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RESUMEN

En este trabajo hemos desarrollado un modele que permite determinar la dis-
tancia a las nubes de alta velocidad mediante la suposicidn de que se encuentran en
equilibrio de presion con el medio que las rodea (gas corenal). Para ello hubo que
encontrar la distrilbucién de la presion y la densidad del gas coronal comeo funcién de
la posicion galictica. Se supuso como una primera aproximacion, gue el gas coronal
es isotérmico, no rota v se encuentra en equilibrio hidrostatico en presencia del campo
gravitacional de la Galaxia,

A partir de este modelo hemos podido establecer cuél es el valor de la presion
térmica que este gas ejerce sobre las nubes v también, cudl es el valor de fu presién
hidrodindmica producida por el barrido del material que la nube encuentre a su paso.
Ambas presiones como funcién de la distancia a la nube. Por otro lado, a partir de
los anchos de linca, densidades de columna, tamanos angulares, velocidades observadas
respecto al estdndar galdctico de reposo y posicion galactica, hemos podido establecer
la presién interna de cada nube como funcién de la distancia.

Todo el método consiste en encontrar la distancia en Ja cual para cada nube en
particular, la suma de la presién térmica y de la presién hidrodintmicn, iguala el valor
de la presion interna,

El modelo se aplicd a una muestra de 18 nubes de altu velocidad localizadas en
¢l hemisferio Sur galdctico. Los resultados muestran que las once nubes con densidad
de columna menor, ticnen dos soluciones. Esto significa dos distancias en las cuales
pueden estar en equilibrio de presién 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 solucién obtenidas, podrdn continuar
en equilibrio de presién a lo largo de su trayectoria. Lo gue debe quedar claro es que
las distancias obtenidas dependen de los pardmetros observados en la nube en este
momento. A Inedida que la nube se desplaza y se ve sometida a una presioén externa
distinta, reajustard su presién interna y ésto sc traduce en cambios en los pardmetros
observados. Es decir, estamos encontrando cudl es la distancia en la que pueden estar en
equilibrio de presion en este momento. La primera de estas distