•Ollt'lltC ele la \'Piocidad en la 
línea de visión ya sea respecto al centro de la galm:i11 o rcSJ>l'Cto al cstiÍndard local. La 
expresión que sP utiliza para la transformación es: 

Fegr ~~ l'c1, + 225 sin(/) ros(b). (1.6) 

Donde Fe1r es la velocidad obserrnda corregida por el movimiento de la Tierra 
alrededor del Sol y por el mm·imicnto drl Sol respecto al cstándard local de reposo. 
Se han observado nubes con velocidades ( Vegr ) positivas y negativas sin ninguna 
simetría espacial definida. Sin embargo cuando se analiza la V,¡, (Giovanelli 1980), se 
encuentra una cierta predominancia de velocidades negativas para Oº < 1 < 216° y una 
predominancia de velocidades positivas para 216º < 1 < 360°. 
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360. 

i 
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E 120. 
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>" 
-120. 

-360. 

-(,00. 
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36~. 288. 

"iJ .... · . 

.~ ... .,.,.....,,.' i""'"1..~;· . . . . -::,.:..;1 . .,_.iJt._µ¡, . 
'ilr-' -t-~·:·•· · .... - . 
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Fig. 1.6 Distribución de YClocidades de !aR NAY respecto al estándard local de reposo. Puede 

obsenrarse una fuerte dependencia de la distribución de \'elocidades positi\'aS y negati\'aS respecto a la longitud 

galáctica. Las posith·as predominan del lado izquierdo de la figura y las negativas del lado derecho. Tomada de 

Giovanelli (1980). 
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Como se· observa en la figura l.ü, existe una fuerte d1~pendencia d(• In di;;
tribución dt· vclorí<lnde;; (Vc1r) cou resprcto a ]11 longitud galártirn: hL' \'{•locídadt·' 
negativas se olisrrvn11 prcdominaull'mcntf' c11 los cundranks gal;írtir.o~ para lo;; que]¡¡ 
rotación del clr tiene componente~ po:<itiva;; y se cncucmrM1 Yrloddades positi\'fü; en 
los cuadrantes en los que el c/r tiene componentes 11egatiYnii. E- decir, el campo de 
velocidades radiales de l!L~ NA\' depende <lr la posició11 galáct ira y ésto se hn Í!llcrpr .. -
tado (Giovanclli 1980) como que, al menos un gran grupo de :\A\' est1Ín funa ¡lf· la 
vecindad solar, quizá en la periferia de la (~ahc.:ia o f.'ll el Grupo Lt,ral. Si11 cwbarg<>, f'll 

la figura 1.() también puede obscr\'ars(' una banda de '.'inbP~ cuya \'C'locidad proHw<li(, e• 
indepcndicnk de la longitud galúctica y ¿,,t" ya <'ll faYor de qu" ll!i suligrup(I de :\ .-\ \' 
estén asociadas a la Galaxia. 

Si ahora analizarnos la distrílrnción d(• \'clocidadc' V, 0r (fig. 1.7), d ª'J>t•no 
más interesante que se <'ncuentra es c¡uc ¡mrcccn pn·dominar ¡,~, ,·eloci¡hd(•;; negatÍ\'t15 
sobre las positivas. Según la convención, la;; velocidades Veqr Jl('gatírns significan qm• 
la nube se está "acercando" a la Gal<L.'Cia, mkntra.< que velo~idadcs po~itiva!, significan 
que la nube se está "alejando". Esta predominancia de velocidades ncgatinL~ se }¡¡¡ 

interpretado como un "flujo neto" d<? ga.~ hacia. la Galaxia, si supon<,mos que las masas 
son las mísmas para V > O y V < O. 

600. 

360. 
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Fig, l. 7 Distribución de velocidades de las NAV respecto al estándard galáctico de reposo. Puede 

obsen·arse la predominancia de velocidades negath·as, en especial para 216º < J < 360°. Tomada de Giovanelli 

(1980). 
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Del estudio de 799 concentraciones indh·idualcs observables dcsd<' el hemisferio 
norte hecho por Giovanelli (1980), nosotros obtencwm; qur el·- 3JP,¡. ti1•m•n VC'locidade~ 
positiva~ mientras que el 5gc/¡ restante tiene velorirladcs 111·gatir;-.s (wr fig. 1.8). 

\ 1 rt·:~:!J,t[·[{ F.~Hr·:H· ~L Hi~'-i4 ~VO:i!C.(t ¡----------
¡ llC:M'iU.!.! O'H• 

5¡------<~~---_.-.·IH~t----------

¡5-· ---tH11,_.-11--...--..-..-,~t-tr--t11-tt-tt--------

-JIU 

Fig 1.8 Distribución de velocidades respecto al está.ndard galáctico de reposo de 799 1'AV 

(Giovanelll 1980) cuyas longitudes van de: 1° < 1 < 188°. El 31 % tienen \'elocidades positi\·as y el G9 % 
velocidades negativas. 

Esto es reforzado por el estudio de Bajaja et al. (1985) para 740 NAV ob
servables desde el hemisferio sur para una zona del cielo que no se traslapa con la 
de Giovanelli, en el cual obtenemos que el 393 tienen velocidades positivas y el 61 % 
restante tienen velocidades negativas (ver fig.1.9). 
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25'"". ---9-i9-19-IHl-=:-1~-ll'-9_.-----__! 

-25U 75.5 o:. / s ) 

Fig.1.9 Distribución de velocidades respecto al estándard galáctico de reposo (Bajaja 1985) de 740 

NAV cuyas longitudes son: 20° < 1 < 200º. El 39 % tienen componentes posith·as de la velocidad y el Gl % 

tienen componentes negativas de la velocidad en la dirección dt' Ja Unea de visión. 

Sumando ambos catalogos se obtiene; 353 con velocidades positivas y 65% con 
velocidades negativas (fig.1.10). 
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Fig. 1.10 Distribución de la suma de ambos catalogoa: 1539 nubes en total. 35 % con Vegr > 
O y 65 % con Yegr <O. Si la mas'\ de las NAV es aproximadamente la mism&, ésto significa un Hujo neto de 

hidrógeno neutro hacia la Galaxia. 

Esto quiere decir que si la masa de las NAV es aproximadamente la misma, el 
flujo de HI hacia la Galaxia es aproximadamente el doble del flujo de gas que se aleja 
de ella. Lo cual apunta en favor de que hay un finjo efectivo de gas hacia la Galaxia. 

1.7 ORIGEN DE LAS NAV. 

Existen varios modelos sobre el origen de las NAV y pueden dividirse en dos 
grupos principales: i) Los que les asocian un origen galáctico y ii) los que argumentan 
en favor de un origen extragaláctico. Sin embargo, para cada uno de los modelos se 
puede encontrar siempre un conjunto de nubes que se ajustan a las especificaciones del 
modelo y otro conjunto que no. La pregunta que debe plantearse entonces, es: ¿ Existe 
un origen único para todas las NAV observadas o debemos partir de la idea de que el 
gas de alta velocidad puede ser una consecuencia de varios mecanismos? En nuestra 
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opinión, la segunda opción es más razonable. 

Una pri1nera rousecuencia dl' de~nirta.r uu origt.:11 cü1uúu p¡1ra toda~}¡~: NAV es 
que alguna' ¡medt·n c,;t<ir en el !ll('dio intcrgaláctirn como ytt ]111 siclo ,;ugc·ri<lo (Cülorn{ 
1987) y otra;; puede11 estar i11mersas en el halo gw;coso de nuestra Galin::ia. 

A continuación se describirán algunos de los modelos m{~, importantes que 
tratan de explicar el arigen de las NAV. 

a).ORIGEN GALACTICO 

i) Las NAV come ,>arte de los brazos más externos de la Galaxia. 

Existen algunos grupos de NAV que coinciden en latitud(¡ b ¡:::; 10'') y longitud 
con las posiciones esperadas para los brazos más extcr110b .<le la GaJ;u:ia. Además, tienen 
velocidades radiales que coinciden con el intervalo de velocidades radiales observada..~ 
en HI para dichos brazos. 

La masa de HI por unidad de longitud (kilopa.rsec) de los brazos, puede ser esti
mada utilizando las distanciitS derivada., del modelo de rotación g;dáctica e integrando 
en latitud a través del brazo (Davies 1972). Si suponemos que estos grupos de NAV 
están a la distancia de dichos brazos espirales, se obtienen masas muy parecidas a las 
obtenidas para una región del brazo cuyas dimensiones angulares sean similares a la., 
del grupo de NAV (Davies 1972). 

Este modelo puede ser adecuado para las nubes de velocidades bajas e interme
dias ubicadas en latitudes\ b \S: 10º (Davies 1972), sin embargo tiene serias dificultades 
para englobar a las NAV con latitudes fuera de la franja \ b \S: 15° y con velocidades 
altas. 

Algunos autores han propuesto que el plano galáctico tiene cierta inclinación en 
los brazos espirales má.s externos (Davieo 1972). Las distorsiones ("alubcos") de la partP 
externa del disco parecen ser un fenómeno común en galaxias espirales y en galaxias 
elípticas que contienen gas. En nuestra galaxia esta inclinación es má.s apreciable en las 
longitudes 1 == 40º y 1 == 140º. Existen alguna..s NAV que se localizan en esta región y 
se piensa que forman parte de dicha torsión (Davies 1972). Esto se ilustra en la figura 
1.11. 
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Fig. 1.11 Algunos grupos de NA\' pueden ser asociados a la distorsión de los braios má.s externos 

de la Galaxia. Las líneas puuleadas señalan bandas de NAV. las área!! oscuras son velocidades negativas y las 

claras positivas. Tomada de Davies {1972). 

2) Modelo de fuente. 

La idea principal del modelo de fuente es que el gas calentado por vientos 
estelares y supernovas en el disco, sube a grandes distancias del plano galáctico y 
cuando se enfría, regresa atraído por la fuerza gravitacional del disco. Esto es, forma 
una "fuente" galáctica. De ser así, fuera del disco debe existir una corona galáctica de 
gas caliente (- 106 K ) y en equilibrio dinámico con el gas del disco (Bregman 1980). 
Otra alternativa es que el gas no tenga tiempo de enfriarse y se escape de nuestra 
galaxia, formando así un viento galáctico. 

En este modelo se supone que la corona no corrota con el disco, y que el gas de 
la fuente se mueve en órbitas balísticas (ver fig.1.12). Las velocidades anómalas de las 
NAV serían, entonces, los efectos combinados de la rotación diferencial galáctica y de la 
velocidad de caída de las nubes. Bregman (1980) calcula la altura que el gas expulsado 
debe viajar antes de condensarse en nubes y resulta ser de 2 a 5 Kpc medidos desde su 
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posición original. 

Una fracción importimle <le NA\' sigur el comporlf1u1irnto predicho por t'I mo
delo de fuente. Sin embargo, existen dificultades para explicar casos de cadenas muy 
largas y su alta velocidad (V - 200 - 300 km s ·· l) como por cjemp lo algunos complejos 
asociados a la corriente de Magallancs. 

. .. 
.. , 

,"\ 

SOL 

Fig. 1.12 MODEW DE FUENTE. El gas caliente inyectado en el disco por vientos estelares 

y explosiones de supcrnovas. Se desplaza hacia arriba (en la dirección z) y hacia afuera (en r) hasta que al 

enfriarse, se condensa y regresa al disco, siguicnc\o la trayectoria marcada por la linea sóHda y la linea a traios. 

Las flechas punteadas indican el <leti}Jlazamicnlo de! gas c.alirntr 'lur RalC' del disco. (Bregrnan 1980). 

b) ORIGEN EXTRAGALACTICO: 

1.- Fuerzas de marea entre Galaxias. 

Se han hecho modelos detallados utilizando diferentes órbitas para las Nubes de 
Magallanes, que permitan simular la distribución espacial y algunas de las velocidades 
observadas en la Corriente de Magallanes (Fujímoto et al.1980). El rc;,ulc·a<lo de las 
interacciones de marea entre la Vía Láctea y las Nubes de Magallanes es una banda 
estrecha de gas que emerge de la Nube Menor cubriendo una amplia región del cielo 
y pasando por el Polo Sur galáctico; esta distribución espacial es semejante a la de la 

,,Corriente (ver fig.1.13). Sin embargo, las velocidades predichas para la punta norte 
(220 km s- 1) quedan muy por debajo de las observadas en esa dirección (400 km s- 1). 
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Los autores del modf'lo RugiPren que !1J.S difc•rcncia8 pueden <lcberM' qui¡,1i. ¡, que la 
velocidad circular de la Gala..xia (ésto es. su ma.,a) en rc.r nul>o sen en realidad lllnyor 

de lo que fue .supuesto para el modelo. De cualquier manera, el moddo reproduce lnH 
principales propiedades de este complejo de NAV. 

La' distancia.< que se derivan de estos modPlos para In CorriC'nt<', están en el 
intervalo de 20 a 60 l\pc. 

Nube Mayor 

de Magallanes 

~ Nube Menor 

{ ~.' ~ \ de J\fagallanes 

\.~:í '------
·~®-~ ---.--5 

Kuhf'!! dr muy 

a.ltil velocidad 

Corriente de 1'.1.agaUanes 

Fig. 1.13. Configuraú~n propuc~ta p?..ta l!\~ nubrs de mur alta Yclocidad que pertenecen a la 

Corriente dt ?-.faga.llanes. Las nubl"!' estarlan en la partr más cercana de la banda de material que se extiende 

desde las Nubes de Magallanes hasta nuestra galaxia. 

2.- Las NAV como objetos extragalácticos situados en el grupo local. 

Este modelo sugiere que las NAV pueden ser restos del gas primigenio a partir 
del cual se formaron gala..xias como la nuestra (Oort 1966). 

Oort apoya la idea de que tanto la Vía Láctea corno la Nebulosa de Andrómeda 
están aún en proceso de condensación y lo que vemos en forma de NAV es gas cayendo 
desde distancias del orden de 106 pe. 

Existen evidencias directas e indirectas que indican la presencia de material en 
el medio intergaláctico. Es un hecho conocido que, en Yarios grupos de Galaxias, la 
dispersión de velocidades es mayor que la que se deduce a partir de sus masll.S (Oort 
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1970)¡ ésto sugiere, si los sistemas están en equilibrio, que existe una gran cantidad 
de materia invisible cercana a ellas y quizá unn fracción de esta mnsa esté en forma 
gase(Jsa. 

El Grupo Local al cual pertenece la Vía Láctea, contiene 27 miembros conoci<los 
y existen cuando menos 32 (Voucoulcurs 1905}. Sin embargo, 111 m11yor parte Je, la IIHIBa 
total observada está concentrada en M31 (Andrómeda}, la Vía Láctea y sus gala.xias 
satélites. La dispersión de velocidades obscn•ada es mayor que la que se deduce a 
partir de la suma de las m1IBas de los miembros conocidos. Estn deficiencia en la 
masa observada del sistema también aparece en modelos dinámicos de otros grupos de 
galaxias (Colomé 1987). Oort propont:- que dicha deficiencia se resuelve justamente con 
la masa de las NAV. De ser así, las NAV serían miembros del Grupo Local, localizadas 
a distancias del orden de 1 Mpc, describiendo órbitas hip<'rbólicas. Una variante d<' 
este modelo es suponer órbitas elípticas, es decir material amarrado gravitacionalmcnt<• 
a la Galaxia (Kerr et al 1969}. Visto así, las NAV serían satélites de nuestra gala.xia y 

sus distancias serían del orden de 50-100 Kpc. 

1.8 INTERACCION ENTRE LAS NAV Y EL DISCO GALACTICO 

Más allá de cuál sea el origen de las NAV, si lo que se observa son condensaciones 
que se acercan a la galaxia cabe preguntarse acerca de los efectos que tendría sobre el 
disco, la posible colisión de una NAV. 

Se ha reportado en la dirección del anticentro de la Galaxia, un complejo de 
nubes de alta velocidad denominado complejo "ACn, el cual ha sido dividido en tres 

i subcomplejos cuyos nombres son ACI, ACII y ACIII respectivamente (Mirabel 1982). 

El subcomplejo ACI que contiene por lo menos tres conccntracíoncs individua
les, parece estar chocando con el material del disco. La supuesta colisión de "ACI" con 
el disco se está llevando a cabo a una distancia angular de 10° del plano. Da.do que los 
brazos espirales de la galaxia alcanzan extensiones verticales de centenas de parsecs. 
Es probable que ACI esté chocando con material que se encuentra a una altura de entre 
0.25 y 2 Kpc del plano. La ma.sa total del subcomplejo ACI reportada por Hulsbosch 
(1972) es de 4800 M0D, donde D es la distancia en Kpc. La extensión angular del 
subcomplejo ACI es de 3°x16º. Así, la masa y la energía depositadas en el plano sobre 
una región del tamaño del subcomplejo van de 104 M0 a 6.4x105 M0 para las dos 
distancias mencionadas anteriormente; mientras que las energías van de 4.4x1051 ergs 
hasta 2.9xl053 ergs, para el mismo intervalo de distancias, si se asume una velocidad 
respecto al estándard galáctico de reposo de -210 km s-1. 

Si el subcomplejo ACI es capaz de depositar alrededor de 1053 ergs, el complejo 
"AC" completo podría llegar a depositar una energía de hasta 1054 ergs. Es decir, 
varias veces la energía involucrada en una explosión de supernova. 
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En la dirección de la "Nebulosa de Draco" (1=90'', b'.0-: 40º) también St' ha de
tectado una NAV perteneciente r.I complejo "C" que parece desacelerarse bruscamente 
(Sandage 1976). A diferencia de la del antircntro que está aparentemente "sola", esta 
nube parece estar !1.'iociada a una nebulosa de emisión y a mw pequeiia nube molecular 
(Mebold et al 1984). 

Al sobreponer mapas de rayos X suaves a esta región, se observa que hay un 
incremento ligero en la emisividad, que puede interpretarse como la emisión <le! gas 
caliente producido por la colisión <le la NA\'. 

De los modelos que se han hecho (Tenorio-Tagk et al. HIS0,1986) sobre la 
evolución de este tipo de choques (NA \'-disco galáctico). se puede inferir que las coli
siones pueden causar importantes perturbaciones en el disco ga-"coso, incluso pueden 
estimular la formación estelar y la formación de nubes moleculares. Por ejemplo el 
complejo molecular de Orión, que es una región activa de formación estelar, se encuen
tra a 150 pe del plano que es una distancia relativamente grande en comparación con 
la de otros complejos de este tipo. Se ha propuesto (Franco HJ86, Franco et al. 1987) 
como un posible origen para su formación, la colisión de una NAV con el disco; como 
mencionamos, Ja inyección de energía en este tipo de colisión es similar a la inyectada 
por explosiones de supernovas, o por vientos de estrellas masivas, pero la inyección de 
momento es diferente, puesto que, en una colisión NAV-disco gaseoso, la inyección de 
momento está dirigida en una sola dirección, y en los otros ca~os no. 

En el siguiente capítulo haremos una breve descripción de las propiedades del 
medio interestelar con el objeto de sentar las bases que nos permitan construir un 
modelo de la distribución de presiones del gas de Ja galaxia como función de la posición. 
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CAPITULO II 

EL GAS INTERESTELAR 

2.1 EL GRUPO LOCAL Y LA VIA LACTEA 

La materia que forma el Universo que conocemos no SP enrnentra distribuída 
uniformemente en el espacio, sino que se encuentra formimdo galaxia.~, quP son conglo
merados aislados que contienen gran cantidad de estrellas, ga.s y polvo. A su vez, las 
galaxia.s se agrupan formando los llamados cúmulos de galaxia.s y actualmente se tiene 
suficiente ev:dencia observacional para aceptar que los cúmulos de galaxia.~ t<tmbién se 
encuentran formando grupos: los supercúmulos. 

Como ya se mPncionó en el capítulo anterior, nuestra Galaxia (la Vía Láctea), 
pertenece a U'.l cúmulo de galaxias denominado el Grupo Local. el cual contiene más 
de 30 miembros conocidos. La mayor parte de la ma.sa observada del Grupo Local, se 
encuentra concentrada en M31 (Andrómeda) y la Vía Láctea. El resto de los miembros 
conocidos constituyen aproximadamente la milésima parte de la ma.~a combinada de 
M31 y la Vía Láctea. En consecuencia, el Grupo Local puede ser considerado un 
sistema binario (Oort 1970). 

Nuestra Galaxia está clasificada como una espiral gigante del tipo Sb. Se formó 
hace unos quince mil millones de años y está compuesta de estrellas, gas y polvo. El 
ga.s, el polvo y la mayor parte de la materia visible están concentrados en el disco 
galáctico. El espesor del disco gaseoso varía desde 150 pe en la parte interna ha.sta 103 

pe en la parte externa (ver fig.2.14). 
PNG 

t z 

._;: --
. ------· _ _...., i ~--7. !50pc .. 

PSG 

Fig.2.14.Se muestra Ja variación del espesor del disco gaseoso de Ja Galaxia, que va de 150 pe en la 

parte interna a ¡1}~pc en la parte externa aproximadamente. Se muestran también los ejes r y s: de coordenadas 

cillndrica.s que son los que utilizaremos para refcrfrnos a altura sobre el plano (1) y distancia ga1actocéntrica 

(r).El origen de cate sistema de coordenada. se encuentra ubicado en el centro de la Galaxia. 

- 29 -



El disco tiene una masa vioiblc de aproximadamente I0 11 llf0 . Prácticamente 
toda esta masa se (oncue11tra en forma de estrellas y el gao y el polvo representan sólo 
una pequeña fracción (~ 7 >. 109 Msl Actualmente, a partir del análisis dinámico d<· 
la rol.ación galáctica, se estima qu" la fn1rció11 de materia invisible· puede ser del mismo 
orden de magnitud qut- 111 cantidad total de materia visible . 

El disco de nuestra Galaxia tiene un movimiento de rotación alrededor de un 
eje que pasa por el núr.leo y es perpendicular al plano. El modelo d<· rol!trión galártica 
propuesto por Schrnidt, supone órbita.s circulares en l1L' cuales la velocidad de rotación 
depende solamentr de la distancia al centro. A partir de numerosos trabajos obsrn·a
cionales se ha podido establecer el comportamiento de la velocidad de rotación como 
función de la distancia galactocéntrica (currn de rotación) para galaxifl.5 externa,. En 
general lo que se obsen•a es que la parte ccntrnl rota como cuerpo rígido, ésto es, la 
velocidad de rotación aumenta linealmente con la distanda galartoréntrica hasta llegar 
a un máximo en la velocidad, entre 200 y 300 km s-l a una distancia de ~ 5 Kpc. 
A radios mayores, la velocidad se mantiene constante, es decir, rotación diferencial 
(ver fig.2.15) y se espera que a radios todavía mayores la curva de rotación comience 

a disminuir en forma kepleriana i'ror - r- 112 , lo cual, d(• hecho, no se observa. Lo 
que se encuentra es que Vrot decae mucho más lentamente con la distancia o incluso se 
mantiene constante (ver Serrano 1984). 
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Fig.2.15. Curvas de rotación para galax.ia.s espirales (•e incluye nuestra Galaxia) inferidas a partir 

de las observaciones en Ja linea de 21 cm. Nótese que las curva.i; de M31 y de 10342 no muestran ninguna 

dismlii.ución de la velocidad de rotación a medida que el radio galactocéntrico aumenta. La cun·a de nuestra 

galaxia está incompleta pues no se tiene información confiable para radios mayores que el radio solar. 
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2.2 EL DISCO GASEOSO 

El medio interestelar, MI, es todo aquello que se' c•ncuentra en el espacio entre 
una estrella y otra. Este medio está constituído, además de el gas y el polvo ya mencio
nados, por campos magnéticos, radiación electromagnética y rayos cósmicos. El campo 
magnético promedio en la Gal1Lxia es de aproximadamcntr 3 x 10·-0 gauss y parece 
tener una orientación paralela al disco; sin embargo desconocemos su estructurn ddr1-
llada (Franco 1984). Los rayos cósmicos son partículas rclalivisla.s quc' parecen estar 
confinadas al sistema galáctico por el acoplamiento con las línr1L5 del campo magnético. 
La radiación electromagnética está compuesta principalmente por la radiación estelar 
y por la radiación de fondo de 2.7 K, que en realidad no es una propiedad del !\ll sino 
de todo el universo. 

En esta sección presentamos las propiedades de la componente gaseosa del me
dio interestelar, es decir, el gas interestelar (Gl). 

Las abundancias químicas inferidas a pa·:tir de los trabajos observacionales 
para la vecindad solar (distancias de~ 1000 pe desde el Sol), son: 90 % partículas de 
hidrógeno, 9.9 % partículas de helio y 0.1 % del resto de los elementos (C,N,O, .. etc.) 
con una densidad media de 1 cm -s. Estas abundancias se consideran representativas 
del promedio y se les suele llamar "abundancias cósmicas" (Franco 1984). Corno puede 
observarse, el elemento más abundante es el hidrógeno y en el MI se le ha detectado en 
todas sus formas: ionizado (denominado HU), atómico neutro (HI), molecular (H2 ) y 
también en su forma deuterada (HD). Es evidente entonces que el GI presenta varias 
fases, cada una con diferentes características. A grosso modo suele hablarse de cinco 
componentes principales que serían, en orden creciente de temperatura: i) regiones 
frías de hidrógeno molecular, ii)regiones de baja temperatura de hidrógeno neutro, 
iii)regiones de hidrógeno atómico neutro pero con temperaturas relativamente altas, 
iv)regiones constituídas por gas excitado por la radiación estelar y finalmente v)rcgiones 
muy calientes donde prácticamente todo el hidrógeno está ionizado (Dyson 1980). 

A continuación analizaremos las principales características de cada una de estas 
fases. 

2.3 REGIONES DE HIDROGENO MOLECULAR 

Las regiones más prominentes de hidrógeno molecular, son las nubes molecu
lares donde además de moléculas de H2 y muchísimas otras más, se han detectado 
moléculas de CO (monóxido de carbono).· De hecho, generalmente se identifica a di
chas regiones a través de ciertas líneas de emisión producidas por transiciones entre los 
niveles rotacionales de la molécula de CO. 

Es frecuente encontrar nubes moleculares asociadas a nebulosas en emisión 
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que son producidas por estrelJas jóvenes muy calientes. Esto sugiere que· las nube,; 
moleculares son regiones de formación estelar. 

Las temperaturas inferidas para esU1.s nubes están cntr<' 10 I\ y 30 K mi1-ntr1Ls 
que sus densidades están entre 10 2 y 10 4 partículas por cm3 • De todas las foses del 
GI antes mencionadas, las nubes moleculares son las de mayor densidad. Tienen un 
tamaño típico de 5 pe lo cual implica c¡ue suo m1Ls1Ls son mayores a 10~ Me~ (Dyson 
1980). 

La mayor parte de las nubes molrcnlarcs se encuentran en l'l disco de la Galaxia. 
Hasta una distancia galactocéntrica de 1G Kpc la masa total <lf• H2 obscn·ada es de 
3.5x109 lif0, que es simik.r a la ma.sa de Hl (3.xl09 M~J): si11 embargo, dentro del 
círculo solar se encuentra del 80 % al 90 % de la m;Lsa de H 2 y solamente del 20 % al 
30 % de la masa de BI (Sanders, Solomon, Scm·ille 1984). 

La altura media (z1¡2) sobre el plano de la capa molecular, aumenta de 40 pe 

en r= 3 Kpc a 75 pe parar= 9.5 Kpc siguiendo un comportamiento c¡ur \'n romo r112, 

donde r es la distanch galactocéntricn y z es la altura sobre el plano, ver figura 2.14 
( Sanders et. al 1984). 

Así pues, la mayor parte del hidrógeno molecular de la Gala.xia se encuentra en 
la parte más interna del disco y no alcanza grandes alturas sobre el plano. 

2.4 HIDROGENO NEUTRO 

Las observaciones en la línea de 21 cm (ver scc.1.3), han proporcionado una 
extensa información sobre la distribución del hidrógeno neutro en el MI. Todas es
tas observaciones indican que las proriiedades físicas (densidad, temperatura, tamaño, 
campo de velocidades cte.) de las regiones de HI cubren extensos inten-alos, lo cual 
hace difícil su clasificación. Sin embargo, actualmente se acepta que el HI presenta dos 
fases principales: una fría (T- 80 K) y otra con T- 5000 K que suele llamarse "tibia". 

Evidencias observacionales muestran que el hidrógeno frío tiende a aparecer 
aglomerado, es decir, no es una gas disperso sino que aparece formando nubes comun
mente denominadas nubes difusas (ND). El tamaño típico de las ND es de 5 pe a 10 pe 
(Spitzer 1978). Las temperaturas inferidas a partir de los anchos de línea para estas 
regiones están entre 50 K y 150 K con un promedio de 80 K. 

Por otro lado, la densidad promedio en el interior de las ND es de 20 cm- 3 

(Spitzer 1978). La dispersión de velocidades entre una nube y otra está entre 6 km 
s-1 y 10 km s- 1. A um. temperatura de 80 K, la velocidad del sonido en el interior de 
las nubes es de -1 km s-1. Por tanto, la colisión entre dos nubes de HI, significaría 
una considerable disipación de energía cinética en calor, vía ondas de choque (Dyson 
1980). Finalmente, las velocidades más altas, medidas respecto al estándard local de 
reposo, son de hasta 50 km s-1 (Spitzer 1978) que son considerablemente menores que 
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las obtenidas para las nubes de alta velocidad (200 km s- 1 ). Esto implica qur es difícil 
identificar a las J\ AV con la.' nubes de HI del disco y hay que considl•rnrhL' como un 
fenómeno distinto. 

También para esta componente del GI existl' un gradiente• de densidad que es 
función no sólo de la distancia al centro dr la Galaxia sino también de la altura al plano. 
A diferencia del gas molecular, las nubes difus1L5 llegan a dist11ncia5 de 135 pe sobre el 
plano (Bloemen 1987); de hecho, este Yalor es la escala de altura para la Gaussiana que 
mejor se ajusta a las ob~errnciones en la vecindad solar (Bloerneu 1987): 

n(z) = n(O)c(°11(z/h)') (2.1) 

Donde n(O) es la densidad de las ND en el plano corregida por el volumen 
que ocupan en el disco y tiene un valor de 0.3 crn- 3; h=l35 pe es la escala de altura 
ya mencionada. Cabe señalar que estos valores son consistentes c•:m observaciones re
alizadas en la vecindad solar, pero se tiene poca información del comportamiento de 
esta fase para radios mayores que el del círculo solar. Sin embargo existen algunas 
aproximaciones para la variación de la escala de altura h como función del radio galac
tocéntrico (Kulkarni, Blitz y Heiles 1982) y es de esperarse también que n(O) sea una 
función de la distancia galactocéntrica. La escala de altura h aumenta con la distancia 
galactocéntrica mientra5 que n(O) debe disminuir. 

La componente de HI que hemos llamado "tibia" parece tener a su vez, dos com
ponentes cuya diferencia radica más que en sus propiedades físicas en su distribución 
espacial {Bloemen 1987). Una de estas componentes aparece directamente asociada a 
las nubes difusas untes descritas y por tanto. su eser.Ja de alt11rn es también de h=l35 
pe y también en este caso, la distribución obserYada se ajusta a una gaussiana pero con 
la diferencia de que la densidad en el plano es n(0)=0.07 cm-3 . 

La otra componente tibia denominada gas "internube" se ha detectado a alturas 
mayores que 135 pe sobre el plano. Las observaciones en la vecindad solar para esta 
componente pueden ajustarse, a diferencia de las anteriores, por una curva exponencial 
cuya escala de altura es h=400 pe y con una densidad en el plano n(0)=0.1 cm- 3 

(Bloemen 1987). 

Las observaciones muestran que para 5 Kpc ::; r :S r0, la densidad en el plano 
y la escala de altura se mantienen constantes pero para r 2: r0 la vaiación de la escala 
de altura está dada por: 

r 
h(r) = hr0 + 875 - - 875 pe, 

r0 
(2.2) 

donde hr0 es la escala de altura de esta componente en la vecindad solar. La ecuación 
2.2 es una aproximación a la curYa obtenida por Kulkarni et al. {1982) 

Por otro lado, una manera de aproximar la variación de la densidad en el plano 
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n(O)r, como función del radio galactocéntrico, es supone¡· que la densidad de columna 
se mantiene constante para radios mayores c¡up el radio solar: 

( ) 
h,12· 

n D)r = n(O ,0 h(r) . (2.3) 

La ecuación (2.2) indica que parar 2". r0 la escala de altura aumenta linealmente 
con el radio galactocéntrico y la ecuación (2.3) indica que la densidad en el plano 
disminuye a medida que r aumenta. 

En resumen podemos decir que la distribución del gas internube puede ser 
descrita por la siguiente ecuación: 

n(r,z) = n(O)r exp(h(;¡) , (2.4) 

donde n(O) r y h( r) están dadas por las ecuadoncs (2.2) y (2.3). 

2.5 REGIONES HU. 

El hidrógeno contenido en las nubes difusas y en el gas internube, se encuentra 
fundamentalmente neutro, aún en la componente tibia cuya temperatura promedio es 
de <::::8000 K. Existen en la Galaxia otras regiones denominadas regiones HII cuya prin
cipal característica es que el hidrógeno que contienen está en su mayor parte ionizado. 
Estas regiones siempre aparecen asociadas a estrellas tempranas (tipo espectral OB) 
las cuales emiten una gran parte de su energía en frecuencias lo suficientemente altas 
para producir fotoionozacioncs en el material que las rodea. Así pues, en estas regio
nes la energía es inyectada constantemente en el gas por medio de la fotoionización de 
los átomos. Esta energía es inyectada en forma de energía cinética de los electrones 
emitidos corno resultado de la fotoionización. 

Las líneas de emisión más prominentes de estas regiones, se encuentran en la 
parte visible del espectro electromagnético y son: la serie de Balmer del hidrógeno, 
y algunas transiciones prohibidas de iones como el o+, o++, s+ etc. (Dyson 1980). 
Estas regiones pueden alcanzar temperaturas de hasta 104 K o más. 

- s~ -



2.6 EL GAS CORONAL 

Finalmente hablaremos del llamado g1t~ coronal que es Ja fase con mayor tem
peratura del gas interestelar. 

Las primeras sugerencias que se hicieron sobre la posible existencia de una co
rona galáctica, surgieron de observaciones que mostraban la existencia de nubes diftL~as 
a grandes alturas del plano galáctico ( ~ 500 pe a 1500 pe) (Munch 1956). Los análisi~ 
partían de considerar condiciones de equilibrio para dichas nubes que no podían ser 
autogravitantes. 

Se consideraba que si la velocidad ( tlrrn• ) de los átomos de hidrógeno en la 
dirección perpendicular al plano era de 10 km s- 1 consistente con una temperatura 
de 10 4 K para el medio i1;tcrestelar, entonces a 500 pe de altura, el ga.s tendría una 
densidad del 5 % de su densidad en el plano. Si las nubes difusas cl1•l plano Sí' encuentran 
en equilibrio de presión con sus alrededores, entonces a esta altura una nube difusa se 
expandería a la velocidad del soniJo (1 km s- 1) correspondiente a una temperatura 
de 100 K. Esta nube duplicaría su tamaño en~ 5 x 106 años y su presión interna se 
igualaría con la del medio que la rodea en un tiempo de~ 107 años (Spitzer 1956). En 
realidad, no habría ningún problema en considerar que las nubes están en expansión 
si no fuera por las líneas de absorción de Calcio una vez ionizado o dos veces ionizado 
que se observan. Cuando la nube se expande su densidad disminuye. Entonces, además 
de disminuir el número de átomos de Calcio en Ja línea de visión, también la densidad 
electrónica disminuiría y la fracción de átomos de Calcio una o dos veces ionizados se 
reduciría. Es decir, el poder de absorción en una nube tan rarificada tendría un valor 
pequeño (Spitzer 1956). 

Las observaciones de Munch sugerían entonces que estas nubes se estaban mo
viendo eu un medio gaseoso cuya presión era comparable con la presión en el disco 
galáctico. Un gas tenue con una temperatura entre 10 5 y 3 x 106 K produciría la 
presión requerida (Spitzer 1956). 

La existencia de una corona galáctica con estas características, también propor
cionaba un mecanismo para el equilibrio del gas en los brazos espirales de la Gala."\:ia 
(Spitzer 1956). 

Actualmente se cuenta con mayor número de evidencias observacionales que 
refuerzan la hipótesis de la existencia de un halo de gas muy caliente. Por ejemplo 
la radiación de fondo de rayos X suaves (0.25 Kev) y las líneas de absorción del O 
VI observadas con el satélite Copérnico. Se ha sugerido que ambos fenómenos son 
producidos por un gas de baja densidad y con temperaturas del orden de 106 K y que 
ocupa aproximadamente la mitad del volumen del disco galáctico (Kraushaar 1973; 
Cox y Smith 1974; Williamson et. al 1974; Bunner 1974). 

Hasta la fecha no se tienen observaciones concluyentes sobre la densidad, la 
temperatura y la distribución del gas coronal de la Galaxia. Sin embargo se han 
tratado de poner restricciones a sus propiedades físicas a través de diferentes modelos 
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para el gas interestelar. 

La mayoría de los trabajos quf' se han hecho son para modelar el equilibrio 
vertical del ga." interestelar. Es decir, el equilibrio en Ja dirección perpendicular al 
plano de la Galaxia. 

Uno de Jos primeros trabajos en esta dirección, fue el de Pi,rkcr (1906,1969) en 
el cual se demostraba que Jos campos magnéticos y las partículrL'i de los rayos cósmicos 
son esenciales para el equilibrio hidrostático del GI. Parkcr hizo dos suposiciones funda
mentales: a) el gn.'i es isotérmico, b) la presión magnética y la presión dt• rayos céismicos 
disminuyen en la misma forma que Ja presión térmica con In distancia al plano. A partir 
de aquí, demostró que en una escala de tiempo ~ 107 años el equilibrio es perturbado 
por una inestabilidad debida n la compresiéin de las líneas de campo magnético en al
guna región. Esto provoca que el material se deslice y se concentre en nubes en el punto 
de depresión, haciendo más pronunciada la depresión y más pronunciada la separación 
entre las líneas del campo alejadas de Ja región de compresión. 

Las suposiciones de Parker han sido utilizadas en otru serie de modelos cuyos 
resultados al parecer no coinciden con las observaciones o presentan algún tipo de 
inestabilidad. 

Quizá un ingrediente esencial para reconciliar las observaciones con los modelos 
de equilibrio hidrostático sea la presencia de un halo de gas caliente (Bloemen 1987). 

En el siguiente capítulo desarrollaremos un mt.delo hidrostático para el gas 
coronal de la Galaxia. Como se mencionó en Ja sección LlO, para hablar de la presión 
térmica externa que actúa sobre las NAV, es necesario construir un modelo para In 
distribución del gas en Ja Galaxia. 
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CAPITULO III 

UN MODELO PARA LA DISTRIBUCION 
DEL GAS CORONAL EN LA GALAXIA 

3.1 EQUILIBRIO HIDROSTATICO 

En esta sección expondremos las ecuaciones de la dinámica de /luidos cuyo 
objetivo es describir la distribución de velocidades y las variables termodinámicas del 
fluido en el espacio y en el tiempo. Existen seis variables desconocida.~ que son: las tres 
componentes de la velocidad (u, v, u:,), la temperatura T, la presión P, y b densidad 
del fluido p, todas ellas funciones de la posición y del tiempo. Para poder encontrar 
las soluciones se necesitan seis ecuaciones que relacionen a dichas variables y ciertas 
condiciones a la frontera; las ecuaciones que utilizaremos son: 

a)La ecuación de estado, que relaciona a la temperatura, la presión y la densidad 
del fluido. 

b) La ecuación de continuidad que representa la conservación de masa del fluido. 

c) La ecuación de energía que representa la conservación de energía en el fluido. 

d) La ecuación de movimiento que en general, son tres ecuaciones que represen
tan la conservación de momento del fluido en la dirección de cada una de las coordenadas 
espaciales. 

La ecuación de estado que utili:.1aremos será la ecuación de estado de un gas 
perfecto o sea: 

P = nkT, (3.1) 

donde n es la densidad volumétrica total de partículas en el gas, k es la constante de 
Boltzman y T es Ja temperatura. 

La ecuación de conservación de la masa puede escribirse en notación vectorial 
como: 

ap/at +'V. (pV) =o, (3.2) 

donde el término pV representa el flujo de masa y V es el vector velocidad. 

En general en Jos problemas de astrofísica, la ecuación de conservación de Ja 
energía resulta ser muy complicada. Existen diversos mecanismos que contribuyen al 
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calentamiento del gas, como por ejemplo, los campos de radiación estelar, supernovns, 
vientos estelares, choques, etc. De la misma manna, existen diversos mecanismos d<' 
enfriamiento, por ejemplo, el enfriamic11to rndiatiYo, ln conducció11, lit convección, etc. 

La ecuación de In conservación de la energía puede ser sustituída por la su
posición de que el gas coronal inyectado en el disco por explosiones de superno'.'ª~ o 
vientos estelares, se aleja del disco en un proceso de cxpansicín isolhmico o adiabático. 
En el primer caso (ver sec 3.2), dado que estamos suponiendo que se trata de un gu.s 
perfecto, la energía interna del gas y por tanto, la temperatura, pC'rmanecen constantes 
durante todo el proceso y además la temperaturn es la misma en todos los puntos del 
volumen ocupado por el gas. En el segundo caso, no habiendo intercambios de rnlor 
con el exterior, la energía interna disminuiría a medida que el gas se expande y por 
tanto, la temperatura disminuye. Este tipo de consideraciones nos pcrmitinin resolver 
el problema de una forma más sencilla. 

La ecuación de movimiento establece que la fuerza total que actúa sobre una 
masa de fluido contenida en un volumen fijo en el espacio, es igual a la razón de cambio 
del momento lineal en el tiempo. Esta ecuación, escrita en coordenadas ca.rtesianas es: 

BV (-1) Bt +(V· 'V)V = P v P + F, (3.3) 

donde p es la densidad, \7 P es el gradiente de presión, V es el vector velocidad, F 
es la fuerza externa por unidad de masa en el fluido y BV /Bt es la derivada del vector 
velocidad en el tiempo. 

Esta misma ecuación expresada en coordenadas cilíndricas ( r, O, z ) y supo
niendo que el fluido se encuentra en estado estacionario ( BV / at = O ) es: 

P [v. BVr + Vo BVr + Vz BVr -· V0
2 ]= _ B

8
P_ + Fr' 

Br r 80 Bz r r 
(3.4) 

para la parte radial. 

[
V: 8Ve Ve BVe V 8Ve V Vo ]- -1 8P F 

p r 8r + r 80 + z Bz + r r - r 80 + 8 ' 
(3.5) 

para la parte angular y 

P [vr BVz + Ve BV, + V, BVz] == _ BP + Fz , 
8r r 80 Bz Bz 

(3.6) 

en la dirección perpendicular al plano. 

La razón para utilizar coordenadas cilíndricas, es que estamos suponiendo que la 
distribución del gas en la Galaxia es simétrica respecto de un eje que pasa por el núcleo 
y es perpendicular al plano. Además de acuerdo al modelo de rotación de Schmidt el 
gas del disco rota en órbitas circulares, lo cual quiere decir que las componentes Vr y 
Vz de la velocidad del material que pertenece al disco (zs300 pe) son cero. Unicamente 
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la componente angular de la velocidad es distinta de cero y su valor sólo depende de la 
distanrÍI\ al centro galáctico (r) ver sección 2.1. 

Corn;idernndo lo anterior y si definimos ~ como el potencial gmvilacional tal 
que, F= -V'lfl las ecuaciones (3.4), (3.5) y (3.6) pueden reescribirse como : 

aP alfl v¡ 
-=-p--+p-or ar r 

(3.7) 

para la parte radial. 

loP 81> 
;&o= --p ªº' (3.8) 

para la parte angular y 

ar 01> 
az = -p r;z ' (3.9) 

en la dirección perpendicular al plano. 

La ecuación para la parte radial (ec 3.7) significa que el gradiente de presión 
y la fuerza centrífuga debida al movimiento de rotación, deben igualar a la fuerza 
gravitacional que actúa en el punto en cuestión. 

En la parte angular, la ecuación 3.8 se convierte en : 

1 ar 
;ao=O, (3.10} 

dado que estamos suponiendo que el campo gravitacional no depende de la coordenada 
6. 

Analicemos ahora el comportamiento en la dirección perpendicular al plano. La 
ecuación (3.9) puede escribirse tornando en cuenta los diferentes tipos de presión (ver 
secc. 2.6) que contribuyen al equilibrio hidrostático del gas (Bloemen 1987), como: 

a 
0

)Pc(z) + PRc(z) + PcM(z)) = -p(z)g(z) , (3.11) 

donde Pe es la presión total del gas constituída por 111 presión térmica y la presión de
bida a los movimientos macroscópicos del mismo; PRc es la presión de rayos cósmicos, 
debida principalmente a protones con energías entre 1 y 10 Gev y PcM es la presión de 
la componente plano paralela del campo magnético galáctico ( B2 /87í ) . Del lado dere
cho de la ecuación (3.11), p representa la densidad media del gas y g es la componente 
en la dirección z (perpendicular al plano) de la aceleración gravitacional. 

La ecuación (3.11) nos dice de manera explícita que la fuerza resultante de 
sumar todos los gradientes de presión que actúan sobre un elemento de fluido, debe ser 
igual al peso del elemento de fluido. 
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Si estarnos considerando equilibrio hidrostntico en la dirección vertical ésto 
puede escribirse tamlii-211 (Bloemen 19Si) como: 

Ptot = f,°" p(z)g(z)dz . (3.12) 
Z(I 

Es decir, la presión a cualquier altura zo estará dada por el peso de la columna 
de gas que se extiende desde z0 hasta infinito. Esta ecuación tiene la ventaja sobre In 
ecuación (3.11), de que no es necesario conocer la forma explícita de la distribución en 
z de las diferentes presiones, sino qm• solamente bastn con saber cuál es In distribución 
de la densidad y tener una expresión para g(z). 

En la literatura, la mayor parte de lll.S veces que se trnta de resolver el problema 
del equilibrio hidrostático del gas interestelar, se hace la suposición de que todas lll-'l 
variables involucra:las dependen únicamente de la distancia perpendicular 11! plano,ésto 
es, de la coordenada z. Es decir, resuelven ünkamente la parte vertical (ec.3.9) del 
equilibrio hidrostático (Parker 1966,1069, Sanford A. I\ellman 1072, R. Schlickeiser y 
I. Lerche 1985, Bloemen Hl87). 

El primer int<'nto que se hizo durante el trabajo de tesis para modelar la distri
bución de presiones del gas interestelar, fue realizado en esta misma dirección, resolver 
únicamente la parte vertical del equilibrio. Lo que se hizo fue utilizar la ecuación 3.11 
y encontrar una expresión para la densidad media del GI como función de la altura z al 
plano y unn expresión para la componente de la aceleración gravitacionnl en la misma 
dirección. El desarrollo detallado de este modelo, se encuentra en el apéndice A . Sin 
embargo, expondremos a grandes rasgos en qué consiste dicho modelo. 

Lo que se hizo fue ajustar una expresión analítica a In curva para g(z) presentada 
por Oort (1960) y asociarle cierta dependencia también en la coordenada r, con el 
objeto de obtener una expresión más realista para el campo gravitacional galáctico 
(ver ec, 4.A). La densidad media del gas para z>200 pe se tomó como la suma de las 
densidades del gas internube y del gas coronal, corregidas ambas por Pl volumen que 
ocupan respectivamente en el disco galáctico. 

La distribución de densidad del gas internube es una exponencial cuya escala 
de altura y amplitud (densidad en el plano), dependen de la coordenada r (ec. 2.4). 
La distribución para el gas coronal, siguiendo las sugerencias de Bloemen (1987), es 
también una exponencial con unn escala de altura y unn densidad en el plano, que a 
diferencia de las del gas internube, no dependen de la coordenada r. 

La razón por '.a cual ignoramos la presencia de las demás fases del GI, es porque 
no alcanzan grandes alturas sobre el plano ( z :S 135 pe) y por tanto, su contribución 
a la densidad es despreciable para z > 200 pe (ver Tabla A.I). En el capítulo N se 
analizan algunos resultados observacionales para las distancias a las N AV y hasta ahora, 
no se ha reportado ninguna n dístancias menores que ~300pc. 

La razón principal que nos hizo abandonar este modelo, fue que a una altura de 
6 Kpc sobre el plano, donde la contribución a la densidad del gas internube es despre
ciable, la temperatura del gas coronal es del orden de 105K. Un gas a esta temperatura 
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es térmicamente muy inestable, su tasa de enfriamiento es alta y n medida qtH' T dis
minuye, la tasa dC' enfriamiento aumenta de modo qur el gas no podrín m11J1tC'nersc a 
esta altura y rápidamente caería hacia el plano galáctico; por lo tanto, p11n•a difícil 
mantener en equlibrio hidro~thtico u11a coruna gülActicn con esta .. ~ cnrnrtrrí~tira~ 

La tasa de enfriamiento para un gas a una tempcrutura e11tn: 10 e y 1Cl 7 K es mu
cho menor, de modo que si el gas coronal tuviese esta temperatura podría mantC'ncrsc a 
grandes alturas en contra del campo gravit.acional durante un tiempo lo sufidcntcmcntc 
largo, (107 años) y entonces podría hablarse de una corona galáctica, cnya principal 
fuente de alimentación sPrían las explosiones de supcrnova y los vientos prodncidm, en 
estrella.5 muy calientes. 

En la siguienll' sección discutiremos un modelo isotérmico para el gas coronal en 
equilibrio hidrostático y a continuación, una expresión para el potencial gruvitacional 
que difiere de In expresión obtenida en el apéndice A. 

3.2 MODELO ISOTERMICO PARA EL GAS CORONAL 

Si se hace la suposición de que el gas coronal es isotérmico entonces, la dis
tribución de la densidad se convierte en una función desconocida, ya que según el 
resultado obtenido en el apéndice A, para que el gas esté en equilibrio hidrostático y 
tenga una distribución exponencial de densidad, la temperatura debe disminuir con la 
altura debido a que la atracción gravitacional disminuye con la altura. 

A cambio de conocer la distribución de densidades, ahora tenemos una nueva 
condición que imponer y se trata de que la velocidad del sonido en el gas debe ser una 
constante a cualquier altura z. Es decir: 

(
8P(r,z)) --

0
-- == cte , 
p • 

(3.13} 

Ya hemos dicho que a grandes alturas sobre el plano, la única componente del 
GI que puede estar presente es el gas coronal y supondremos además que la presión 
producida por los rayos cósmicos y el campo magnético para z> 3 Kpc es irrelevante 

.; en comparación con la presión térmica de un gas con una temperatura entre 10 5K y 
10 6K (Bloernen 1987}. Por lo tanto, para poder estar en equilibrio hidrostático, un 
gas que esté a una altura mayor que 3 Kpc debe contrarrestar su peso con su propio 
gradiente de presión. Corno estamos suponiendo que la temperatura del gas no es una 
función de la posición sino que es constante, entonces el gradiente de presión estará 
determinado únicamente por el gradiente de la densidad. 

La manera como se resolvió el problema en el apéndice A, es incompleta 
en el sentido de que ignoramos la parte radial (ec. 3.7} de la ecuación de equilibrio 
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Para conocer el valor de a , necesitamos poner condiciones a la frontera que 
serán los valores de las diferentes variables evaluadas en In vecindad solar, ésto es : 

(3.21) 

La solución final sustituyendo este valor en la ecuación 3.20 es: 

(3.22} 

Esta solución satisface las ecuaciones tanto en la parte vertical corno en la 
horizontal. Se puede ver que si r --> oo, la densidad -~ oo. Esta ecuación planteada a.sí 
nos conduce entonces, a una inconsistencia que proviene del hecho de haber supuesto 
que la velocidad de rotación es constante. Sin embargo, sabemos que V0 no es una 
constante sino que tarde o temprano debe empezar a decrecer. Por otro lado, Vo es 
la velocidad de rotación del gas en el disco, y nada nos dice sobre el comporta.miento 
del gas para alturas z f O del plano. A estf respecto, los diferentes modelos para la 
dinámica del gas del halo suponen distintas situaciones. 

Bregman {1980) en su modelo de fuente (ver sección 1.7), sostiene que el gas 
coronal que es inyectado continuamente al halo desde el disco, se mueve hacia arriba 
(en z) y hacia afuera (en r), tratando de alcanrnr el equilibrio de presión con la corona. 
Si el gas conserva su momento angular inicial, al desplazarse hacia afuera {en r), su 
velocidad de rotación debe cambiar, de modo que el resultado es que Ja corona y el 
disco no corrotan {modelo "a" Bregman 1980) . Alternativamente, el movimiento del 
gas puede ser solamente en la dirección z, y en este caso, la corona y el disco corrotarían 
(modelo "b" Bregman 1980). 

Bregman concluye que la corona y el disco no corrotan y que la velocidad angu
lar de la corona es función tanto de la altura al plano, corno del radio galactocéntrico. 
De Boer y Savage {1983), a partir de la observación de línea.<; de absorción en la di
rección del cúmulo globular Ml3, que coinciden en posición y velocidad con la emisión 
en 21 cm de una nube de alta velocidad (-80 Km s -l ), apuntan que el movimiento de 
la nube es incompatible con la suposición de que el gas neutro del halo corrota con el 
gas del disco. Sugieren que el movimiento de la nube puede ser explicado si el gas neu
tro del halo rota más lentamente que el gas del disco y además la velocidad disminuye 
con la altura al plano. 

Se ha propuesto también rotación de cuerpo rigido para todo el halo, indepen
dientemente del disco (Sawa, Fujimoto 1980, Fujimoto, Sawa 1981 ). 

De cualquier manera, no se tiene evidencia observacional suficiente para mode
lar la velocidad de rotación del halo, y tampoco puede afirmarse que la velocidad de 
rotación en el disco tenga una forma Kepleriana. Por estas razones y sobre todo, por 
razones de consistencia, consideraremos que la velocidad de rotación del gas coronal es 
cero, de manera que la ecuación para la distribución de densidad queda como: 
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p(r, z) = PG cll>r;:/C2 c-ll>(r,:}/C2 . (3.23) 

Ahora, como hemos supuesto que el gas coronal es isotérmico, esta ecuación 
puede convertirse en la ecuación para la distribución de la presión, únicamente multi
plicándola por el cuadrado de la velocidad del sonido en el gas (ver ce. 3.14). Entonces: 

(3.24) 

La ccuac1on 3.24 es la solución general para un gas isot(~rmico en equilibrio 
hidrostático, en presencia de un campo gravitacional y suponiendo que no rota. De 
esta ecuación se puede ver que la presión en cualquier punto y por lo tanto, la densidad, 
además de depender del modelo para el potencial gravitncional qur se utilice, depende 
de los valores que se tomen para la presión en la vecindad solar y para la temperatura 
del gas, ya que, la velocidad del sonido en el gas es: 

(3.25) 

donde k es la constante de Boltzmann, T es la temperatura del gas en grados Kelvin y 
m es la masa promedio por partícula en el gas coronal. 

Es muy importante observar que la ce 3.24 implica que la presión en infbito es 
distinta de cero, ya que si la función cI>(r, z) es una buena representación del potencial 
gravitacional entonces debe anularse en el infinito y el valor de la presión queda como : 

(3.26) 

Es claro que el valor de esta pre5ión rtPpPnde críticamente del valor para la 
temperatura del gas coronal. Así pues, es de esperarse que el valor de la presión en 
infinito sea menor o igual que la presión intergaláctica, ya que si es mayor, se ten dría una 
solución no-estática, en la cual la expansión del gas no podría detenerse, produciendo un 
viento galáctico. En cambio, si es menor o igual, entonces habrá una solución estática 
porque el gas se expanderá hasta que su presión iguale la presión intergaláctica. En la 
figura 3.16 se ilustra esta situación. Cabe hacer notar que para diferentes temperaturas, 
las curvas de presión inician en el mismo punto; ésto se debe a que hemos obligado al 
gas a cumplir con el valor impuesto para la presión en la vecindad solar, no importando 
la temperatura. 



-IZr 
li,1. 

-1) !:\~ 
il:u: 
q¡ r 
!·: .... 1.,¡-..., - --

t'. l \:..H'11L..íl 

A l', 1 t.HMILA 
¡ 1 t'. lt.HMlUi 

.1: 1. ltri"b t( 

1 .:.Hv·t. t\ 
1 ~ ,I , J \f''tr t. 

j: t - Ut:rtt·-----4 ... --. --------. [:·· 

~ i+ . l'HL~ 1 vr• 1 Hl lH~IH.fll 11 U\ MA>: 1 l'ifl ------------------·--· -------. -14-!+-A-· 
8 :~~.~-A .... 

't. 
o 
,, 
w 
~ .. 
" o 
..l 

-15 

• ¡ 

'" '! 

'' 

1 
1 
1 

\ 
i 
1 

-1 b -~ 
1 
1 
1 
1 
1 

----t:-7 -----•. ¡' .... --.-----------*:..--. 
1 ' 

-11 ·~--------,--·-------,-------· ---.-.,:-------------¡------: 
~ 1 2 :\ 4 4.5 

Rl.llll<A z tP'lví:) 

Fig.3.16.Se muestra.n las cun·as para la presión del gas coronal como función de la altura z, para tres 

temperaturas diferentes y el mismo valor para la presión en el disco (1X10- 12 dinao/cm2). Puede obsen·arse 

el comportamiento asint6lico de la presión. Las dofl Uneae horizontales muestran dos va.lores para la presión del 

medio intergalá.ctico que se discuLtn en 13 seccitm fi.3. Para T==l X 106 K hay solución estática para cualquiera 

de los do• valores de la presión intergaláctica. Para T=3.5 X 106 K no hay solución estálica (viento gal:lctico) 

y para T=2 X 106 K •Ólo hay solución estática si la presión intergaláctica e• la máxima 

En principio, ya tenemos la distribución de presiones y densidades para el g&.S 
coronal en cualquier punto. Si utilizamos el potencial deducido en el apéndice A, 
podríamos tener la descripción completa de la distribución. Sin embargo, como ya se 
dijo, ese potencial es únicamente una aproximación a partir de la curva de aceleración 
gravitacional y, de hecho, para reproducir el valor del potencial gravitacional en la 
vecindad solar obtenido por Allen y Martes (198B), se necesita sumarle una constante 
y al hacer ésto, deja de ser un potencial adecuado porque entonces no cumple con la 
condición de anularse en infinito (ver ce. B.A). Sin embargo, la aproximación expresada 
en la ecuación 6.A aproxima bastante bien el potencial de Allen y }.fartos (198B) para 
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alturas desde el plano hastu 15 Kpc y parn radios entre 8 Kpc y 12 Kpc (ver fig 3.17). 
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Fig.3.17 .Comparación entre el mejor ajuste para el potencial &ravitacional galáctico desarrollado 

en el apéndice A y ol potencial de Allcn y Martas (1986) para tyres radios galácticos distintos. a) r=B Kpc, b) 

r=!O Kpc, c) r=l2 Kpc, hasta t=lS Kpc en cada cat'o. La mayor discrepancia es de un B % en t=O y r=l2 Kpc. 



En la siguiente sección describiremos el potcncird galáctico propuesto por C. 
Allcn y M.A.Martos (HJSG), que será el quP utifü.arL'mos en 1n crnnrión 3.24 

3.3 UNA EXPRESION REALISTA PARA EL 
POTENCIAL GRAVITACIONAL. 

Para poder construir una expresión para el potencial grnvitacional, primero es 
necesario definir una distribución de ma.~a parn la Galaxia. Allen y Martos definen 
tres componentes para la masa que son, un Núcleo representado por un punto masa 
(con una masa de 0.7G55 xlOrnM0 ), un Disco elipsoidal y un Halo masivo esférico. 
Así pues el potencial en cualq•iier punto de coordenadas (r, O, z ) estará determinado 
por la contribución de estas tres componentes. El modelo implica una masa total para 
la Galaxia de unas 1012 A10 . Ademá.~ de tener una expresión relativamente sencilla, 
es continuo en todo punto y tiene derivadas continuas. Cabe señalar que ninguna de 
las componentes del potencial depende del ángulo O. Además este potencial ajusta de 
manera adecuada la curva de rotación (ver fig 3.18} para la Galaxia y los valores de la 
aceleración gravitacional en la dirección z obtenidos por Oort (19GO). 
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Fig.3, 18 Curn de rotación deducida a partir del potencial de Allen y Martas (1986). La• cruces 

representan los datos observacionales y las barras son los errores estima.dos para los datos observacionales. 
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a). Potencial del Núcleo. 

Como ya se dijo anteriormente, In masa dr In región central de In Galaxia, será 
representada por un punto cuya masa es de 330 unidades galácticas de masa ( 1 ugm 
= 2.32 x 1071110 ). El potencial producido por esta componente es : 

<Pe== -Afcí R = -330/ R . (3.27) 

Si M e está un ugm y R ~e r2 + z 2 es la distancia en Kpc medida desde el origen 
de coordenadas ubicado en el centro de la Gala.xia . Entonces ln.5 unidades de <Pe son 
100 Km2 s - 2 . 

Esta aproximación para la parte central de la Galaxia es buena para distancin.s 
mayores que 1 Kpc del centro ( Allcn y Martes HJ86 ) . 

b). Potencial del Disco. 

La expresión para esta componente está basada en la formula de Ollongren 
(1962) la cual fue paulatinamente abandonada porque no reproducía bien la curva de 
rotación para distancias de 15 Kpc o más. Basados en esta fórmula y reescalando las 
variables de posición, Allen y Martes proponen la siguiente expresión para el potencial 
producido por un disco elipsoidal: 

(3.28) 

donde A, By C son constantes cuyos valores aparecen en la tabla 3.I y 'P¡p es: 

IP¡r(r,z) = -lOOO/(Q1F) 1!4 
, (3.29) 

Q¡F es una función de los siete polinomios en r y en z que pre.sentamos a continuación. 

y los polinomios son: 

Pn = n4r4 + n2r
2 +no, 

Pa = asr8, 

Pb = r 4 + B2r2 + bo, 

Pe = c5r6 + qr4 + co, 

Pk = kwr 10 + k2r2 + k0 , 

Pm = m4z4 + 2m4r2z2 + m2z2 . 

(3.30) 

(3.31). 
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Los valores de todas las constantes aparecen en la Tabla 3.1 

c). Potencial del Halo. 

La distribución de masa que constituye el halo de la Galaxia, tiene la forma: 

(3.32) 

Si R está en Kpc, ln.5 unidades de M(R) son unidades galácticas de masa (ugm). 
La masa total del halo contenida hasta un radio de 100 Kpc es Je 9.4 x 10 11 M 0 

(Allen y Martas 1986). El halo contribuye con 0.009 M 0 pe - 3 a la densidad local de 
masa cuyo valor es de 0.18 M 0 pe - 3. La contribución de esta componente al potencial 
es la siguiente : 

(3.33) 

El resultado de la integral es: 

- [-M(R) - (-n __ - 1.02 ) 1-1 )100 
~h(Ro)- R ¡3(¡-l) (l+(R//3)1-l) +ln(l+R/¡3 ) ll-0, (3.34) 

las unidades son nuevamente 100 km2 s- 2 si R está en Kpc y M en ugm y los valores 
de a, {3, "! aparecen también en Ja tabla 3.I 
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TABLA 3.I 

CONSTANTES PARA EL CALCULO DEL POTENCIAL 

M,=7.656 X 109 M,:_. 
A=0.5748 
B=l.025 
0=1.742 
P=lO Kpc 
ex= 4442.024 
')'=2.02 

noo=0.34178 
n2=0.14023 
n1=0.1184 >: 10-2 

ag=0.139 X 10-l 
b0 =4219.37 
b2=78.57 
co=-0.04 

CF0.6607 ~'. 10-3 

ce=-0.9516 X 10-5 

Ko=0.2 
K~=0.1045 :- w- 1 

K10=0.124ü4 :>: 10- 10 

m2 =0.59 
m.1 =0.014084 

Tabla 3.L Valores de toda.s lM con!ttant('fl qu~ aparecen en las ecuacionrfl d<' la.'I trC'!'.' romponenle~ 
del potencial gravitacional de Allen y Martas (1986). 

Cada una de las componentes de la masa referidas anteriormente, no debe 
interpretarse como la masa en estrellas o en gas, sino como la distribución de masa 
visible o invisible de la Gala.xia. Por ejemplo, la masa del halo no debe identificarse 
con la masa de la corona galáctica, sino que esta componente incluye toda aquella 
materia de la Galaxia que tenga una distribución esférica. Lo mismo es válido para las 
otras dos componentes del potencial. 

Ahora tenemos ya un modelo para el potencial el> en cualquier punto de la 
Galaxia que estará dado por : 

(3.35) 

El valor de esta suma es lo que hay que sustituir en la ecuación 3.24 para 
poder conocer la presión térmica del gas coronal (o la densidad) en cualquier punto de 
coordenadas (r,z). Es así que ya tenemos un modelo completo para la distribución del 
gas coronal en la Galaxia como función de la posición que nos permitirá junto con una 
expresión para la presión interna de las NAV como función de la distancia, encontrar la 
distancia en la cual se igualan, la suma de las presiones externas con la presión interna 
de la nube. 

A continuación presentamos una gráfica de la distribución de la presión térmica 
del gas coronal corno función de la altura z al plano, utilizando el potencial descrito en 
esta sección y el potencial descrito en el apéndice A para r=S Kpc. 
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Fig.3.19.Gráfica de la presión térmica del ga• coronal como función de la altura • al plano para 

r=B Kpc. Es notable el parecido de la distribución utili1ando el ajuste del apéndice A y el potencial de Allcn y 
Martas. 
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CAPITULO IV. 

MODELO DE CONFINAMIENTO PARA LAS NAV 

4.1 DETERMINACION OBSERVACIONAL 
DE DISTANCIAS PARA ALGUNAS NAV. 

La mejor manera de acotar observacionalmente la distancia a una NAV, es 
encontrar líneas de absorción contra un objeto de fondo rnya distancia se conozca, y 
que dicha absorción coincida, en posición y velocidad con la emisión de HI de alta 
velocidad. Esto se ha logrado en muy contados casos. Uno de los primeros trabajos 
pa·!a encontrar líneas de absorción de alta velocidad en la región visible del espectro, 
(CaII, Na!) fue el de Zinn et al (1960) que se realizó con seis estrellas de fondo de 
diferente tipo espectral. Solamente en tres de estas estrellas, se encontraron líneas de 
CaII en el mismo intervalo de velocidades que el de la emisión de HI en esa dirección. 
En estos tres casos, las distancias z al plano inferidas, son de 1300, 1800, y 2700 pe. 
La primera en el hemisferio sur galáctico y las otras dos en el hemisferio norte. En las 
tres estrellas restantes no se observaron líneas de absorción. 

Se han hecho otros trabajos en esta misma dirección, donde se han reportado 
líneas ópticas en absorción en el gas de la Corriente de Magallancs (Songaila 1981). Los 
objetos de fondo en este caso, fueron tres cúmulos globulares cuyas distancias desde el 
plano son -7 Kpc, -3.5 Kpc y 5 Kpc respectivamente, ademá.'i de una galaxia Seyfert : 
Fairall-9. Unicameme en la dirección de la galaxia Fairall-9 puede afirmarse con certeza 
que el gas de la Corriente se encuentra en absorción. Desde luego, este objeto de fondo 
no es adecuado porque implica un intervalo muy grnn<le para acotar la distancia a la 
Corriente. 

Otro trabajo importante en esta dirección es el de Songaila, York, Cowie y 
Blades (1985), donde reportan líneas de absorción en la direcci6n de la estrella RR 
Lyrae BT Draconis, para el complejo C de nubes de alta velocidad. El límite superior 
para la distancia es de 2.1 Kpc. En un trabajo posterior (Songaila, Lennox., Weaver 
1988) reportan líneas de absorción en el mismo complejo contra varias estrellas de fondo¡ 
concluyen que las distancias están entre 1 y 2 Kpc. A estas distancias, el complejo C 
tendría una masa entre 10 4 y 105 M0 . También afirman no haber detectado absorción 
para. estrellas cercanas ( ~ 300pc), ésto significa una cota mínima para la di ;tancia a 
las NAV del complejo C. 

A continuación expondremos el modelo de confinamiento, empezando por des
cribir la presjón externa a la que están sujetas las NAV. 
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4.2 f'RESION EXTERNA. 

En el cap[tulo III, fue descrito el modelo para la <listrilrnción de la pres1on 
térmica del gas coronal en cualquier punto de la Gala.xia (ec 3.24). Supondremos que 
las nubes de alta velocidad están inmersas dentro del gas coronal y por tanto, sometidas 
a la presión térmica descrita por la ce 3.24. 

Dadas las coordenadas galácticas (l,b) de longitud y latitud para cada nnhe, 
puede calcularse el valor de la presión para diferentes distancia.'i en la dirección (l,b). 
Estas distancias pueden ser medidas desde el Sol o desde el centro de la Galaxia; de 
cualquier modo, de aquí en adelante las distancias serán siempre medidas desde el Sol a 
menos que se especifique de otra manera. La forma corno hemos calculado las distancias 
a partir de las coordenadas (1,b) de cada nube, se encuentra descrita en el Apéndice 
B. 

Como se mencionó en la sección 1.10, supondremos que además de la presión 
térmica del gas, las nubes están sujetas a una presión dirnímica, producto de su des
plazamiento en un medio con una densidad distinta de cero. La presión que resulta del 
barrido del material qnc la nube encuentra a su paso, es proporcional a la densidad del 
medio externo y al cuadrado de la velocidad de la nube respecto al e.~tándar galáctico 
de reposo , suponiendo que el medio externo no rota. Lo primero que hay que señalar 
es que esta presión, a diferencia de la presión térmica, no es uniforme sobre la superficie 
de la nube, es decir, en cada punto de la superficie, la presión hidrodinámica será el 
cuadrado de la componente del vector velocidad en la dirección de la normal a la 
superficie, multiplicada por la densidad externa. 

(4.1) 

donde hemos puesto la dependencia explícita de la densidad externa en la posición; 
Ph es la presión hidrodinámica; Vn es la velocidad de la nube respecto al estándar 
galáctico de reposo y </> es el ángulo formado entre el vector velocidad y la normal a la 
superficie {ver figura 4.19). 

El barrido del material produce una desaceleración en la nube que, colocados 
en un marco de referencia que se mueva con la nube, se traduce en una aceleración 
inercial en la dirección del movimiento (De Young y Axford 1967) que puede simular un 
campo gravitacional efectivo. Si suponemos que el valor de la aceleración es constante 
a lo largo de la nube y que la energía interna por unidad de masa es también una 
constante, entonces, si la nube está en equilibrio, la distribución de presiones en el 
interior de la nube, corresponderá a la de equilibrio hidrostático, en presencia de un 
campo gravitacional constante: 

P(x) = Po e-x/h , (4.2) 

donde x es una coordenada a lo largo de la nube cuyo eje positivo apunta en la dirección 

- SS -



opuesta al movimiento (ver Fig. 4.19). Po es la presión en el punto más bu.jo de In 
nube (vértice), es decir, donde cfi =O, hes la escala de altura dada por el cociente entre 
la energía por unidad de masn y el vnlor de In aceleración (De Young y Axford 19G7 ) . 
La ecuación 4.2 indica una estratificación de presión dentro de la nubf'. 

' 
X 

t 
¡ 

-¡ 
i- NUDE 

1 

NORMAL A LA 

SUPERFICIE 

Dm.ECCION DE MOVIMIENTO 

DE LA NUDE 

Fig.4.19.El barrido del material que la nube encuentra a su P"'º• produce una estratificación de la 

presión interna de la nube en la dirección perpendicular a su moviuUcnto. En la figura puede verse también que 

la presión hidrodinámica no es la. rillswa en todos los puntos de la superfice de la nube. 

Si la nube además está en equilibrio de presión con el medio externo, la presión 
interna en cualquier punto de la superficie debe igualar a la snma de la presión térmica 
externa y la presión hidrodinámica en ese punto: 

Poc-xfh = Pter(r, z) + Pext (r, z)V; cos2(.fi) , (4.3) 

el ángulo cfi depende de la coordenada x de la nube, ya que la dirección de la normal a 
la superficie es función de la posición. La dirección del vector velocidad en cambio, es 
la misma en cualquier punto de la superficie. 
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Lo que tenernos entonces es una nube estrntificada que debe igualar su presión 
interna (estratificada) con In del medio externo. Si en algún punto de la superficie In 
presión externa es mayor que la interna, la nube se va a deformar con el objeto de dis
minuir la componente hidrodinámica de la presión externa total ya que la componente 
térmica es una constante y no depende del movimiento, ni de la forma de la nube. 

A continuación desarrollaremos los cálculos que nos permitirán encontrar la 
forma de la nube a partir de la ecuación (4.3). 

Cabe aclarar que la estratificación de la nube es únicamente resultado del frc
n11miento y es esta estratificación In que determina la no-uniformidad de la presión 
hidrodinámica. Lo que estamos resolviendo ahora es la nube rn equilibrio de presión 
y si suponernos que la presión térmica no contribuye de manera importante en la presión 
externa, que más adelante veremos que es el ca.so, podemos decir que : 

( 4.4) 

El resolver esta ecuación equivale a responder 111 pregunta de cómo debe defor
marse la nube para que la variación en la presión interna corresponda a la variación de 
la componente de la presión hidrodinámica en la dirección normal a la superficie de la 
nube. Queremos encontrar </i como función de x. 

Si restamos uno de ambos lados de la ecuación (4.4), tenemos que: 

tan(</i) = (exfh - 1) 112 . (4.5) 

Sea y(x) la curva que representa la intersección de la superficie de la nube con un plano 
transversal que contiene a los ejes x y y (ver figura 4.20). 

La pendiente m1 de la tangente a la superficie de la nube, estará dada por : 

m1 = By(x)/Bx , (4.6) 

y sabemos que la pendiente m2 de la normal a la superficie debe ser tal que: 

m2 • m 1 = -1, (4.7) 

By(x)/Bx = 1/tan(ef>) (4.8) 

By(x)/Bx = (exfh - 1)112 • (4.9) 

La solución de esta ecuación diferencial es : 
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y(x) = 2h tan-I (exfh - 1) 112 . (4.10) 

La forma de la gráfica se muestra eu ln fig.4.20. La amplitud máxima para y(x) 
es 1íh y ocurre en x=oo, es decir, se trata de una asíntota (De Young y Axford 19G7}. 

Esta solución refleja cómo dPbe deformarse la nube para que su estratificación 
esté compensada por la variación de la presión externa. De la figura puede verse que la 
presión hidrodinámica vale cero para <fi = 90°. Sin embargo recuérdese que la presión 
térmica sigue existiendo como clcmc11to confinndor, por tanto, la nube debe cerrarse 
para alguna x, donde la presión interna iguale el valor de Ja presión térmica externa 
que también es una función de x. 

Y(X) / h 

4 

o L-~--1~~-l-~~J_~--1~~-L.~~...L-~--l~~-1--1-~.I-~--' 
o 1 2 3 4 ¡¡ 6 7 8 o 

Xfh 

Fig.4.20,Gráfica de la función y(x) que representa la forma de la nube en equilibrio de presión 

con el medfo externo. 

Todo este análisis ha sido basado en el modelo para las fuentes extendidas de 
radio, propuesto por De Young y Axford {1967). Una de las diferencias que hay entre su 
plariteamiento y el aquí presentado, es que ellos consideran que la densidad del medio 
externo es una constante, mientras que nosotros suponemos una cierta distribución que 
cambia a medida que la nube se desplaza. Esto implica que la presión hidrodinámica y 
por lo tanto la aceleración efectiva dentro de la nube, cambian, no sólo debido al cambio 
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en la velocidad (por <'l frenarnicnto) sino también a un cambio real en la dPnsidad 
externa. Esto conduciría a una 111H'Va estratificación ron una esrnla el(' nltura di>'liuta. 
Además, debido al barrido del material y a la fuerza de• atrncc.ió11 gravit.aciorrnl de la 
Galaxia, la velocidad de la nube es una función del tiempo o de la <listanci11 recorrida. 
Lo anterior sugiere la pregunta de si n In nube le dn tiempo de re-estratificarse para 
mantenerse siempre en equilibrio y cuál sería la velocidad terminal. 

Las consideradones anteriores, tendrían que ser tomada~ en cupnta, si nuestro 
objetivo fuera modelar el movimiento de las NA\' a trayés ckl gu.' coronal, <'Tl presencia 
del campo gravitacional galáctico. Sin embargo, nuestro objet irn es detcrmiuar la dis
tancia a las nubes partiendo de los parámetro.~ observados parn las NAV, e imponiendo 
la condición de que están en equilibrio de presión con el medio l'Xtcrno. 

En la siguiente sección discutiremos el procedimiento parn a.~ociar una presión 
interna a las N AV a partir de los parámetros observados en ellas como son, anchos 
de línea, densidades columnarcs,etc. El propósito es ahorn Pnrontrar una expresión 
para Po como función de la distancia para sustituirlo en la ecuación 4.3 y sí es pofible, 
despejar el valor de la distancia donde se satisface la igualdad. 

4.3 PRESION INTERNA COMO FUNCION 
DE J,A DISTANCIA 

La información observacional a partir de la cual se han podido inferir algunas 
de las características físicas de las NAV, consiste fundamentalmente en lo siguiente: 

a) Longitud galáctica (!) 

b) Latitud galáctica (b) 

c) Anchos de línea en velocidad, a potencia media ( 6 V) 

d) Densidad columnar (N) 

e) Tamaño angular (8) 

f) Velocidad radial respecto del EJ.r. 

g) Velocidad radiai" respecto al E.g.r. 

Antes de continuar, es conveniente dejar claro que los incisos f) y g), se refieren 
a la componente de la velocidad en la lín•a de visión y que, en el caso g), la velocidad 
total de la nube es siempre mayor o igual a esta cantidad. 

En la sección anterior se obtuvo una expresión para el equilibrio de presión en 
el cual, la presión interna de la nube era: 

P(x) = Poe-x/h . (4.11) 

Nuestro problema ahora es expresar el valor de Po como función de la distancia 
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11 111 nn be 11 partir de los parámetros observados. 

La r&zón por la mal la presión interna de la nuh<', puede exprc~arsc como una 
función de 111 distancia, e~ que la presión depende de la densidad volumétrica. Entonces, 
aunque la densidad de columna es una cantidad fija para cada nube, el tamaño de la 
nube depende totalmente de la distancia (el tamaño angular también es fijo ) y como 
la densidad volumétrica se obtiene de relacionar el tamaüo de la nube, con la densidad 
de columna; la presión interna es una función de la distancia. 

La presión interna de la nube puede escribrsc también como: 

I'(x) = p(x)c2 , (4.12) 

donde como hemos supuesto qne la nube ~s isotérmica (ver sec 4.2), la velocidad del 
sonido en su interior e, es una constante y p es la densidad total de masa en el interior 
de la nube. 

Ahora, en el punto (x=O, y=O), el valor de la presión Po está dada por: 

Po= p(O)c2
. ( 4.13) 

donde p(O) es la densidad total de masa en el punto x=O. Supongamos ahora que 
el observador se encuentra en la dirección que muestra la figura 4.21. Entonces, la 
densidad de coluIIl!la observada N en HI, corresponderá a la integral sobre la nube 
de la columna : 

N = fo00 

nh(O)e-xfhdx, (4.14) 

donde nh(O) es la densidad de átomos de hidrógeno en el punto ( x=O, y=O ) y la 
función exponencial es la distribución de la densidad al interior de la nube, discutida 
en la sección anterior. 

De lo anterior resulta que : 

(4.15) 

donde mh es la masa del átomo de hidrógeno y h es la escala de altura de la estratifi
cación. 
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Fig.4.21.L!nea de visión del observador respecto a la nube. Esta suposición implica que la velocidad 

observada (e standard galáctico de reposo) es la velocidad total de la nube y que Ja intensidad observada 

en Ja linea de 21 cm corresponde al número de átomos de hidrógeno contenidos en la columna central de la figura. 

La única incógnita de la ecuación anterior es el valor de h, pero en la sección 
anterior vimos que h está relacionada con el tamaño de la nube 8. A saber: 

DG 
11h= -

2 ' 
(4.16) 

donde 8 es el tamaño angular total observado, (en radianes) y Des la distancia medida 
desde el Sol (ver fig 4.21 ). Despejando h de la ecuación 4.16 y sustituyendola en la 
ecuación 4.15 ya tenemos, en principio, la expresión para la presión en el punto (x=O, 
y=O) a partir de los parámetros observados para cualquier distancia. 

(4.17) 

con 8 en radianes. Lo que falta ahora es asociar la velocidad del sonido c, con el ancho 
de línea observado L:, V y corregir la densidad Ph (O) de hidrógeno por la densidad total 
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de masa, es decir incluír la nmsa en helio. 

La línea dr 21 cm es producida única y exclusivamente, por los átomos de• 
Hidrógeno de la nube. La gaussiana que se ajusta a la líncit de emisión, tiene la siguiente 
forma, suponiendo una distribución maxwelliana de velocidades y una amplitud míLxima 
A. 

l.O 

Vn 
velocidad 

A 

A/2 

Fig.4.22.Distribución Gau'5iana que se aju•ta a la linea de emisión. El eje vertical es la intensidad 

y el horizontal es la velocidad. La cun·a es una gaussiana centrada. en V= V n 1 es decir, la velocidad de la nube 

respecto al cstandard galáctico de reposo. 

(4.18) 

kT /mh = 0.181 6 V2 . (4.19) 

La velocidad del sonido en un gas ideal, se define como: 

c2 = kT/m, (4.20) 

donde k es la constante de Boltzmann, T es la temperatura y m es la masa 
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por partícula. Si suponemos que por c11d11 diez átomos de Hidrógeno en Ja nube, hay 
1 átomo de Helio y que la masa <le este último r1< cuatro veces la masa del Hidrógeno, 
entonces Ja masa promedio por p1trtíc11ln es : 

(4.21) 

y por tanto, la velocidad del sonido al interior de la nube, es: 

c2 = kT /(1.21)mh , (4.22) 

c2 = 0.1419 6 i' 2 
, 

y finalmente la ecuación de equilibrio para el punto (x=O,y=O) es: 

21l'Nm(0.1419) 6. V 2 r2 2 
DEJ = Pext(r, z)i egr + Pext(r, z)Cgc • (4.23) 

En esta ecuación D es la distancia medida desde el Sol, mientras que r y z 
son coordenadas medidas a partir de centro galáctico. En el apéndice B se explica el 
modo de transformar D a las coordenadas r y z, en función de la latitud y la longitud 
galácticas. Los subíndices ge significan gas coronal y e está en radianes. 

Los resultados anteriores están sujetos a la suposición de que la línea de visión 
del observador es paralela a la dirección de movimiento de la nube, lo cual significaría 
que la velocidad de desplazamiento observada, es la velocidad total. 

Es interesante hacer notar que a medida que la nube se desplaza, su "tamaño" 
va cambiando, porque h depende del valor de la aceleración de barrido, es decir, la nube 
es un cuerpo "deformable", no sólo en el sentido de que se reestratifica al haber cambios 
en la presión externa, sino que además se "contrae" o se "ensancha", dependiendo de 
si la aceleración de barrido, aumenta o disminuye. 

La distancia solución de la ecuación 4.23, depeude del valor para la velocidad del 
sonido del gas coronal. Entonces, para cada temperatura T del gas, existe una solución 
distinta. Más adelante se muestra que la distancia solución es altamente sensible al 
valor de la temperatura hasta cierto límite a partir del cual, aunque se aumente la 
temperatura, la distancia no cambia apreciablemente. 

A manera de ilustración presentamos una gráfica de presión interna y presión 
externa para una nube cuyos parámetros son:l=l60.7, b=-48.2, V egr =-253 Km/s, 
6V=28 Km/s, N=l.5 x 10 19 cm- 2 y su tamaño angular es de 0.7°. 
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Fig ·4.23. En ambas gráficas se representan las curvas de presión interna y presi6n externa para la 

NAV 160.7-48.2-308. El eje vertical., el logaritmo de la presión y el eje horizontal es el logaritmo de la distancia 

(medida desde el Sol). Puede apreciarse la existencia de tres soluciones que aparecen señaladas con flechas. En la 

primera gráfica, P0 == 1 X 10-12 dinos/cm 2 y la temperatura es 1.5 X 105 K. Mientras que en la •egurida 

P0 == 2. 76 X 10-12 dinas/cm2 y la tomperatura e• 1.26 X 106 K. 

De la figura se puede \'er que existen tres puntos de cruce para ambas curvas 
(ver fig. 4.23). Eso significa que tenemos tres soluciones de equilibrio. Es decir hay 
tres distancias en las cuales la N AV puede estar en equilibrio. Más adelante se verá 
que no todas las NAV de la muestra presentan tres soluciones (ver sec. 5.3). De la 
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misma figura puede verse también que si por alguna razón, la preston infrrna ele 1i~, 

NAV fuese demasiado a!tu, el primer y el segundo cruce dcsupareccrían porque <'ll cst a 
región la curva de r int estaría muy por encima <le la curva P at y el único eme<' que 
existiría sería el tercero. La razón de ésto es que la curva de la presión interna tiende 
asintóticamente a cero, mientras que, como ya mencionamos la curva <le presión externa 
tiende (también asintóticamente) a un valor distinto de cero. 

En la figura 4.24 presentamos la curva de prestan interna y varia.<; curvas de 
presión externa cuya única diferencia radica en la tempernturn <le! gas coronal. 

.l'IHT vs. .l'l::Xl .l'Al<A Dlt'l.HEHTES TIJ'll'ERAlUHAS 
4.4 

4.Z - .l'HESIOH 1 H! tHHA 

L .l'HESIQH lXIEHHA T:1, Hl'b I< 
4 ;. .l'HlSIOH lXTEkHA T=~. 1'1'6 M 

3.8 o .l'RlSIOH t:XTlRHA l :3. ~. Hl'b I< 

3.6 
N 
( 3.4 
1 

:i.2~ o 

' 3 

:; 2.8 

N 2.6 ............. 
1 

( 2.4 ~ ........ , ..... (!! .. 
2.2 

z: 2 
o . 1.8 

"' 111 

" 1.b 
A. 

l. 4 

1 

1 
1 
1 

1.z 1 1 1.5 2.5 3.5 

DISTANCIA (l(pc) 

Fig 4.24. Curvas de presión externa (Pext = Pter + Phidl para tres temperaturas distintas 

y el mismo valor para Ja presión térmica en la vecindad solar. Al aumentar la temperatura Pext disminuye, 

debido a una disminución en la densidad externa y por tanto en la presión hldrodinámica. En eslas gráficas, sólo 

aparece la primera so1uci6n. 
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En la ¡;ráfica, (fi¡;. 4.24) In cantidad expresada como Pa1, t•s la "suma" de la 
presión hidrodinñ1nica y la presión téirruirn. Es intercsantP uotar qlu· pani. di:-.:taucin..s 
menores quC' 3 I\pc, a medida que la temperatura au111cuta, la prcsióll exterua ,., llW!lf•r 
para una misma distancia. La ct1usa de l!sto, es que hemos puesto como condición n la 
frontera que el valor de la presión térmica en la vecindad solar sen fijo, sin importar el 
valor de la densidad o la temperatura. Por tanto, si ln temperatura aumenta, la densi
dad debe disminuir y en consecuencia, el término de la presión hi<lrodinímiicn disminuye 
y la presión externa total disminuye (recordar que la velocidad es un parámetro obse
vado y fijo).Para distancias mayores quC' 3 Kpc este comportamiento no se manticn<' 
ya que las pendientes de las tres curvas de presión externa son diferentes. 

En la siguiente sección discutiremos dos criterios que nos permitirán establecer, 
de alguna forma, cuál o cuáles de las tres soluciones obtenidas, son factibles. 

4.4 EQUILIBRIO 

Analizaremos primero, los tiempos de relajamiento; ésto consiste en analizar si 
a la nube le da tiempo de reajustar su presión interna (su estratificación), a medida 
que se desplaza. Lo que necesitamos calcular es en cuánto tiempo recorre una distancia 
que implique un cambio apreciable en la presión externa, y compararlo con el tiempo 
que le toma a una perturbación hecha en la frontera de la nube, recorrer el interior de 
la nube. Para poder garantizar que la nube puede estar en equilibrio, es necesario que 
el tiempo que le toma a una perturbación recorrer el tamai10 de la. nube, sea menor que 
el tiempo que le toma desplazarse una distancia en la cual haya un cambio apreciable 
en la presión externa. 

Definiremos la escala de altura H de la presión externa, como la distancia que 
tiene que recorrer la nube para que el cambio de esta presión sea del orden del valor 
de la presión en el punto "inicial", donde por punto inicial se entiende, cualquiera de 
las soluciones de equilibrio : 

(4.24) 

Donde la derivada se evalúa en el punto solución y oD es el incremento de la 
distancia en la dirección de la línea de visión. La razón de ésto, es que sólo conocemos 
la componente de la velocidad ( estándard galáctico de reposo ) en la dirección de la 
línea de visión. 

Así, el tiempo ( text ) que le toma a la nube recorrer H es: 

(4.25) 
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Nótese que estamos suponiendo quP durante este desplazamiento, la velocidad 
de la nube se mantiene constante, o qur e! cambio en la V<:'loci1fad e> <lPspreciablc. 

Con las distancias solución y el tamaño angular podrmos obtener Pl tama1io d<? 
la nube: 

rrh=D8/2, (4.16) 

con 0 en radianes. El tiempo que le tomará a una perurhación atravesar la mitad del 
tamaño de Ja nube será: 

tint = D0/(2c) , (4.26) 

donde e es la velocidad del sonido dentro de la nube. 

En el siguiente capítulo se muestran los resultados de In comparación entre 
text y tint para cada distancia solución. Como es de esperarse, para ht solución más 
distante {tercer cruce), el tamaño de la nube es muy grande y en la mayoría de los 
casos el resultado es text < tfot. 

Otro criterio que tomaremos en cuenta para establecer la factibilidad de los 
resultados obtenidos, es el cálculo de la velocidad de caída libre en las distancias so
lución. El hecho de tener una expresión para el potencial gravitacional de la Galaxia, 
nos permite calcular dicha velocidad en cualquier punto de coordenadas (r,z): 

Vm = (-2il>(r,z)) 112 . (4.27) 

Lo que se espera, es que al menos para la solución más cercana (primer cruce), 
la velocidad de la nube sea menor que la velocidad de caída libre en ese punto. 

Hemos dicho anteriormente, que para cada temperatura del gas coronal, se 
obtienen soluciones distintas y para cada una de ellas existe un valor diferente de la 
velocidad de caída libre. El criterio álltcrior nos permite, en principio, poner restric
ciones al valor de la temperatura del gas coronal. Es decir, cuánto tiene quP. valer T ge 

para que a la distancia solución obtenida, la velocidad de la nube sea menor que la 
velocidad de caída libre. 

Si las nubes vienen en caída libre, tomando en cuenta que sólo vemos la compo
nente en la línea de visión de la velocidad de Ja nube ( estándard galáctico de reposo), 
y que hay un medio que opone resistencia a su movimiento, la velocidad observada de 
la nube, debe ser estrictamente menor que la velocidad de caída libre. 

Antes de pasar al capítulo de resultados y conclusiones, conviene puntualizar los 
siguientes aspectos. Hasta aquí hemos desarrollado un modelo para la distribución del 
gas coronal de la Galaxia, suponiendo que se trata de un ga.s isotérmico y en equilibrio 
hidrostático. Este modelo y el análisis de la presión hidrodinámica que actúa sobre 
las NAV, nos ha permitido construír un modelo para la presión externa a la que están 
sometidas las NAV. Por otro lado, a partir de los datos observacionales que se tienen 
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de lns nubes, hemos podido establecer un modelo para la pri:sión interna de las misma' 
como función de la distancia y suponi,:n<lo que est fÍn en equilibrio (}p prcsiún, queremos 
encontrar las soluciones <le la ecuación 4.23. Esto dPtermina, la o lr1.'; distanci11., en 
las cuales las NAV pueden estar en equilibrio de presión. Finalmente hemos descrito 
dos criterios que nos permitirán establecer de alguna manera la plausibilidad de los 
resultados obtenidos. En este momento, y a partir de la ecuación de equilibrio (ce. 
4.23), podemos decir que nuestros parámentros libres son: la temperatura del ga~ 
coronal y la presión térmica en la vecindad solar. De estos valores dependerán, no sólo 
las distancias solución obtenidas sino también la congruencia del modelo hi<lrostático 
para la distribución del gas coronal (ver sec.3.3). 
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CAPITULO V 

RESULTADOS Y CONCLUSIONES 

5.1 DESCRIPCION DE LOS CALCULOS 

En esta sección, describiremos la manera como se han calculado en prim<'r lugar, 
los cruces de las curvas de presión interna y presión externa para cada nube, y a partir 
de ahí, las masas, los tiempos de relajamiento (ver scc. 4.4), la velocidad de caída libre 
en cada distancia solución, la escala de altura de la distribución de presión al interior de 
la nube, la escala de altura que llamaremos externa, que fue discutida en la sección 4 .4 
y que nos dice qué distancia ha de recorrer la nube, en la dirección de la visual, pRra 
que la presión externa cambie apreciablemente. También calcularemos los cocientes 
de presión térmica externa a presión hidrodinámica y finalmente, sólo para comparar, 
calcularemos las distancias a las cuales estas N AV podrían ser objetos autogravitantes 
y en equilibrio. 

Todos los cálculos se realizaron mediante un programa de computación el cual 
busca primero la o las distancias solución de la ecuación de equilibrio 4.23 (ver scc 4.3). 

2rr1Vm(0.1419) 6 V 2 r2 2 
De = Pex1(r,z)l<gr + Pex1(r,z)Cgc , (4.23) 

donde, y a partir de aquí, N es la densidad de columna de átomos de hidrogeno inferida 
a partir de la línea de 21 cm, m es la masa por partícula en el interior de la nube 
( m == l.27mh), 6 V es el ancho total a potencia media de la línea de 21 cm dentro de 
la nube y e es el tamaño angular total observado en radianes a menos que se espicifique 
de otra manera. Todos estos valores aparecen en la tabla 5.I para cada nube y Pext(r, z) 
está calculada con la ecuación 3.23. 

La forma como hemos asociado coordenadas (r,z) para rnda distancia D (desde 
el Sol) a partir de las coordenadas (1,b) de cada nube, se encuentra descrita con detalle 
en el apéndice B. 

Una vez obtenida la distancia solución, y por tanto, el valor de la presión externa 
y el valor de Ja presión interna (en la base de la nube) a esa distancia, el programa 
procede a calcular la derivada de la presión externa en /a dirección de /a línea que une 
a la nube con e/ Sol es decir en la dirección D y que nos permitirá calcular la escala de 
altura H descrita en la sec 4.4 y con ésto estimar t,xt (ec.4.24 y 4.25 ). 

Para ésto se utilizó la definición de derivada de la siguiente manera: 

BP(D) P(D + bD) - P(D) 
an= 6D 

(5.1) 
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utilizando 6D= 5pc. Así, el tiempo toxt :que le toma a liL nube recibir un cambio 
apreciable en la presión externa es: · 

P(D) =H, 
8P(D)/8(D) 

H 
t,x1=:¡¡-

<gr 

El tamai.o total L de la nube (ver sec 4 .3 y fig. 4.22) es: 

De= L =- 27rh 

(4.24) 

(4.25) 

(5.2) 

con 8 en radianes. A partir de aquí, podemos calcular la escala de altura de la estrati
ficación dentro de la nube, despejando h de esta misma ecuación. El tiempo que tarda 
una perturbación en recorrer la mitad del tamaño de la nube es entonces: 

De 
t· --------
rnl - 2(0.1419 6 V 2 )1i 2 . 

(5.3) 

Hasta aquí tenemos la distancia solución, el tama1io de la nube y los tiempos de rela
jamiento que hemos de comparar para darnos una idea de la factibilidad del equilibrio, 
además de la escala de altura de la estratificación. 

Ahora, la masa de las nubes será, en principio, el volúmen del sólido de revo
lución generado por la curva y(x) descrita en Ja sección 4.2, (ec.4.10) rotada alrededor 
del eje x (ver fig. 4.20) multiplicado por la densidad. Antes de continuar con el cálculo 
de la masa hay que señalar que la manera como se asoció el valor de la densidad en la 
base de la nube PO a partir de la densidad de columna observada, lleva dos suposiciones 
implícitas: una es que la línea de visión es la que se muestrn en la figura 4.21 y la 
otra es que la nube se extiende hasta infinito a lo largo de la coordenada x, lo cual 
no es cierto dado que aunque Ja presión hidrodinámica disminuye cuando x aumenta, 
existe de todos modos, Ja presión térmica como elemento confinador. Lo que se hará 
entonces, es realizar la integral del sólido de revolución, desde x=O hasta x=IOh. Cabe 
señalar que el valor de la masa de las nubes prácticamente es el mismo cuando el límite 
superior de la integral es oo ó lOh. Esto significa que prácticamente toda la masa de 
las nubes se encuentra contenida en el volúmen del sólido de revolución limitado por 
x=O y x= IOh. El volúmen del sólido de revolución será entonces: · 

rwh 
V =lo 11'y2 (x)dx , (5.4) 

y la masa será: 

(!Oh 
Mn = 71' lo y2(x) · p(x)dx (5.5) 
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(5.G) 

A continuación el programa calcula la distancia en la cual la nube sería un 
objeto autogravitante en equilibrio (ver sec 1.1). Esta distancia está dadn por: 

15(0.1419) [:, V 2 
Da=------------, 

7rGNm0 
(5.7) 

con 0 en radianes y G es la constnnte de gra\·itación universnl. 

Finalmente el programa calcula el cociente de presión térmica a presión hidro
dinámica, el valor de la densidad externa y el valor de la velocidad de caída libre para 
cada distancia solución. Además, una vez fijados los valores para la presión en la ve
cL J¡1d solar y para la temperatura del ga.,, el programa calcula el mlor de la presión 
del gas coronal en infinito para poder compararla con alguna estimación de la presión 
intergaláctica y establecer la factibilidad de la suposición de que el ga.' coronal está «i:n 
equilibrio hidros! ático. 

Los primeros resultados obtenidos, son para una presión en Ja vecindad solar 
de P0=l x 10-12 dn cm-2 (Spitzer 1978). Obviamente, para cada temperatura del 
gas coronal, el valor de la densidad en la vecindad solar será distinto y por tanto, el 
valor de la presión hidrodinámica también: 

(5.8) 

donde C representa la velocidad del sonido en el gas coronal suponiendo una masa por 
partícula de: 

m 9c = O.G08mh 

que resulta de suponer una abundancia de diez átomos de Hidrógeno por cada átomo 
de Helio y suponer que ambos elementos están completamente ionizados. 

Con el valor para la presión antes mencionado, se hizo variar la temperatura 
tomando los siguientes valores: T = 1.5X106 K, T = 2.5 x 106 K y T = 3.5 x 106 K. 

También se utilizaron los valores para P0 y T sugeridos por Shapiro y Field 
(1976), en base a su modelo de fuente: 

din cm2 

T = 1.26 X 106 K 
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Shapiro y Ficld conduycn que el gas coronal puede ser el responsabk de In 
radiación de fondo tlc rayos X sunv!'s (0.25 Kcv) y dC' la.• lí11e;,.s anchn5 el(' Rhsorción 
del Oxígeno VI, si los valores de la presión y la tcrnpcraturtt "'n los lllPllrionados 
anteriormente y si el mccanismo de enfriamiento del gas coronal consis1 '' en un proceso 
convectivo. 

Algunos de los resultados que esperamos son los siguientes: 

1) Que las distancias solución sean parecidas para todas la.o; NAV dr la muestra, 
ya que al menos en proyección parecen estar conectadas formando un compkjo. Aunque 
el hecho de que la densidad de columna varíe hasta por un factor dr diez entre el valor 
mínimo y el máximo, hace suponer que las condiciones físicas al interior de las nubes 
no son muy parecidas. 

2)Que el tiempo tint < iext (ver scc.4.4) y que Ja velocidad de !ns nubes respecto 
al estándard galáctico de reposo sea, al menos para alguna de las distancias solución, 
menor que la velocidad de caida libre en ese punto. 

3)Que el valor de la presión en infinito sea menor que el valor de la presión 
intergaláctica, para que el modelo sea congruente con la suposición de que el gas coronal 
se encuentra en equilibrio hidrostático. 
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5.2 RESULTADOS 

En esta sección describiremos la muestra utilizada para probar el modelo y los 
resultados obtenidos para las diferentes temperaturas y presiones (en la vecindad solar) 
asignadas al gas coronal. 

Del total de 34 nubes reportadas en el trabajo de R.J. Cohcn {1982), se eligieron 
las 18 nubes mejor observadas y con un índice dr confiabilidad alto. En realidad no 
hay ninguna razón especial para haber elegido esta muestra, excepto que es el único 
reporte que contiene todos los datos de cada nube, necesarios para rcaliiar los cálculos 
(ver sec.4.3). 

En la tabla 5.I presentamos todos los datos observacionales de cada una de las 
NAV de la muestra, en orden creciente de densidad de columna. 

TABLA 5.1 

DATOS OBSERVACIONALES DE LAS NAV 

NAV 1 b Vdr Ve gr 6V1¡2 N 681¡2 

(o) (o) km .-1 km .-1 km s- 1 1019 cm-2 (o) 

1 165.3 -42.5 -303 -261 37 1.2 0.8 

2 170.4 -38.7 -225 -195.7 3·1 1.3 1.1 

3 160.7 -48.2 -308 -258.4 28 1.5 0.7 

4 157.9 -46.6 -321 -262.8 36 1.6 0.7 

5 168.8 -48.8 -289 -260.2 27 1.6 1.1 

6 173.5 -41.2 -235 -215.8 39 1.8 1.0 

7 156.2 -45 -303 -238.S 31 2.4 0.6 

8 166.3 -41.9 -275 -235.3 18 2.5 0.6 

9 168.7 -46.3 -274 -243.5 24 2.6 0.8 

10 169.8 -39.7 -277 -246.3 35 3.1 1.1 

11 162.9 -46.5 -302 -25G.5 32 4.2 1.2 

12 162.7 -43.3 -336 -287 .3 25 0.6 

13 160.9 -44.8 -331 -278.8 30 7.3 1.0 

14 161.6 -43.8 -337 -285.7 32 7.4 0.8 

15 164.5 -44.2 -282 -239.0 33 \;,9 1.0 

16 160.1 -45.7 -332 -278.5 36 10.5 0.8 

17 166.5 -43.7 -281 -243.0 45 13.1 1.0 

18 168.4 -42.6 -258 -224.7 29 14.1 1.0 

Tabla 5.1. La primera columna es el número de cada NAV que utifürcmos para identificarlas en la 

discusión que sigue. La segunda y tercera columnas son la longitud y la latitud galácticas respectivamente. La 

cuarta y quinta columnas son las velocidades observada.s respecto al estándard local y al estándard galáctico de 

reposo respectivamente. La sexta columna es al anc.ho total en velocidad a potencia media de la linea de 21 cm. 

La séptima columna es la densidad columnar de partículas y la octava columna es el tamaño angular de cada 

nube. 
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En la tabla puede verse quf' la muestra está acotada en longitud gal<ictica por 
156° :S 1 :S 170º y en latitud galáctica por - 48' .8 :~ b S --39''. 7. Los tamaiíos 
angulares van desde (l°.ü hasta l'.l. El ancho total a potencia mPdi11 (FWHP), v11 

desde 18 kms- 1 hasta 45 km s- 1 . Las densidacics de columna están en el interv<do 
entre l.2x1019 cm- 2 y 14.lxl019 cm- 2 • 

En la tabla 5.II presentamos los resultados obtenidos de hacer los cálculos pre
sentados en la sección anterior, para cuatro trmpernturns di~tintas del gas coronal y 

dm. valores rfotintos dr la presión en la vecindad solar. 

Antes de presentar la primera tabla de resultados, com·ienc har<'r t11>a brcV<' 
discusión acerca de las distancias solución. 

De la figura 4.24 se puede ver que si la temperatura aumenta, la pendiente 
de la curva de presión externa disminuye, de manera q uc lo que se espcrn es que las 
soluciones cambien al cambiar la temperatura. El punto importante es que no siempre 
habrá las tres soluciones que aparecen en la figura 4.23. De lo único que podemos estar 
seguros es de que al menos un cruce de ambas curvas debe existir. Sin embargo, es 
claro que el primero y el segundo no siempre existirán. Donde por primero y segundo 
nos referimos al más cercano y al intermedio ele la figura 4.23. Si la presión interna es 
muy alta, la curva de presión externa estará siempre por debajo de la curva de presión 
interna y por tanto, no existirán las dos primeras soluciones (ver fig.4.23). 

Lo que queremos dejar claro, es que los resultados que aparecen en las colu=as 
ele las distancias solución (Tabla 5.II (a) y (b)) no deben interpretarse necesariamente 
como primero, segundo o tercer cruce en orden de distancia ya que, como hemos dicho 
anteriormente las soluciones pueden ser una, dos o tres, dependiendo de las carac
terísticas de cada nube. 

Como ya fue discutido en el capítulo IV, la presión interna de las nubes es muy 
sensible al valor de la densidad ele columna, al tamaño angular y al ancho de la línea. 
Por ejemplo, la nube 157.9-46.6-321 (número 4 de la tabla 5.1), tiene una densidad de 
coluIIllla pequeña (1.üx 1019 cm- 2), sin embargo su tamaño angular es pequeño también 
{0º.7), lo cual implica una densidad volumétrica grande. Además el ancho de la línea 
es relativamente grande (36 Km/s). Si comparamos esta nube con la 168.8-48.8-289 
(número 5 de la misma tabla) que tiene el mismo valor para la densidad de coluIIl!la; 
el tamaño angular de esta última es mayor (1° .l); por tanto, la densidad volumétrica 
es menor y como el ancho de la línea es mucho menor (27 Km/s), el resultado es que 
la curva de presión interna de la primera sólo cruza una vez la curva de la presión 
E;Xterna, mientras que para la segunda, las curvas se cruzan tres veces. Ambas tienen 
velocidades (egr) y latitudes parecidas, lo cual nos permite hacer la comparación. 
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TABLA 5.IIª 

DISTANCIAS SOLUCION OBTENIDAS 

P0=1.x10- 12 din cm- 2 

T=l.5xl06 J{ 

P 0 ==1.xl0- 12 din cm- 2 

T=2.5,:1061\ 

NAV DISTAi\CIAS SOLUCION (kpc) DIST~l"._gI,\S S_C)L_U(;IQ:\' "j~_e-~L~"--"-~º 
=----===-----==--=~.,....--=---e:-===-"===-=-""=-'=:.-=:~.--=='=-..;._=:::.:=-.=...=~"~-'--""-='"'""=°""-'.:"'- .. ::...-::~-:=·=:;;=:=-------·---'---··- --- __ -. -- -'- - -----

1 4.1 14.5 2370 4.2 
2 4.5 13.3 2380 3.8 
3 2.4 24.3 1930 3.0 
4 
5 
6 
7 
8 
9 
10 
11 
12 
13 
14 
15 
16 
17 
18 

3470 
1.1 49.0 
4340 
5320 
2.2 20.8 
4.1 14.4 
4530 
4420 
7670 
7240 
10120 
15280 
19110 
36940 
18410 

P 00 =6.48x10-16 dn cm·- 2 

n0=4.83x10- 3 cm- 3 

1120 

1770.0 
2400 

8.5 
1.6 
17.4 79.5 153.0 
260.3 
2.6 
4.1 
190.6 
23.0 53. 7 182.4 
475.3 
437.0 
670.5 
1040 
1380 
2680 
1260 

P 00 =1.22x10-14 dn cm-2 

110 =2.89x10-s cm- 3 

Tabla 5.Ilª .Contiene los resultados para dos temperaturas distintBB con el mismo valor para la 

presión del gas coronal en la vecindad solar. En la parte inferior aparece el Yalor dt' la pre!i6n del gas coronal en 

infinito y el valor de la densidad de partlculas del gas coronal en la vecindad solar. 
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NAV 

1 
2 
3 
4 
5 
6 
7 
8 
9 
10 
11 
12 
13 
14 
15 
16 
17 
18 

TABLA 5111' 

DISTANCIAS SOLUCION OBTENIDAS 

P0==1. X 10-12 dn cm- 2 

T==3.5:d06 K 
DISTANCIAS SOLUCION (kpc) 

4.5 
4.0 
3.4 
7.8 
1.8 
10.5 
16.7 
3.0 
4.4 
12.7 
12.1 
73.2 
52.6 
175.8 
302.3 
434.9 
881.2 
375.0 

P00 = 4.30 x10- 14 dn cm-2 
:-,::,=2.07xlü-3 cm-3 

P0=2.76>:10-- 12 dn cm- 2 

T==l.26>:10° K 
DISTANCIAS SOLUCION (kpc) 

0.650 37.4 3050 
0.670 36.0 3130 
0.511 45 .5 2490 
1.0 26.3 4460 
0.301 67.71 1450 
1.5 18.5 5640 
1.9 14.7 6860 
0.481 47.6 2300 
0.660 37.1 3110 
1.6 17.6 5830 
1.4 19.3 5680 
9780 
9250 
12890 
19670 
24370 
47470 
23790 

Poo== 4.42xl0-16 dn cm- 2 

\"1¡¡: ==l.59x10- 2 cm- 3 

Tabla 5llb.Contiene loo resultados para las temperatura.a 3.5X 106 K y !.2GX to6 K La primera 

con una presión en la vecindad solar de l. X 10 - l 2 dn cm-2 y la segunda para una presión de 2. 76 X lo- l 2 dn 

cm-2 en la vecinclad solar. En la parle inferior aparecen los valores para la presión en infinito del gas coronal 

y para la densidad de parllculas del gas coronal en la vecindad solar. 
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El punto importante es que el hecho de que existan una, dos o tres solucio!lcs 
depcndt' únirn y exrlm:ivamcntc de la combinación de los parámetros ante:< menciona
dos. Otro {'_icmpk> es In nnhe 168.4-42.G-258 (número 18 de la tabla fi.l) que ti('lllº 111 
mayor densidad de columna de toda la muestra (14.l >:lü1D cm- 2); ,¡11 l'111l>argo su 
tamaño angular no es el menor (1º.1) y tiene un ancho de línea relatiY!Uncntc peqneiio 
(29 Km/s). Todo ésto produce una distancia solución mucho menor que la que se ob
tiene para la nube 160.1-45.7-332 (número 16 de la tabla 5.1) qn<' tiene• una clensidacl 
columnar de 10.5 ;<1019 crn- 2, pero un tamaño angular menor (0°.8) o sea densidad 
volumétrica mayor y un ancho de línea también mayor {36 Krn/s). Sin embargo la 
nube Hl tiene una velocidad (cgr) mayor que la 18 lo curd implica en principio una 
presión hidrodinámica mayor. Decimos rn principio porque la nube 1G se encuentra a 
una mayor altura sobre el plano entonces el medio externo es meno:< denso que para 
la nube 18. Todo lo anterior significa que los resultados están sujetos a tod1L'i l:L' com
binaciones existentes entre los parámetros observados. Sin embargo, si partimos de 
la suposición de que este conjunto de 18 concentraciones individuales so11 parte de un 
mismo complejo de NAV, lo que esperamos es que las combinaciones existentes sean 
las adecuadas para obtener distancias parecidas. 

En la Tabla 5.llª, de las tres primera.s columnas ( T=l.5:.:106 K) se puede ver 
que las nubes que tienen distancias solución parecidas, son aquell;,;; seis nubes para las 
que aparecen tres soluciones, ésto las coloca: 

1.1 Kpc :S D :S 4.5 Kpc 

tomando para todas la primera solución. Si tomamos de este mismo grupo el segundo 
conjunto de soluciones: 

13.3 Kpc :S D :S 49.0 Kpc 

y si finalmente tomamos el tercer conjunto de soluciones en el mismo grupo, entonces: 

1120 Kpc S D '.S 2400 Kpc 

Las doce nubes restantes se pueden dividir en tres subgrupos: 

a) las que se encuentran entre: 

3.4 Mpc :S D::,: 5.3 Mpc 

(5 nubes) 

b) las que estarían entre: 

7.2 Mpc :S D :S 10.1 Mpc 

(3 nubes) 
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1.5.2 1'.fpc <: D <: 36.94 M pe 

(4 nubes). , 
l~n r,,snmcn las sol11cio11cs do equilibrio de toda la muestra cslarf ,nen el intcr-

Yalo 1.1 Kpc <: D <: 3G.9·11Ipc, que resulta ser demasiado cx:tPnso. 

Para la .<ig11il'11le 1<>rnpH~1tura (T·<?.5x 10(\ K), e\Ílo hay <]11.< 1n;l•<"S (n1írn ... cro 6 
y 11 de ln. ttih)a fi.I) 1i:1ra h1s cna11.::s ('X~:-tcn tres ~nl1H.:i111H':' y <.pF~ pí1~·;1 l· !r•:np1:rtttnra 

anterior s61o t\?IlÍnn una. 

Lo que ocurre en c;;tc caso, (nube G) es que pata T ·.l.[íxJOG l\: la pendicnt.c 
··~ de la presión externa <'s 1aayor c..p1c p;1ra la :·;i;~nknt(' 1t11!lp1:falura, de 11: :!c:ia que pnra 

<li~taneias rcri:ann-; 1 la curva •.1e prc~h)n ex1en1a ((1ue i11it:Í;\ lJUr dch:~jo (~: L1 '1L' pn~~3i<ln 

intcrnrr) dcrr1c n1;Ís nípido qnc la de pr('sión iutvr!ln. y nu :-ic crnzr~n. ~"'-•rtt dlst.utt:ias 

1nayorcs, el c:q1nporta1nic11lo {h~ l:.~s pendientes crunbia. La c1tr\"a de pr1·· ii.'111 ~·:.:tc:rna. ~e 

aplana y lrt cm\'a de presión in1<:rna cru/a la de pr<'>i•Ín ~xi1:ma <'ll J) ·'~·100 Kpc. 

.. ¡ 

La r:·1z<)n tlc t~sto es qne ht pl'ntli1'11te de la pn·:~i('m 1l'nuit:.a 1 · .. '.,~i·n~ o <le la 
densidacl 1:.\l•.:tJlli (::i 1;::l:l::.H1n:..; de~ 11,c-:ir'H1 hidrodi11;~:1il,-:t) es 1>ro1H)J'Óo;1;.1 ~il Úwcrso de 

la Yc1ocidnd clel sol!ido en t"'l g'1'-i enrona! y a la l\ riv;lda dd pu\,·1;(;;tl . 1;J. t1i:vccic'111 

de la visual. Esto quirrc c1edr que al unnicntar Ia ~c111pcrah1rn la ¡)uu\il"nt.e ca1nbia. 
\ 7ca111os, Ja ecuación para la clt'Jl"i(lnd es: 

y su derivada: 

Si la f.cmpcratnra aHml'nta, 0 2 aumenta, por lo 1.;iuto, ];t "xponcncial (•ple siempre rs 

mayor que 1) decrPcc m<Ís leni.a11wule, pc;o el fo.-tnr ( ···l/02 ) es 111c:,or. Es decir, 

hay una competencia r:ntre estos r]o, f:ictorcs <le modo <[HC •!l valor d ·· la iwndicnte 
dependerá de cu;íl rle ello,; domine, por<¡\lc ad<·m;!.s la rl<:riYa<h dd poi•, ·i;d ,.,,,.,],¡,, al 

catnbinr la di.~l11il.ci;1 ~oil~d(in. 

Cuando se nm1wnt<t lil tcmpcr;>l¡¡rn (2.5:<10º K), la p<·1Hlien1e ele la c11rva de 
pr0:-,ÍÓn externa rlis1ninuyc. De Iili!lll'fH qul! p;::~~ t!l::~~:i•·i:!;.; cercanas~ la presión externa 
no dt•c;1c r;Ípidt1111e11tc y l:t n1r\':1 de prr':,·i(1n interna la r1 ncucnlra p<ira <'.'.:-:t:111ri:1-; rcda-

.,J tiva1nentc ccrcíuHts. Esto se rnuest.ra en 1a fignríl 5.25 donde ~e \'e la C1i: ..,·a tlc p~·f':-:Íc)n 

interna Y .. ]n.c; cnrv:1s de pre;.;ión externa pnra rH.:tns dos tcn1pcrah1ras. 
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Fig.5.25.r.rti.fica de prr:.i6n ('X!rrna (p:1ra ,](Js ll·mp11rn.lura'I) y prr~:ión illlt'rn;i p;~ra h NAV 173.5· 

41.2·235 (nulir U). Se puPde n:r que al i1Ulll('Hli\r };¡, lt1u¡,..;;1l1Jrn :'.m1q11c la ¡1rt_._;fo1 di~111in11yr. b pf'nr1k11lc 

dl"-l~in11yc y alc;inz<i a cru¡,nr )a cuna dt' ¡u l'~i{in inl<:t 11a. en rli~t :111cií\s nrr;rnas. En r;.1u11io para T --1.5;.: 106 /{ 

la prc~ión es 1uayor al princi¡1io, pero b ¡iu1diu1tc liw1bién y no ak,i.ui•i. ·• nu:·:r h nir,·.1 ele Pint r:n di·-.Lmciil.S 

cercanas. 

E:J hc:cho de que pi1.rn esta rnirnrn t.cmperatura (2.5>:106 K) para las I\AV 1, 2, 
3, 4, 5, 8 y IJ ap<crezcan soluciones tnn cercana5 y no nparezca ninguna otra solución, 
puede indicar alguna de hts sig11icntes tres posibilidades: 

a) La curva de Pczl t.oca tang,~nciahnentc a la <le prc:-ii6n interna para ésa 
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distancia t'olución, y en ese caso de1H~111os c~perar otra :-:;oluci6n lHtra dista11c.las nHÍs 

lejanas. 

h) Ln r.11n·a de P,xt cruza tn:s \'eccs la de presión internit y lo que <le he rs\1tr 
:-;ncr.<licn<1o es <p.1<' 1."1 c11rva. de }ll'<'sitn1 e:dcrna vn !.'Ít:t:iu c1l1·,;ü. li de pr('i::ión inl<'rna. ¡H:ro 
co1no su pr'.ncEnttc es 1nenor, el segundo l" 1 1H'l! ~,(! llc\·arrí. a. cr1 ho tnucho n1:~s k·jos. La 
clistancin. 1rníxi1n;¡ hnota <lo11dc ''e lmscó nn crncc foe de 75 1'fpc. lfo.sta esta rlislnncin. 
no se encontró Hi11gnna ot.rc1 ~olnrión. 

e) Exif\tc H)l:unrnte un rr11rc ya q11r~ p111'dc s11ce1l(·f {ple la c11rva dt! J\:rt l'f\tcc 

1íl de I\ 111 y no vuelva a u\'1Hrir Plro crul·e (k1);do <t q11c dc:;pu(~s dt:l C.i'Ut..'1.\ ln cur\·a íle 
Pint Llecaiga 1n;Ís r;~pitLnncnte ~l Cl;ro 1pie Ja dt! I\..r.t a sn \'alur lí1nih!. 

Lastre:; posihilicladcs consirlcrnths an1 r·riormeI1tc, son y,í!id<1s para. tod<)S aqnc
llos casos en los que s()]o npa.n·zca u11n. :~oh1cil)n, ('Jl c11alquicra de l<is coln1nn:~s. 

rara c~tc :-Ol~gunc1o \'alor de la trn1per¡1LUrii. (2.G:,.,: io° K), t'} ln~('[\':-tlo de :.~olncio
ncs se cxtic111Je: 

l.G Kpe :C: D <; 2.G Upe 

qnc signe siendo dl;n1;:L·~i¡¡do cdenso. 

Para el ~iguiente \·~1l0r l1c lit ll~I!..llJ'.:fí:f 11ra (:1.G :< 10° K) !-·/>lo .np:irccc ll!lrt fa)Inci6n 
para cada nube y las priIIwras 11 nubcs (df'nsi<l<1<l de cohnrn1a IIWHor) se pueden n.sor.iar 
en el intervalo : 

1.8 Hpc :C: D :C: 12.7 f\¡1c 

Micntrns que lw; siete nubes restantes se pnctlen quizá dividir en dos sub-grupos: 

52 f(pe:::; D:::; 176 ](pe (3 nubes) 

y otro: 

302.1 Ií:pc '.S D -::~ SSl Kpc (4 nnhes) 

Queremos h<1cer llotar ·que para esta temperatura (3.5 ;, ioª r<:), l<•s pri11wras 
once nubes podrían formar uno o dos complejos. Los tilmaiios obt<!nidos parn eslRs 
once nubes it estas distancias solución aparecen en la Tahla 5.IIL 
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TABLA 5.III 

fST1i 
SilUrr WJ pi:-~;: 

BiíJtiÚff GA 
DISTANCIAS y TAMAi\¡os PARA J,AS PRIMERAS 11 NAV 

NAV IDENTIFICAClON D (kpc) TA~!AÑO 
_. ....... ::-;.,,. __ .. 

--12.5-303 4.5 G3.2 

2 -:>S.7-225 4.0 7G.0 

3 -18.2<l08 3.4 41.5 

4 -·lG.0-321 7.8 DG.3 

5 -·lS.S-289 1.8 30.1 

6 -'11.2-235 10.5 IS:l.G 

7 ···15-303 lG.7 ! 7.S.0 

8 -41.9-275 3.0 31.1 

9 -40.3-274 4.4 Cil.O 

10 -39.7-277 12.7 243 

11 -40.5 -302 12.1 253 

(pe) 

Tabla 5.IlI. Los l<'.lllfl..rios de ln.s NAV {tenL'ra colunurn) :;un de c.:·11ten•15 de pe, rníentr<i!I qu(! h\B 

difcrcnci<1s en di~Lrnda.s :_.üll dr hacla. dt'.:-l'n:is de Kpc. E~to .r.ig:iific<1 q1Jt• 1'.<:l;l:-bn muy !-q1,,;;1dr1s 1ma:i <le otrns. 

Co1no so ol,scrvo., los tn111a.úos r-:on a lo JliÓS de ce.:nteuas c..le par~ccs, n1icntras qnc 

las distancias difüercn hasta por decenas de kilopnr:;ccs, es decir, estarían demasiado -
separadas nnns de otras. Lo cual no es muy nccptable si de alguna mancrn se picnsn 
en un origen counín para todas ellas. 

Si de entre csias mismas 011cc nnlics lornalllos ahora las seis 1rnbc'S cuya <list:incia 
es inc11or que 7 kp(. y hls ali¡~c2.1no:3 entre 1.8 'l-pí". y 4.5 kpc, la ;-;cpar<tcitin Inc<lia cutre 

una y otra sería <le ~470 pe, que es hastantc gralHlc iorna111lo en cncnta que los tarna1ios 

están entre 31 pe y 75 pe. Cnbe pr"guntarse si estas seis nubes cst.;ín muy <lispcrsas en 
latitud y longitud gnl{tclira o si por el cc.ndr<1rio sn posición galé.t.ica es si1Hilar. En la 
figura 5.~6, prc:-cn1n1nos dos gr<Íficas. Una de dist.r ... ncia vs. longitud y ntra 11e di~1r:Hcia 

vs. latitud. 

Las cinco n11\1cs rcsta.nics estarían en el int.,,rvalo cnlrc 7 Kpc y 17 Kpc. De lns 
sicic nulics rcsl<mtcs de la 11n1e<tra completa hablaremos m;Ís nd~lantc. 
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Fig.5. 26(a)Distancia obtenicfa, vs. lalilnd r,al:\clica para T:-:::3,f, X 106 K. Las G nuht·:'i m!i..'l ccrcnnns 

no rslán juntas en latitud. De lwcho lo c¡iw fic obs.erw1. son dos grupo.'l bien !,q:;irado~ en Ldit11d. (b)En l'Sta 

figura se puede apreciar cit:rla aglo1w.:r;i.ciéin l'H lonr,itud ga.lf1clic;1. de al tntl\OS e.inca de l:•.s nlll)I'."- cuy;~'1 di . .;t.rndas 

Eon parecidas (abajo a la derecha). 
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Pasaremos ahora a allalizar los resulla<los ohtm1irlos d<' tmrmr los Viliorrs de 
Shapiro y Ficld (1076) para la presión y la temperatura. 

Lo primero que se observa es que las primeras 011ce nubes tienen tres soluciones 
cad;i una cuyos intervalos ;;on: 

Para d primer crnre: 

0.3011(¡,c •; D :'::'. l.!) Hpc 

para el segundo: 

14.7 ](¡>e~ D <:; G7.7 Hpc 

y para el tercer cruce: 

l..15 Mpc ._:: D :S 6.8 Mpc 

Estos resulta.dos ticm011 urF1 primera 1·cnt;ija sobre los <le la columna 3 y es 
que paia las pri1nr:r~!.S 11 Jlubcs) el i11fcrralo lfo las prii111.'rt1s dL.;t;<.rn·ias :-ohH:ión ;1c \·e 
reducido por 1111 factor de~ ul cu111p<1rací<'1n con el otd1 1nic1o pr1ra bs n:b11ias uucP nubes 
y con la temperatura rlc 3.51; 106 I~ . 
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TABLA 5.IV 

DISTANCIAS Y '!'AMAÑOS PARA LAS PRIMERAS ll NAV 

, __ 
~ -~e:-..:- ·e:-_;; . ;:;;- :.·.;_;., -.;__ --.-.::·.-ce;-.. ;:,·:---"· 

NAV IDlfüTIFICACION D (kpc) TAMAÑO (pe) 

1 -4 2.5-303 O.G50 0.1 

2 -38.7-225 O.G70 12.8 
3 -·! S.2-308 0.511 0.2 

4 -'!G.G-321 1.0 12.3 

5 -48.8-280 0.301 5.8 

6 -41.2-235 1.5 25.S 

7 -45-303 l.O :21).5 

8 -·11.0-275 0.481 5.0 
g -4G.3-274 O.GGO 9.2 

10 -39. 7-277 1.G :m.1 
11 -·!G.5-:i02 l.4 30.0 

Tabla 5.IV . SL' llllh'strc\ el primer rc111j11nlo dL' r!!·,!:~111 j,i.~: ~nluriAn y lci:; li!.i11>Í10s df' J;1~ rn1l1<~5. El 

inleryaJo de cii:;tn.ncbs l'.S menor qup <'l ohtl'llirlo par;,. T .'.L5>: 106 K por Hll (,1dor dl! 9 r d intrn·illO p·,r;\ los 

Torncrnos n}1ora las ~Pis nul1es cuya distancia solncióil IIHÍS C(~rcana es rnenor 
que 1 Kpc y las alineamos cutre 0.301 kpc y 1 kpc, la separación promedio i·nt.rc cllns 
sería de ~128 pe. 

El inlen·alo <le 1lisla11cin. para l<L5 cinco nubes restantes, se ha visto reilucido 
por un factor Je 10 respecto al obtl'lli<IO parn T c3.5>: 106 K. 

A rnn1.in11ación mostramos las gnificas ilc latitud y lon¡:itud vs. t!istnncia para 
estos dos subgrnpos rle nubes con los vn.lorcs obteniilos para 'f-_, 1 .:!G x luº K y P8 ,~1 
x 10·12 dn cm·-2 (fig. 5.27). 
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Fig.5.27.Latitud y loneilud gn.Jácticas (a) y (b) contra la prirn('r:i distancia t.oludón obtenida con 

los valorc·s de ~Jrnpiro y Fidd para las pri11wras 11 nubes de l.i. rnuLstra. Al jvwI que l:ll el c;1<;0 ant(•rior1 parece 

haber dos grupos muy bien cHfcn·nciados l'n Ialitud y Jllle\'iLTIH'lltc ~e ohscrv<1 que cinco rlc };1s seis nubes wás 

cercanas están bastante junt;is PO longitud. Aunque en J,1tilud c5tas rni~mas cinco nubes no parecen estaf cerca. 
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Ltis prl1111Jrüs seis n1!lH•s (•:ücín 1ntís juntas en latitud que en longitud, 1nit•nt.ra.s 
que las últim<tS cinco ··nhrcn casi tndo el intervalo de loHgitu<lcs y htit\llles. Esto qnizá 
indica que el suhgrnpo de seis nubes estén en efecto asocia<hs forrn:11Hlo un compl(:jo. 

El intervalo para la segunda distnncía ~ol11dón es: 

1.J.7 11.pc <::; JJ -S: 67. 7 !(pe 

y pnrn la t.ercern ::;olucil'in es: 

1.45 M¡>c :<;: D ~ G.SM¡ic 

Es inicresnntc h;,ccr notar que la nube para J;, c1rnl la prÍ!llcra distancia 'olnción 
(m'trn. 5) es la im•Jlor en 1 o do el in!crvnlo, rc,nll:i i•cr ht rni<ma p;H;t la cual, la sqi;m1da 
distnncia solnr.i<)n t~s la Jnayor t'H d ilitcrv;:do <le segnndas solucinncs. A la inver~a, la 
nube 7 cuya priiucra dh·t~tlll:ia ~üh;·.~ic',n ('s la in/is k~jaua t1d priJ11cr interv:ilo rc.n11t.a 

tener la menor dist ancía solución en d '''gunJo illh:n·n lo. 

Los rt.:~u!1 ;~dPs 1 >1lt <'ni<ln.s Pn la cuarl a ruh11rtna 1 son los que rnrjnr ~at.bfacen 
nuestrns c~pcct:it.iv:!s y nos 1kd}c;:rt:aw:-> a •~n;;lil<irlu:-. ~·on ¡¡::!-: •lt'f~:1le ~~ni<'::l <1e pr1sar a 

<li~cntir los rc..'Std1ar1os olit"uídos p;1ra }¡::-; últi¡n;;s :--if'lc nubes <:ay;1s disL~ni::hs ~niuciún 

son aproxiarnda111enie catre 2 y ·1 {lrr1l:nc::; de nJ:i~~11it ud nwynrc·s •1ue bs de las priinerns 

once nubes (prÍinera. y ~c·g1nHla z-.;nh1dón). 

Es en este 1uouv:n1o c11í1n<1o nliii:.'.íirc¡;:os ln::; rd~c-rios qnc fnc:inn di:-:cntidos <'n 
Ja ~cccié)n 4.4. En la :..;iguh\nll~ tabla (5.\') pr,-~,,nL:n1os p•tra este \011j11nlo de 011cc 
nubes las tres dii;f.ancí::s 'ºlución de catla 1wa jipifo con el Ltnia1ío, 1't \'clc,dol;HI de 
caída libre en cada díslaJlcÍn solnción p~ra cornp<:rarb con la velocidad obscrY<iLl0t, los 
tiempos de relajamiento 1 ci:t y 1 ¡,,1 (ver scc.c.. 4 A), el rocicnlc <le pn·sión hi<lrodinñmica 
a presión térmica qnc es en realidad,,¡ roci,;ntc ciifre la vcloci<b<l ele la ¡¡ubc (c¡:r) y 
la velocidad del sonido en el gas coronal y que es una constante p;,rn cada mil>c no 
i1nporta cu l¡tH.! cli=:tr!!1-r1n t'stcuios interesados. Lo pri1ncro que se Ye es que Ia vd1_;cidad 
de caída lihre es al menos nn factor de 2 rnayor •!lk la ""'1,_,,.irl><rl <llist:rnida para h!S 
dos primeras distancias se.lución. En la l<:rccra dist;inría solndón ]¡,, n:l<>éÍrhcl de mida 
libre es cuatro vcc<'S llwnor c¡ue la oh'icrv;!fh. Ps dc,:ir, si vienen en rnidn libre licnc.n 
qnc haber tenido una velocidad inicial dislin\ a 1k r<:'ro. 

Res¡n:do a los tiempos de rclajamíeuio , lo qne l'."l"'r<'cL:irnus ene l¡.,1 < le.xt 

de modo que la nube pn<liese recnperar su estado,¡., t:r¡uílibri<J ;qifc una ¡wrtnrbnción 
producida por un c<imbio en la prc,;íón exil'rna. 

Para la primera dis!.aJlcÍa >olucífm, !orfos pucden cslilr ,;n cr¡uilihrio bajo las 
condiciones de este criterio. 

~\horar para Ja segunda dis1 ancia ~ol11cíón, icxt. < t int para las once nubes, sin 
embargo la diferencia es a lo más (nube 10) por un factor rlc 1.5. Cabe recordar que 
t'cxt h<t sido cnkulado :;uponkndo que la vdoci<lad de la nuhc es constante a lo largo del 
recorrido de la eo;cnla de ;;Jl ura ex lema ( cr.. 4.2·1 )' 4.25), lo cnal l'S nna ''uposící1'.>n fucrlc 



sobre to<lo si la ('scnb de nlt11ra es grande porque, seguramente la nube se iri\ frenando 
y quizá a!C<Lnce 11na velocidad terminal que no sabemos si es la velocidad observada. 
Además si la nnhc se frena, la presión hidrodinámica puede disminuir (depende de 
cuánto aumente b <ll'J1siclad externa, recordar que vienen acerc:'1Hlose) y por lo tanto, 
la p~ndic~tc <li¡111inuyc y In c~clila 1..11..! c11Lurit ui~lü,·:atn. Con lo cn:il fc:.Lt annwnta y se 
vnclvc 1nayor 1..p1e 1¡

11
t ll<tdo lFlC a rnulit1a que la 1111 L,· rt\'<Jl1Zti sn t:l!ll~:.iio (li'..::!"11in11yP.. 

Este es sola1nentc llll <:IliÍ.li:-iis cualiLd,i\'o de lo que puede SllCl'i.1er porque <~n sentido 
estricto las p<'tHlicnks y la <:<cala de :il11ira ex\c'rna son fnncÍ<>nes 1lcl t ie111po. 

Rc~pt·cto a }a fi.._~rc::rn (li::~;:nC.Í<i :--nl11ci6n, la 1Í:n)ca cnndki(',11 t1!iC .~.f' '-illi :fc~l'C: í'S 

ltt que se refiere a 10:5 t ir:nipo.s de rdaju111icnto y L'Sto t.:e (ll'hc iL qnc ('!le-.;:~-" di~latiri{t...; la 
curva de presión externa ya está muy aplana<la y cntourcs la L''calet 1lc alt11rn Hes muy 
grande. Así, podemos decir qnc iínicam•·ntc para 1"s 1lüs pri111C'ras <listcrnci;1s >olnción 
se sa.tisfo.ccn las condidnnes i1np111.:stas por ]ns (10.-i criterios tl:srntidos en la svcci1)n -1.4. 

Aclcrn;:Ís el intcrralo (1(' Lis prin1cr;1,i.; <li~1;1nc.i:1s ~.;olncic'n~ 1::; ('011=--i...,fcntl~ ron los 

modelos de origen galáctico y d sc¡;nrnlo interv;1lo con lt>s mn1lclt>s Je orig"n cxtra
galáctico (ver sec. 1.7). 

Antes de pasar a <1nalizar las siete nnbe~ l:uya~~ dislnEC'i;1s ~;olndt)n ~on <l<:rnasi:1<lo 

grandes, pn~scntarnnos la tabla. 5.VI <p1L: rLHÜiL·il.,~ at1c1u:í:.~ <l·.~ b~ tr1':' 11i.:i:11wins :-;uh1citn1 

.. e lns pri1ncras 11 nnbt's, la t1istancia en la rutll serí;:n objdos <1n1ograYi:antcs (Da), 
:,. nrnsa a carla 11na de r'stns clistancias y la clcnsicbd total de parLícnJ;,_, por <'.m3 . 

l?ápidnrnentc se ve que las distancifls en h!s cual<'s ~f'rÍnn ohjeios l1Ut.ug¡;1\'Ít¡,:;1L'.S son 
1nucho 1nayores i11ch1."0 que lrr .soluc.i6n n1is lcjnna. T;unbi{~n ptw(1c oh:-.-1·n·;1¡·sc que t~l 

rocicntc entre. la 1>rc::::ión hidrot1inft111ica y la pn::~it)n ti'·n11ica i·l:afh!JLa ll'd<'stra 3upo~,ición 
•':)que la prcsicín imporlirnlc, como rnecani'-ino confinador <:s h prl'siém l1idrodi1d11nica. 

Ahora pasaremos a analizar las últimas siete nubes de la tabla 5.I. Lo primero 
"' observamos es que son las nubes de m<is alta densidad y que el inlerYalo de distan

solución es de 9.2 lvf pe :S D :S 47 .G i\fpc. Este intcn~lo rnhr~ aproxi111<ccl<tmcnlc 
~"1 '.{pe que es un factor de 5 rnayor que el intervalo de terceras soluciones para las pri

.1s once nubes, lo cual nos hace descartar la posibilidad de que las 18 nubes formen 
ui· nico complejo cuyas distancias irían de 1 lvfpc :S D :S 48 Mpc, por ser demasiado 
cxí,c~nso. 
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TABLAS.V 

DATOS OBTENIDOS PA,RA LAS PRIMERAS 11 NAV DE LA MUESTRA 

NAV D 
kpc 

TAM. 
¡1c 

0.ü5 9.1 
37.4 522 

1 3050 ·1~5SG 2------ ---\füio-·----·12:5·-
3G.O ll91 
3130 won1 
0X1f r>.2 
·15.5 

3 2•190 :r-···--- ··1"lr-· 
4 2G.3 
4 4-lGO 
¡,----- b.301 -
5 67.7 
5 1·150 ¡¡---------·--i:s 

a 1s.5 
G 5G·l0 
7 !.U 

14.7 
7 GSGO s·-------------·o.:isi· 
8 47.G 

:m.121 
i'2.3 
321 
5.1459 
5.8 
1:<00 
27f<~S 
:?s:s 
323 
9S43G 
20.5 
lb3 

718~7 
fJ.0 
.rns 

8 2300 2-1085 
¡r-----o~M -------9~2 

9 37.1 518 
9 3110 43423 lo ro··------ 30.1 

10 17.G 337 
10 5830 11 Hl28 n------n --- 30 

11 19.3 405 
11 5GSO 11S9G2 

539 
390 
52 

. ·-·539 

393 
51 
5Ú 
3'13 
:;s 
536 
420 
·13 
5·13 
:l31 
'/ü 
~3t 

201 

195.7 

:.!G2 S 

Tczt 
!06ntios 

2.5 
l•\.6 
7.Gx!04 

.. -5-.U-5--

29.3 
l.18:d05 

2.7 . 

17..! 
3 :-: 10 1 

~.7 

I0.9 
Ul>: 104 

--2.'G 
2:~.1 

!. "10' ·:¡:5 ' 
H.2 

::t8.6 s.::-. 10• 
5·2s ~:rn s 3.9 · · ··" 
.15g 0.3 
:~5 2.2:, 1ot 
54f '.!35.3 3 ') -~ 

3G8 23.3 

--~~9-----·-':i~:J:5 -- --- . {i '~ 10-~. 
~1 17A 
52 ·1>:104 
'530-- - --246.3 - - ---3;:¡--·-·---
·1'16 9.82 
38 ·l.8xl0< 

-----;t~2 25G.5 ··---3~0- ·--

·141 9.37 
38 2xl01 

Tint 
lOf\11!Íos 

0.3 
10.2 
1.s" 10• 
0.-51 - ·-

no 
2..1X10~ 
ll.3 
'.27.0 
l.~. lll~ 

PJ..i«tf Piu 

2.2·1 

3.~.11 

(JA .\.ll 

12.1 
2.0:•. lO' 
o.3 · :rn1 
íi5.0 
lA :<to' 
0.9 ~.'i3 

11.2 
3A 10~ 
o:u -
6.7 
3.lno' . ·os 
37 .7 
l.8xl05 
o:s· 
20.4 
2.-1y10' 
1.18- ... 
13.1 
4.3:, 10' 

3.34 

. -i.21. ·-·- -- :Ul!; _____ _ 

17 .25 
5xl0S 

r.fabla 5.V. Pi\ra cada una de las lrcs dist.1ncias solución obtcnid.i.s con los valores Je Shapiro y 

Ficld1 fiC prc.-<(•ntan lo.~ Y,\lorc.s que ptTmilcn establecer la factibilidu.d del t>quiliLrio mediante los dos criterios 

di5cutidos en la ~H:cción 4A. Adt·mfts se prt·si:nl;\ el v;o.lor dC'} rocil·I1tc <le prc~ión Mdrorlin?.1nica a prcbi6n tfrmic.a.. 

Es iutt:fl.:SJ.nlc ob:crYJ..r que Ill.!"í\ 1~ mayor parte de c::tas NAV la PJ¡id es entre :J y -1 VL't:C5 m:i.yor qnc la rtcr. 
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F.n la tabln. (5.Vll), presentarnos (,sta.s siete nnbcs . En lr. primcrn. colnmna 
aparece b 1Ji5tnnci:t rnlnción, y en la segun.la, l:J. distnnriit a la cual yn podrían ser 
objetos autogravitanf Ps. De}¡, í.al1la >'C ob:c<:rYil •¡ue n.lgunas de ellas podrían ser au
togravitantcs a <li:'filncias rnr:norl's que si las suponemos en equilibrio Lle pre,ié1n¡ en 

particular las m¡l>t·s 15, lG, 17 y 18, lo 1¡uc ('S de esperarse ya que tienen las mayores 
densidades l:e cohnn11n de toda la 1unPstra y :.;L~J;llranwulc ,,;:,u energía gravitncional a 
estn.s dbtn1h.:ias ~~e Y11c1Yc 111;'.s in1portantc: tp1c ~u 1.:nl.°:rgfo. ténnic:n interna. D1~ cual<p1icr 
n1a11cra, c.st;~s dist;!!!.•~ins i111p1i(;1n que ~(·rf¡¡n objetos, no ~.,ob.111('lÜtJ ex:trn:;al{.ctiro;;; ..-:ino 
que est.arínn fth.·r<!. ch'l Cn1po Lucd y l'll e·~l e r;::-~o, hs \·c·!oci1lé:._tle~ oh;;crv<:1~;:~ no ~un 

consistcntl~S con l::s pr1.:didw.'."i 1~ur d fl11]0 r1c H\1Lhle para 1_,~:t;:s dLL111dtts (;H!i_·1u;~.-; de 
ser ncgnti\'<ts ~011 dc111r1~i~~do altns). 

Iíasta. ah<)rn, In 1í11ica r;1rM:~l~rístira qtH' rc)u11H:.rten t• . ..;t~5 ~.lt'.~e It\lh(':i, rs su ::Ha. 
densidad coh1111n:-ir. En la ~i~~llÍl:nte fig11r~ {fi~~.S.2.~L ~e in'H':·dran la dcn~id:::d colnun~ar 
y la. disirihnci<Jn PH l1J11gitncl y l;1litud para lorht la innc:-;trn. Es inh r1'.":;1ut.~ uulítr qnc 

estas siete imlH~~ p¡ird·cn ('d;~r 111ny jnnt;::-) en l::tilud, Jo cn~tl pnu1e in~{"q·n.'tar:-:e de 
dos ina.ncrn.s: a) Que c~tttn r(·ahnentc rnnf'ctudas c~11ac.iahrw11ll~ y t~s t1i~·~<·nria~ entre 
C'Jlas son pcqneñns, lo c11al ilnplic;!,rÍa q11c tr-nt1rfon cpw t.:star a. di~tí1ncit1.-.i 1iarl:r.i<las y 
ésto contrndice 11tll~.:-:lrn::; rl'::.l:lt:t1..1o:~. b) ~iH' t'';f;~n ri .. di:'f<~ncb.s 11n1y g:·;11!1l\-:-..; r.1(; 1H.·>·<Jif(JS 

de n1ancra qnc, ¡111n<plL~ l':·d1:.n rnny :-:cp~uad:'.s t·Hln~ sí, el tL· . ..:nl1:~do ~·•:iÍ:1. 1Jl1Íl ·,·;.:-::.d·~1 Il 

angular 1n11y ¡H:queüa. En ;:~li1bos cu~os 1 h!s tendrí;nnns a~~n1pz-:11t:~ 1•n bt.itnd y <'ll 

longitud donde t.ambi\>n pnn~cen c5tar ngrnp;:<hs. Todo lo anterior aunado a sn alta 
densidad· cohunnar S()H caractt:rí~t.icas que bs distinguen del n. 1~10 de la nnw:-:tra, cuya 
distribucic)n c~n lntitnd y longitud no sugiere ning{in tipo de ncurnnlnción signifkr1tivo. 
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TABLA 5.VI 

ALGUNAS CANTIDADES INTERESANTES PARA LAS PlllMERAS 11 NAV 

NAV D 
kpc 

Da 
Mpc 

MASA 
M0 

O.G50 1 :?6 2.37 
37.4 7.7>:10' 

1 :m~o 5.txl06 
2--- ·-- ·-----·-·ci:Gio 11 ·5, 1 

2 36 H.70<10' 
2 3130 1.lxl08 
3-----------"-1J:511 · ·--06·-- uo ·· 
3 45.5 11"10' 
3 :?·100 3.3"'1º7 
4 ---- .. ---.. ---- ---¡· ... ·tu2·------------ 5.S 

4 2Cl.3 3.9 X Jül 

4 4-160 1.1X108 
5--------cf:Hn-- -------3(¡---·-- ----· u1 ··· 
5 67.7 61xl0' 

11'0 3xl07 
~ -----------ó¡'-----· 74 'lS.5 

6 18.5 ·iA:.-..lüs 
.!.J X 108 

~-----------1-~~IQ__ --- -- - --58 ______ ,, __ - .... - 2.f.. . . --

7 14.7 1.3>:10' 

7 ------ _____ G§GO______ -i9-- ~1iºº -- -
8 . - 0.481 • 
B . 47.6 l-l.7xlU" 
s __ 2~po_________ __ ______ _ _ __ 3,1x_lQ7 ____ _ 
9 0.66 2-1.4 5.3 
O 37.1 JG.5x10' 

~------H,IQ_ _____ --ac·-- ··---- ---~};!º~--
10 17.6 S.3xl0' 
10 r,.q~o P.2x 108 
n 1.4 -----ig-- · s9.4 

11 la.3 ) 6.3 X JOS 

ll 5680 lA X 109 

2.7 
·!.7:·· 10 ·2 

f.i.7:-: 10 "1 
··~.IJ<l. 

3.Bx 10 ·2 

4..1x10·-4 
... 4.9 - ....... 

rí.G·:<ilr-2 

!:·JO"' 
2.0 . 

0.1 
Gx 10-4 
5.7 .... 

2.&x lÜ -~ 
1.~x io--!I 
IA2 ... 

0.1 
:!.7x10"4 

·-2.38' .. -
0.31 
0.8x 10-4 
w:y··----
0.1 
2.lx!O"' .. --5_3- .. -
0.1 
1.2x10-S 

·2:ci1f'"--" 
0.2 
5.üxlo-4 
2.8 
0.21 
7.2x 10-• 

T.abla5.VI. Es nol;1Lle que h demi(larl. de f>.>rtkuhs cli~mirn1yc };.-,<.l.i. ·~ (1rr1rm·s di.! m;1~;nitud cutre 

la primera y la tercera. fioluci6n. Puede obf.f'n·usc t;lrnbién que fas dbta.ncias a. 1.1.s c!lalt.:s l·slas NAV pueden 

ser objclos aulogravitantcs son en pronwdio un faclor de 8 o h<ista 30 vccc¡.i 1~1ayorcs que la tercera rn1ucí6n 
suponiéndolas en C'quiJibrio de presión. 
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TABLA i'J.Vrl 

DISTANCIAS SOLUCION Y D1STANCIAS PARA Sl~R 

OBJETOS AUTOGRAVITANTES DI<: LAS ü.LT!MAS 7 NAV 

NAV D º" '.\[pe \!pe 

12 ü.S 13.1 
13 f).2 10.8 
14 12.9 15.2 
15 19.7 ü.7 
16 24.4 13.G 

17 47.5 13.G 
18 23.8 5.2 

Tabla 5.VII. Se rnur.str,rn las distr~nd,1:i t;oJud,'.n (!'c~~mirla columna) y las di!'ta.nd"" en L>s niales 

estas NAV pueden ~cr obj~tos a11logravit;rn!Ps. Hay n1atro l1t~DS (111Jhcs 15, 16 1 17 y 18) en lo!l C1!:1ks e!'. más 

factible que F1:an l'..lltor;rnvit.1.niL'S qllt' ronfi11r11hs i>"f I'•-··i.:.11 ¡:.:l1íllil. Fn lo:: ir,'s e·'". p~-.j;•.T 1 t«1.1 1 hi. ~il11Mi6n es 

a la inversa. En Cun.lquil'r cn:;o u.rnb<\S tli!.Li11ch.s :;on d•..!!1!;1~ i;1(lo ¡.~r.-rnrks p:!rf\ Ls nill1drbdC'.s de ;<((·lf~lPÍcnto 

obi;crvadas. 

A continuación mostrnmos una grMic1t de densidad colnrnnar contra ancho de 
la líu.ca. Lo que se c.spcr~ría i_:•s qnc lns n11 h<'~ ron 1nayor densidad de co1u11111a, tu
viesen anchos no muy graudcs, sin embargo lo que se obscn-a es que no h<ty ninguna 
correlación. 
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Fig 5.20.Ancho de Jínt'a contra dtn~idad columnar rle toda ]a mu(•f?lra. No se ob!;c\·a ninguna 

corrclaci6n Rignifirnti..-a. 

En la siguiente gráfica (fig.5.30) mostrarnos la distribución de la densidad co
lumnar respecto a la longitud y latitud galáctica. 
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Fig 5.30.(a) Dcn.dd.'>d cchmmar contra latiLud r;.:.Hdica.. Se puede .1pnciar que 1.~ Ficte nnhcs 

de mayor dr:ruidi.td apari:ccn muy junlc:.E en L1ti;ud. l ... '.!.'! nube! de mt>nor dcnddad de colun:r.r. p;~re:.cn eü<:.1.r 

Agrupada.sen dos grupos.(b) Longitud contra dtn?;idad columnar. lao; eit."tc nubes de m;:..yor d~n~itlad columnar 

tienen ~.na dispcni6n angular mayor qtie l:\ que tienen en ]z.litlJd aunque cst..'ui menos extcndid~ que el I.t:i-lu Je 

la. muetra.. 
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Finalrnentc rnnslrnrernos (fig.5.31) una gnífkri de longit nc1 galádic» contra dis
tancia y otra de lat.itud contra distanda, donde m1cvamcntc no ¡i<crPcc haLcr ninguna 
correlación cnt.rc torlns las nnLcs de la muestra. En r('snmcn, diremos qne las únic¡~5 
particularidades de cs!as sil'! e imbc.'s, son su alta den:oi<lad y su poca dispersión angular 
('n latitud y lmv,itnd. 

Fig .. 5.31.No pa.rccc JiaLcr ninguna tmrcL1cián entre b posición g.i.l;i.c.tica y fas di~t<\m.i<l.5 obtenidas 

para toda Ja muestra de NAV. 
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Es i111¡iortaJ1te .'t•íi:ihr 1¡nc la <lt:ll;'itlad rle colurnn:t uo solanw11tf' f'S alta res¡wt'.l.o 

a las demás nuh<'s rlr. la mm:st ra, sino también respecto a !rt generalidad de las N AV. 
En el tralrnjo de Gicff:11wlli {lOSO), tlc las '/00 nnbcs ele alta velociclad <¡ne reporta, 

{micamcntc (:l2 nnl";s) el 4 % tld 1otal, t.ie1wn 11na 1krrsitlarl sn¡icrior a G.7 :dü19cm·· 2. 

Las otras 767 n¡ilws, tir·nen tki1,:itL11l1·s coh11nn<irt's 11111cl10 niunnrcs. 

Entre 1as 32 nuhl'S a111l'S l!il'l1cionad:~s :;e ('ilClH:ntran cn;ilro nube'.~ q11r. u~11J})ién 

perte11ecen a Illll.':-'Ífít lilllC~tra y ~:on la 13, 15~ 17, y 18. Lo ;u11crior ya Jl():) rwrriiitc 
reconocer qne f':-dn'.:' ::;Í('te 11111it·· . ..:: 1 jJO ti,·;••'Jl e,,~; .. · : .:tc::~ !!lll,Y cu11rn1!r_·:1 1-011 !;is :'~:\_\T 

en g<·IH~ral. Otro r<!~go c1Fi11:-=i) t'~ 1~\i1:. ;¡¡ ,·,, 1'·:í:1..:; :-t'2 1111b1'~~ di: ;iHa rL::;:~id;,d, J;'.'i cti.,Ltro 

nubes que pert.c11l·c:en t;unl"Jí(n a n111·:-drn ll1lll 1:-:tra, :~011 l:is {~nic:1-.: 1·nya. \'L'locicl:Hl Vc:Jr 
(en magnitud) es mayor que ~22 Km/s. De bs 23 nubes n•stantcs, G t.inl<'ll l't'locitl;«lrs 

positivas hasta 270 J(m/s y l;;s otras 22 nnlics licuen l'clocidadcs nc·g;it Íl'i!S n1ya rnag
nitud c:;t.á e11trc 33 l\in/s y 1S5 K1n/s. I\~11:ce ~«r 1·11fr111cc.':i'. 1111c 111J1'.c..:fr;1s ."ir:lc~ nuLc.~ HO 

son :~nbnH'11tc pi'n;Jj;i¡·f'~ l~Tl (11·nc:ir1:!<1 el(' cnl111llna J<'..:p1•r_·tn a };1<.; i11 1111;Í<.; l\l_·\V, :.Íllrl 1.pte 

f.a111bién son pct:nli¡1f(':-) l"'ll \'dnci(L1d uli~vrY¡ll1n r(:s¡H.:rto al 4 S·f, de ídt.a 11t.i1'.'iid;trl. 

Antes ele pasar a hs conclusiones, cli,cntirt•mos el prohk111a de la factiliilidad 

rlel equilibrio hirlrnst;\tirn para el gils coronal (wr :;cc.3.2 y fig. 3.lG). 

El tratar de hacer t!na 1·sti111;:rión de la prt·si/in t~n 1'l l!11'din ird c~~.~;1};kt i10, para 

poder compararln con los \';:lores 1¡11c aparecen :d final de la fabla f>.11 para cada u11a <le 

las condiciones a la. fron1cru, llcYa irnplícita la ~npn:-:kión df' qn'' 1·:··l..,.tc ~~ª" c·n el C'~p;u~io 

entre una galaxia y otra. Existen 1H11ncro~os tralirijos en csti.' ~1'nli<1o. De hecho, se 
trata todílvÍa de un prohlt'nl~l ahi•~rto cp1e dcp<:iHl<\ no :-:óJo de In inti:;~pr1': ;1cir')J1 de bs 

observaciones sino inclu~o ele los 111odelus co.:-:1noh)girn:-:;. El f1•nr'¡JJ\1 1ilO oh:->t'.i'\'ado íl ri:1rt.Ír 

del cual surge toda cst a discnción, es la radiación de fon<lo ele r:,yos X y la i''ºt ropía 
que se observa. Existen modelos que apoyan la idea de que esta-radiación ¡rncdc 

ser explicada por ia interacción de los eleclru11e~ rc1a Li' i~L1~ 1ll; lu~ i t1j·us i..:l~.Jil'.i~cos, 

con la radiación de fondo de '!..7 E: a trn\'<~S del efecto Comptnn ;,.,,-rrso. Co1\·cik y 
E.J. Kobc1 ich ( HJ72) demuestran que este 1nodelo es incorrecto debido a importantes 

diferencias cnt re los espectros prc<lirhns por <'stc tipo <k rnorlelos y las intemidades 

observadas. Sugieren qnc existe cierta evidencia de qne hay nna componente l<~rmica 

en esta radiación producto quiz:í. rle un pbsrna intcrg:tl:!c\ico cnn tr111¡wrn1.11rn T --,, 
3x108 K. Ficld y Pcrrcnocl (Hl77) a¡mnt;in q11e las obscrl'acionc.s ele la r:i<liaci<Ín rlc 

fondo de rayos X y la raclia<:ión de fondo rlc 111it:roo11tlcs oliscn·;!fh:s son c011sistcntcs 

con la existencia de nn medio i11tcrgalúclico gasc,oso con una dcnsi<hcl de 0.5 Pe (<lonrle 

Pe es la densidad crítica para ccrrnr el universo) y una tempcratnra entre 108 K .y 109 

K. Su trabajo es reforzado por el de F.E. }.farshall et al (1080) tlondc reportan haber 

obtenido el t'>pcctro de la rn1liación <le fondo <le r::yos X en zonas <le! ciclo alcjiidas 

de la.5 fuentes puntuales ya conocidas. Cor1cl11y<:n que el <'opcctro oh1cnido no es el 
espectro {Ípico de objct.os <•xtragahícticos ya conocir.los y que un mcrlio inkrg:d;:ctico 
caliente, nniformc e isotf;rrnico con una rlcnsirlad Clc aprnxi111arlamcn1c 0.3G % de la 

densidad crítica, potlría producir el flujo o],,,crvado con 11na \cm¡wrnl ura 1lc 40 Kcv. 

Ni siquic·ra ¡medc afir:mirsc r¡nc el espacio intc:r¡;;,J;íctico <:.;té ocupado p<>r un 
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plH1:in1a con c::.itas car;1c.tl:rbtíca_-;. l~n r .. ·:-did;1.d, el punto de 1uayo: r(\1dlicio f'~ ~·1 'llit· .... t· 

refiere a la fuente (P.H' pro1l11cc esta radiación. Hay <¡uicncs :ipoynn la 1•xistrr1cin de un 
plasma interg;dáclico y li<cy qnicncs <1poyan la 110-f'xistcnria de dicho pla.,rna y, en <'stc 

caso, la radiación scríit producida por frn~ntcis (li:-:(Tl~t<~s coino Jior 1~jL1 111plo las gab.sii1s 
Scyfert, los cua;'5arcs, etc. pero t~ll todo::' l's1os (';,sos hay i1nplic:aciont'S <'0~111ológica .. c;; 

muy importantes. 

lfarc1nos e11tc11lccs la ~;ig;11it'.Hte aproxilJ1;1ci6n. La densid:1d crítica para Cl·rrar el 
universo es dcpc "'J 1X10 -:?9 g nn :~ (!\L Pt~irnlH.·rl 1~18·1). Las 11H~jc1res dd,l'l!nÍ11;1cic11h'S 

para la. densidad tnf;il c1cl 1..:11i\·cr:~o inclic:in 1p1<~ Pt O.?f1c· Si ~~·-q¡(•J!•'l!!,_.:; 1pic ;1 lo Tn:Ís 

el p1astna iutcrgaL:lc.lico rP.!1~tit11y .. ! la 111ita1l tlc la (1t'1l:~idt!d t.nt:d, y :--:np•\nc1nos una 

temperatura <le 108 K, 1 ernlrí;1n1os una ¡m,,;iérn intcrg<tL!ct icn ,k P IG' ~ 1.35:.:10 ·· J.1 1ln 
cm-2. 

Suponi.;a1nos ;~}io¡·:;. En lfrr.ite h1f1•riiJr ll:1r:! h d•·r1-·i(l;.d df'l n1t111io i11\1·r;·,.,J;í1:iico 

Pig ""0.0lpc, cntn1H"<'S P1u "~ J,:i5>10'·l'> din cm ·2 . l'<cr:1. ,•J ¡.:·i111•cr v;d,ir 1lc Pie, 
no existe solución cstfitica, para la '<'gnn1la (T •2,5:.; 10(\ !\)y tcrcern (T 3.5> lOG K) 
columnas de la tabla 5.11, pero sí existe ~olnción para l<t pri11JC'ra (T.cl.ij,,;1({' K) y 

para la cuarta (T•-,1.2G:x. 10° 1\). Para el v;ilor 111í11i1110 <le h ¡m·,•ión interg:il;íctica el 

cornporbunient.o c·s d J1iis1no. Cabt: ~cúalar cine d y;d1_1r de~ J¡t :-;(·;~nwLi cohn11ua c·s 1111 

poco incnor que el pri11h~r valor de P JG c1t~ 1.:35 ·): lU"-H dn cn1 -2 . Sin cn1l1ar~o, el 

valor es tan parecido cp1c el gas teu<lría lplc cxp;uhll'rt)C una c~nonnc di'1t.ancia ante::; <le 
detenerse. Mientras que en los otros dos casos, (coh1um;,s 1 y ·1) la difc•n'BCÍ<t es mayor 

que un orden ele n1;1~11it11cl y (·sto i1nplicn cp1e el g;:s coronal 11ké111zarrí el Y<ilor de P JG 

y no continuará cx_pa11di1~ndosc. 

Entonces los valo1«~s a la fronkra <le la cuarta columna, son los mejores no 

sólo por la.~ <listo.ncias solución obtenidas ~ino porr¡ne además implican que el modelo 

isotérmico para el gas coronal aquí desarrollado es consistente. 

- g~ -



5.3 CONCJ,USION 8S 

Hemos d<>snrrollndo hlJ.HÍ nn modelo para ],, r1i,tribnr.i6n del t(ns C"oronal en la 
Galnxia, suponiéndolo rn equilibrio hidrosU.tico <'!\ ¡nPscncia <le! campo grnvitacional 
gahíctico. El 1'11odelo r¡nc hemos ntilizado para el potencial es el de Allen y l\far!os 
(1986}. Este m1)1lelo nos ha permitido nsoci:ir nna dist.allCÍil a las NAV suponiéndolas 
en cc¡nilihrio de prc.<irín con el medio (:Xll'rno, é·s clecir, el gas coronal. Lil prc.sión qne 
este 1111.:dio cd.crno (jt··rce ~obre bs n11bcs, no es lÍnic:<;HH·Hte su prc....;ién1 t[nnir.n 1 :-:ino 
trnnhi~'.n nna. pn:~i()n l1l·liirla n..l 1.1::rril1o dd 11i<dt~rial q1it: la.~ ltl1l1l·:-; cllC\H'lllrt!ll a :;:111; . ...,o. 

lIC'111os e11contrado cou10 rt·snllndo irnporlante, que la prl'sión hiilrodin;Ín1ica es, 

para 1as di:;tnnCÍ¡~s :-:uh1dt'.111 ol,tc•11id~s, 3 y hasta ·1 \'Pees inayor que la prf'.~i6n tt·nnicn. 
cjcrci(la por el gas cr!nm;il. Bs1o !1nplica <1nc el clcm•cn!o rn11fi11;ulor iLJ\port;,afc r.:s h 
prc~.it)n hidro1lin;Í11ika. 

Ah1..)ifl, HUC'.:;tros pt1r;hnctros libres ch;rante fo(1o el trnbajo, hnn ~~i(lo el \·rdor <1e 

la pn>sión del gus coronal <~n l<t vcciw.111d !'olar y el \'alnr <le sn tempcrahira. Para un 
valor de P 0 de l~'.10 -12 din crn- 2, nos hemos visto obligarlos a subir la frrn¡wra!ura 
h~:~tn. ~.!l"< l{)íl K .-·on C'\ objc:to ele TL'1111dr el inicr\'rllo de c1i~:t~1nc.bs ::oluci(Jn. F.sta 
h'n1pcndnra p<lj.l'CC ~cr r1r111r.sÍti<lO í"\Jt;-i, si ~up1..1llc'Tt!lk1 lf•.il; ..._,1 ;~¡icho ··n 1;:s líni':~s de 

ah~ordón c1d O \ 11 l'S cw-;;~11ch;111Jicnto t{•nnko y que el ~ítS coronal t'.S el l'C':-'lf(Jil.'~nblc 

de sn presencia. 

tos Yalon:·s prc:->cutados por Sl1c!piro y Fic]1_l (107G) ne~ d;::n cou:o rvsultarhJ una 

di::;1ninución l.nuy ~i:_;nifk<ith·,;_ en ln.-; !j1~.cn·~0 Ju:3 l1C h~~ (~j.:;L:ni:i:'.•; .•:ol11ri6.n ob11·ll~t1os pt1ra 

!il 111\l(>S\.rrt de 18 i'\AV tlel llcwioferio Snr C;d;'.ctico a ];:s <¡lle lt1.'1!1<1' ;,plic;,clo <'! rnrnhdo. 

Iíc1nos obtPnido tres dhdnncias solución pii.ra ccH~il. 1111it t1e las prirncr;~s 1:i11rr 

nubes cuyas dc1 .. ,idndes de columna cs1án entre 1.2x 1019 cm·- 2 y·1.2;.:1019 cm·- 2 • En 
el primer conjunto rlc soluciones las dis1 ancias Yan <le 0.301 J\pc 11asta l.\J 1\:pc. El 
segnndo conjunto a¡rnrccc entre 14.7 Kpc y 67.7 Kpc. 

En estos clos intc'n·alos de distancias, las 1111bes tienen tiempo de reajustar 
su presión interna ante los ca1nbios en la !JfL.o,l[Jn c::tcn~?~, rl,, n1í1nern. que es fnctib}c 
suponerlils en equilibrio. 

g¡ primer conjunto de (lishrnci;;s_ "'h1cicín es consio!cntc con los rno<lclos (le 
origen galcictico p<ira las NA\' y el ~t~[!llltclo es con:~istentc c.on lns <listanci~s pr('dicha.s 
por algunos de los modelos de origen cxtragaláct.ico. Entonces, cu:tlquicra que· sea el 
origen de estas NAV existe una distancia en la que ¡>ll•c<kn c.;t.ar e:1 c•111ilil1rio de presión. 

Adern<Ís para c~stas dos c:o\nciones, la \'C']ocid,,,J ol'.''"'"'"1" es rnrnor al menos por un 
factor ele 2 qne la velocidad de cai<lrt libre e:n Có'e pnnlo. 

El tercer conjunto de solnciones p;ira c,;las mismHs once nubes, lo hemos <lcs
car!ado porque las velocidades de las KAV son mucho 1mís nltas que la velocidild de 
caída libre en esta clis1 ancia solución. 

Las soluciones oblcnicbs para l1Ls siete nubes rc,;1.;mtes, son distancin.s <.lema-
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siado grandes q\le las L·ulooin fucr:i del Grnpo T1n<~nl. Esl¡Í.n apnrcnl(~rnentc nsotiiu..1as en 
posición ga\;\cticn (latitud y 1,¡¡1git.nd) aunqnc sns <listanr.ias son rnny diferentes entre 
sí. 

9.G J..[ )IC <; D <; 48. 7 ,\f JlC 

Sus densidades 1le colnmna »ande 7:<10 19 cm ·2 )¡;,,,i.a 14.lxl019 cm--2 , <¡lle oon va
lores pecnliarlltL'llle nltos pEra ltis <1('n::idar1l's t1e (.ol11n11u1 oh:--1 1r\·ada_s f~ll. g1'TH~ral pc1rn. 
las N .. -\.\' . .\<.1c·111;:~s ~u Ycloclc.1;'.d -;:·1~<11f:1:to ;:1 <>·({:ida¡ g,c1Líctico <1e r1-~1;r'<:.O, 1 :-,n~hii~n t'S 

pecniiarrrH·nle nlta ro1npar<:(1a con 1a YlJuci1L:u1 ilc o~ra.s NA\' dt~ Huiy alta dc!1':i11::d. 

Con los valor~s <le Shapiro y Fi<'ld (HllG), r<''<nlt.a qn<~ h •0npthiciún •le qnc el 
gas coronal ""!11 t:!l equilibrio hirlrnc;tntico, es consiskntc con los rc,;nlt1!<los ol>l<'nidos 
para lns coUts ~~npt~rinr e infl'rior cll' la presiún in1f•rgrd;íctica. E~ <11·cir no part:C1.~ 11~1l)er 

un vit"'nto ~fll<~ctico. 

Por otro lallo, Il::ipt~cto a la ;qlrn~·:in1<Ki1'1n 1Hf~Sl~HÜ1<.la. t"~Il el .Apt~u<.lke /l.. ¡J:.:..ra 

el potencial gravitacional <le la Galaxia (ajuste itnalítico 2), p<Hkmos decir que ajusta 
satisfaclorinm«nte el ¡iul«1ici,,\ <k .\lh:!l y \brtns (l!iSG) !''"" r:·1<lios t:n1rc 8 Kpc y 12 
Kpc y alturas haslil ele 15 E¡>c ele! pl11110. Es tkt:ir es 1111a 1,pro::i1n: .. ·i<Ín útil si se tiene 
ln seguridad ele t:~iar tr:-ih;ij;tudo cpn ot1jc~(1:~ tp.le c:-~(~Jl Joc'.:ll/:•(~\1~ en c.~la ;-,ona. De 

hecho, las clislancias solución oblc·nitlas para l<1s r1rimcras once nn Lcs uli\i;:ando este 
potencial en la ecnaci6n (le t.'qnilihrio, ~on ig11tdí:S que lus oid<.'ni(1~:.s con el potencia.! 
de 1\llcn y f\:fartos p~1ra los v~..l11Tl'S dP pn·:-:ir'111 y tc1~1pc1;d11r:1 i1:'(1~)111 .. ·.tc.-.: por S11npiro y 

Fir:ld (1976)., 

Finahncatc st"llo para. c01nplf.'li1r l~l 1r<tii;~jo 1 11arcn1u~11n l·;íkulo 11H1)" <tp1ux:;nado 
del flujo de masa. Tomar<'Inoo 111i<t nube típica y <''1lru];,,.,,1nos el l\ujo ele ll""'ª por 
unidad de ángulo sólido para d1:spnés w11ltiplicarlo por -1;r y ralcnbr el 2.5 % tle esta 
cantidad, ya que corno dijimos en el capítulo I, aproxirnad;imentc el 2.5 % del ciclo 
está cubierto de NAV. Los parftrnctros .Je esta nube son: ,Jcn;irlad voh11nélric;t de 
partículas n=2.S5 t:Ill-~, cli~~;rnci:i D .. -1.5 kpr; y Yclocidad \T,--,25G.5 I\m s- 1. Estos 
valores son tomando la prirnnit clistanciit solucicín de la nube 1G2.9-46.5<l02 (número 
6 de la tnbln 5.I). El finjo de masa obtenido suponiendo qnc el 2.5 % del ciclo está 
cubierto por nubes como {sta, rc.,ulta ser de ~13 !lf8 aíio·- 1. Si ahora tommnos la 
segunda distancia solución Dcol!).3 kpc, la <lcn,iclad n c0.211 y el nujo es <le ~lS·l M8 
aíia-· 1• El flujo de m;1~a por l;¡1c2 en la ¡.;alaxia sería en el prirncr rnso <le 5.lxlO -9 M8 
aiio-- 1.Quc es muy parecido al estimado por Songaila (lGSS) de Gx 10 -9 ?\10 úño- 1 

para la.s nubes del complejo C cuyas dísl1rncins csliín entre 1 y 2 kpc. Piiru In segunda 
nistancia solución el llujo sería de 7.3 x Hr-s Mc::i afio· 1. Si hs 1mlws fuesen oujclos 
cxt.rngn){lcticos qnc están SÍ(:ndo acrcctados por ntH:.str~ gciln_xia. Entonr.cs, el pritr1cr 
valor dclj111jo la galaxia duplicaría su rnnsa en un tiempo de~ 10 10 aíios y en el segundo 
caso en un tiempo de 109 aíios. 
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APP~NDlG~ A 

En este ¡ipéwlice, lo c¡ue haremos será d'"'cribir el primer intento que se hiw para 
modelar la distrilrnciéin ,Je la densidad y la pn:,;i,'1n 1lel ~;,s interestelar en la Galaxia. 
Como se mencionó en el capítulo lII, trata><'.fll<"' ,]e rc.'1>1vcr la ccu«ciéin de •'qnilibrio 
hidrost<ítico (ce 3.12) 1ínicarnc11tc Pn la rlir,,cci<.'1ll z. Para lo <:ual proponrlrel!los 11na 
nproxiin;-ición del <:a1npo gr;:yif ;1cio11nl ¡;<· L~d i,·o y nuc1 di:--triln!ch:)n de <11•n'-'i1Ld1 .'• con 
el objeto de realizar la inlq;rnl cXl"""'"h c·n la, u1;,ciún 3.12 1¡uc es: 

(3.12) 

Discutirc1nos priu1cro el pui~11cial sra\'iLacio1rnl y su rango de ya1ic1eh. 

A.1 EL POTENCIAL GRAVITACIONAL 

El prin1cr intc11to qt1c ~(! hit.o para uwdí1lar el (~(t!Hpo grilvit; 1 don~l ne la Galnxia 
corno función de la altura al plano z, cr1n~istió en 1rntar de ítj11:~tar una expr1.;~;ión 

analítica a la curva deducirla por Oort ( lDGO ) it pi1rtir de las dis<'f\'acirmcs de la 
distribución de estrellas giga111cs K y la com¡H .. 1H·nü~ rle su rdnci(hd <•11 la rlirccri(>n 7.. 

La ex~Jrc~i6n que nwjur ujnsta diclia c¡i;·\·~ t:s: 

-g(z) '·' D.G5 X 10 .g (1 ··-e =/Il) cm s -2 (l.A) 

donde z est<i en pe y B '"' 438.64 pe . En la sig11ient.e figura (fig; A.l ) se muestra la 
curYa de Oort y b. cu:~,·a ¡·cprc:;c:11t~da por lt1 CLL.iz~i.:i{,11 (1...r'\.) iJiu"ü '-~üi.ilJ1ti·cti. 

Una de las primeras diflcultadcs que se presu1tó con este ;1juste es su comporta
miento asintótico cuyo valor límite es ü.G5 xlü .. g cm s- 2 • Esto implica que a grandes 
alturas sobre el plano, la aceleración gravitacional tendría un valor pdcticament.c cons
tante, lo cual obviamente no ocurre. Es tlecir el ajnst~ es bueno, siempre y cnando se 
trabaje con alturas z ~ 1.2 l\pc. Aquí \"cde líi pt'.JHi rt:conLu· que Jilll'~lro ul,ji.!Livu fun

dmncntal es hacer 1m rnorlclo rlc la clistribuciém del gas ele la G;t!;;xia 'l"" llos permita 
establecer de nn modo sencillo pero realista, cu<íl es la presión del gas a "cnalquicr" 
altura z del plano. Por consiguiente, no podemos utifooar una ccn¡¡ción para el potencial 
cnya y;didez se restringe al inten-alo tcntre O y l.2 T\pc. 

Después del razonarniento anterior ~e hizo ]a sigui1::!~1e 111odificación b;!sada en 
la sugcrcpcia de Dlocrncn (1087) de qne, a partir rlc z e 5 Kpc, g(z) colllicnza a tlecrccer 
corno una exponencial con nna <'Sr.ala de altura de H '~ 15 l(pc esto es: 

para z ~ 5Kpc 
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Fig.A.1. Comparación entre la cur\'a obtenida. por Oort (J9fí0) pí\ra Ja <icclcraci6n r,rn.vitíl.cíonal y 

el ajuste analítico representado por fa c::.u~"."ilin l.A 

El nuevo ajuste realizado a partir <le esta sugerencia es: 

(2.A) 

donde z <·stá en I\pc, O = 15 Kpc y D -~ A70Gl Kpc. Este ajnste tiene Ja ventaja sobre 
el anterior de que se hace cero en infinito, pero su validez también está restringida por 
la siguiente r;izón : la curva de Oort es una cnrrn del comportamiento de g(z) en la 
vecindad solar, pero narla nos dire sobre el cornport<llnicnto de la aceleración grnví
tacional para radios galactocéntricos mayores o meHorcs q11e el rarlio miar. Sabiendo 
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que la distribución de nw.sa Pn la Galaxia no es nnifonnc, es de esperarse que a radios 
mayores o menor,::; el corn;:iorbrnicnl.o de g(z) sea distinto. 

Bohigas (1087) ¡.ropone ];;_ .-i:;nicntc "Xpn·sión para g(z) mo<lul<tda por r!n~ 

panimctros que depcndrn tlcl radio galactoc{,nt rico: 

g(r, z) ' rn-·9,'.fr)z¡o~ 
(h(r) .- .:IOo) 

l'lll s ·· 2 (:l.A) 

donde z está en unitlítclcs t1c .100 pe y lo~ ;,·:dor-1:.s 1k !o~ 1';1¡;\rnetros •:a~' y "'l/1 p;.~·a. 

diferentes radios galactoc(;nt.rirns 1•sl;Ín ,];,clos en la tahh T..\, snponicmdo qnc el r;·.dio 
de la órbita solar es rle 10 l\pc. 

TABLA LA 
CONSTANTlGS a y b 

!\.g (kpc) a 
·:~:-.-2---------------------55-·-- -- -·-.. 
4.0 45 
4.8 35 
5.6 25 
G.1 20 
7.2 
8.0 
8.1l 
9. 
10.4 
11.2 
12.0 

15 
10 
8 
9 
6.5 
5.0 
:l.9 

b 
1.0 
l.O 
1.0 
1.0 
1.0 
1.0 
LO 
1.0 
l.5 
1.5 
1.5 
1.5 

Tab_la A.T.sc pn.!st.•nlan los v;_dorl'5 de Jos parAmctros a y b par<1 difcnllll"'S r;1dio:; c11L'ic:licos, u~ili:·{l.dos por 
Bohigas (1987) pí\ra ajus(í\r ln cuna de la ac<!lcradón gr.\vitacio113} 1 Il't·:.r;d;ido:i ~uponil.'ndo una cfü=bncia del 

Sol a} ccnlro gal~ctico l](' 8 kpc, 

De la tabla se ohserva c¡uc el parámetro "b" no tiu1c gran y¡¡rinción cnt.rc r ~= 1 Kpc y 
r :o: 12 ICpc adcrrnís de que, pnra z grande el vn!or de "b" pncdc ser despreciado pnra 
cualquier rndio r. Por otro lado, el parámetro "a" sí lornn y;dorcs muy distintos p<cra 
los diferentes radios. 

Lo que se hizo entonces foc asociar una dcpcrnknci<c simibr a la de Dohigns p<!Ia la 
ecuación (2.A) aproxiiuando la ,·arincicSn del parlÍ.rnctro ':a,, por }as siguientes re:ct a.s: 
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a -=- -1.C6 (r 9) \- ~,Ll7 

a== -0.15 (r 9) 1 6.051 

a = 0.05 / rg 

La. ecuación result:Lnlc es entonces: , 

para 8 Kpc :<; rg ._:::: 12 K¡ic. 

para 12 Kpc <; rg < 40 Kpc 

si rg >.: 40 Kpc. 

(L·i) 

En todas estas ecuaciones rg cs1á l'Il K¡ic y la prill!c'ra rcprn<lucc cl v<llor <le 10.0 pua 
la vecindad ~olHr. En la figura A.2 ~e rn1H·;.;tra la cou1pn;:í!Ci1'1n cnt re t·stc~ ~\:g1111do ;:j11·dc 
y la curva. ele Oc>rt (lüGO) y en la figura A.3, se rnueslra el valor de h iH'.<'l<'ra,-ión 
gra.vitac:onal obtenida con este ajuste para <li>lin1 o~ rarlios ¡;a lríd icos. 

Es iinportantc sc1íalar qn<~ los y;dorl~S del p;~r:Í111l'lro ¡;a'' f1H'ron ít~-1·:--c;.~1.:tl()'~ :~11po11Ii:I1rlo 

una <lisbncia del Snl al cc·1itrn ,]e ln. (i;ihxin. <le S E¡><~ (-" Jl,·11 y '.\hrlns ln.~G). Estr1 
expresión para la acelerí11.:i(~n grí1YiL~clcn:~l i1npl'.ca 1111a y11l11cid;1d de rot;::cil1n p;:ra el 
Sol de V 0~~243.7 4 Km/s, que resulta ser mayor <.l'JC la oh1cni<la por Allcn y Martos 
(198G) de V0c--=225 km/s. Antes de l"";ar ah sig11ic11tc H'eci<ín, <'o;cribirc•mos el pokncial 
grayitacional por unidad ele Illa:--:a dl'dncido a ¡iariir de b1 v1.:iL:\·.i\~n !.A. 

!=o u .; - u(z)dz 
• CO 

U -_,ax 10-9 (Dc =/IJ - Ce =1°) +Ca (G . .-i) 

donde 0 0 es una constante de integración. que se ohluvo de comparar el poll•ncial de 
Allen y 1fartos (1986) evaluado en la vecindad solar, con el valor ob1enido a partir de 
la ecuación 6.A para el mismo punto. El valor de la constante es: 

Co = -1.002215 x 1015 2 2 cm s 

En realidad, en este au;llisis, no ncccsitrcmos el valor <le este potencial. Sin embargo, es 
interesante señn.lar que los valores obtenidos con esta aproximación, son muy parecidos 
a los obtenidos por Allcn y ?-.farios (JOSC\) para pnntos de coorclcnndil.s 8:<; r::; 12 Kpc 
y O::; z ::;15 Kpc (ver fig. 3.17). 
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Fig.A.2. Comparación tlcl a.juste rcprcscnln.do por la. (.'CUad6n 4.A r la curva de acclcra.dón hravil.:tcional de 

Oorl {l9GO), para r=S kpc. 

En este punto, lo único que hace falta para poder resolver la ecnac10n de crp:ilihrio 
hidrostático (ce. 3.12) es encontrnr una expresión para la dcnsidnd nwdia rlcl gns p(z) 
. Este será el tema de la próxima sección. 
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Fig .. 6.\...3. Cornporli\tnil•nto de la acclc~rncién gr>wil;1cional p•1rn diícrt·Jllt•s r:Hiios gal.lcticos !"·':pin fa crnoci6n 

4.A 

A.2 MODELO DE PRESION PARA DOS 
COMPONENTES DEL GI. 

En el capítnlo TI (sec. 2.3, 2.4, 2.5 y 2.6 ) fueron descritas las propiedades y la distri
bución de densidad de las <listintas componcnks rlel g;,s in1cr<·,i<el;.r, il cxccpc!6n de la 
del gil.'l coronal del cual no se tiene sn!icicnte c\·iclcnria olJ.'e,-,·;,cionaL En la eignient.e 
tabla (Tabla A.I) se presentan las dislrilrncioncs <lescriU•s por Bloemen (1987). En este 
artículo Í3loernen propone una distribución exponencial para el gas coronal con una 
escala de altnra de h 2: 5 I{pc y una deHsidad en el phmo entre 0.15 - 0.3 ( h/ Kpc)- 2 

cm - 3 . Pam los cálc11los que renlizamos hemos lo1u;Hlo la siguiente expresión p«m la 
distribución de la densidad del gas coronal. 
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ngc(r, z) - 11 9c(O) ef-z/hg,) 

con hgc=6 Kpc y nyc(O)c~ 5 X 10 -$cm --~ 

Com¡wnrnl 
111 

·.Coló H 1 IGauH><ln d1<1ribut1on) ............ .. 
\\'arm H 1 IGaussian cornpM>cnil ............ . 
Warm H 11cxp0nrn1ial cornponcnl) .".'" ........ . 
H, IGau,si~n d1s1rihu1ionl ................... .. 

T.ABJ,A A. U 

11101' 
lcm"'I 

(¡l 

OJO 
0.07 
010 
03 

¡,• 
(pe¡ 
01 

135 
l J5 
.".(l(I 

70 

-3 Clfl , 

2.5 
06 
70 
2.6 

(1. '), .,. 

(l~ s • 11 
. !~I 

6 
9 
9 
5 

(7.A) 

Qg¡ 
0!9 
1.:7 
054 

-------·-----.. --·--------------·-

Tabla .. lt..Il . Componcnl<·s del g<ts intrn•st(•lñr .. ·'\po~H'<.t•n Jlls par.hnetnn• ul.i!i;.;lJos ¡;.Ha d~·:.cribir t~l 

:;,!(.z;¡ . 
g<is intrrcstvlar l'O, la vecindad ~ola.r. Exí.i:fl'n l:omponcnks ¡;:;rn:;~iilrws {n(z): -n{O) e • h- } }' t'XJlOnt:nn;llCs 

(n{z):.:'.'n(O) e(~!)). De <:sta. tabla puede \'('r:-<(' qnc 5Dlñ.m~nfc el gas c:ornnó\1 y el ga.s inlcrn1Jbc '1kanziln alluras 

aprec:iahlcs Eohrc el phuro. 

De la _tabla puede observarse <¡lle para alturas z :;:.: 400 pe, bis 1·ontribncíonl:'s a la 
rlensidud media, del gas molecular y de hs nubes <lífusns son irrelevantes. Por tanto, 
sólo tomaremos eu cucn1 :1 ];" rnntribucíoncs a la cknsidad del gas intcrnnbe y del gas 
coronal. De este m°'lo, la densidad en c11alc¡11ier p<:nto d" coordenadns {r,z) estaría 
dada por: 

(S.A) 

Donde los subíndices gi y ge indican gas intcrrl1lhc y gas coronal respectivamente. No 
se ha ptlesto la dependencia explícita en r de la cscaln. de altnra y de la del!~i<lad en el 
plano para el gas intcrnnhe (Ver sec. 2.4 ). La ecuación miierior supone que el material 
está mezclarlo, lo r.11al en H:nlido estricto 110 es cit'r!.o, pero dado que los Viilores rlc n

9
; 

y llgc cst;ln corregidos por el volumen que ocupan rcspcctinm1ente, pncdc decirse qllc 
la dcnsirlad rne1lia del gas estará dada por la stJma cxpresa<ln en la ectJnción 8.A. 

Dada la poca informnción obscrY<1cio1ial que se tiene para el gas coronal, hemos supuesto 
que su densidad en el plano es com;tantc y su c.<cda 1lc altura tnrnbién. A continuación 
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pr"'Crltttmos el rr>sultadu de la infrgral de la ('C\1ncirín de' ''q11ilibrío hidt(lst.Mico tom;indo 
en cuenta únicamente estns dos compol\Cml1•s: 

A. continuadón st~ Jtlll('stra 1!na gr;~f1f'n de· la lH·~·~,it)n roJ110 función de ht altura 'l. ;11 

plano p;na disti11tos nidios g;,!;;dico., (ílg AA) 

N 

' t 
" ' ' 

"' ~ 
' ~ !OJ 

\ 
\ 

O· 

n-JJ J~pc 

o fi:: l(~ }'~1~ 

\) n-~ 12 J~pc 

Fig. A.4 .Di~trHrncí6n de Ja ptt..•;;ión par;:¡ diforcntt."s radios galácticos tom~ndo en <.H<'nh ~ohtnl!nlc el gas 
cornnnl y el gas h1ternubc. 

El problema fundamcnl al que tiene este típo de dislrihuci.Sn, es r¡11c, a nna altura 
de (l Kpc sobre el pbno (donde la contribuciún dd gas intcrnuhc es dcsprccíablc) la 
tempcrat\lra del gas coronal es del orclcn de 1 x 105K. Un gas a esta ternperil.1.ura es 
térmicamente muy inestable, su tasa de cnfriarnicnlo es alta ( Raymond, Cox, Smith 
lü7G) y a<lc1mís a rnedída <1ue T disminuye la b:~a de ~nfriamicnto aumenta, de rnodo 



que el gas no podría mantenerse a esta altura y rápidamente caería hacia l'I pl<lllo 
galáctico; por lo tanto, parece difícil mantener una corona galftctica r.on estas carac
terísticas y mantenerla en equilibrio hidrostático. 

La tasa de {~11frhn1i•_·:~to p~:r<l un gr1..s a una. í.1.:1uperatnra entre 106 y J07 J( f's rn1!r1io 
Il}('JJ0f 1 de JJ10do qllC si d e,tS fl)flJilal ÍllViCSC C.:-il.rt f,t.•111pcratt1ra podría Hl~tllfCilCf~e a 
grandes n1t.11ras en contra del can1po gravitac.ional durante 1111 tic1upo ::11flcit'nl1~UJCHtc 
largo, (,....., 107 aill)S) y i'T11oncP.s sí :t.<;fLÍa Jw.Llhr.sc de u11a corona g;d:lclif·r~, cuya 11iÍ11ci

pa] fuente de t!1illll'Jlt¡tt'Ítl!l s':rían );~~ 0xplnsio111\S de SllIH'lll<J\'a y lo:; \'icnlo~; 1 1 rnil1wiilns 

en e,:1relb:s m11y calientes. 

Por todo lo aIIte:rior fue necesario :-;npont:r t.JllC d g;is coru1rnl t.it·rh: u1Ja tl.·11111,•rafura 

T~ 106 1\, y .suponer que la corona gal;Íctica es tuHt especie de ¿tf 11Hl:~fcra i~ntl-riuica 
en el sentido de que todo el gas tiene la ll!i,rna lc111peratnra en todos Jo:; ¡i11nlos. En el 
capítulo III so dc~arrolln e~tc Tnor.1í:Io f'ili'<l <'l gc~s coro11al utilil::wlo e1 pntcr~ci:1l d\ ,,rri1.o 
por Allcu y :\fartos (Hl~H). 

- 105 -



APENDICE 13 

En este 11péndicc 1nostrarc1nos la 111a11era co1no h('1nn:-; asociado las coorclcníldas 

cilíndricas (r, z) medidas desde el centro g;il<Íctico, d;ula tllla <listancia D medida dcs<lc 
el Sol a la NAV. 

De la figura l3.l puc•le nl·ism·v;;rse, qnc la alt 11r<t z de la N AV ,.0\1:-., d plano dd 
disco gahící.ico, es: 

z ce D sin(b) (1.ll) 

donde bes la coonknada de latitud r;al;)ct.irn. 

:\ conti11unci/111 v0rc:1110:-; c{u110 a~ori:n11os un radio gahíctíco r. Según la figura 

B.2, la longitud gabíctica 1 crece h«cia la clerecha rnhrc el plano. Nuestro propósito es 
saber cminto vale el segmento CN es decir, la ctwrdcnada r. De la figura se observa 
que el ángulo n es: 

(2.ll) 

donde les la coordenada de longit.11d gahíctica. Ahora, el segmento NS es la proyección 
de la distancia radial a la NAV (desde el Sol) sobre el ph1110 galúctico y eEt.á dado por: 

NS ce D rns(b) (3.B) 

El segmento NK estará dado entonces por: 

NK = Dcos(b) sin(rr -1) (4.B) 

y el segmento CK estará liado por : 

(5.B) 

o sustituyendo el valor de a : 

CK o= D0 + D cos(b) cos(r. -1) (6.B) 

De modo que finalmente la coordenada r para una NAV a una distancia D es: 

r = CN = (CK2 + KN2 ) 112 (7.B) 
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]) -· 

i 
01..:.i-t.Q 

Fig.B.l. Visb. !r<.1!l;i\'l'ff,al del Dbc:o 6<dá.clico. n es la dbLrnci;\ r<.:.dial d{'~,oc el Sol a líl- nube. La 

nlturn z nl pla.1101 cslu.rá d;~da Jior D ~('n(b). Donde h PS la hlitud eaHdica.. 

Fig."B.2. La Gíl.hxia. vista desde el Polo J\orlc g-a.l/i.ctico. El Sl'gml!nto SN es la. proyecci6n de Ja 

distancia. radial D !:Olirc el plano galáctico. 
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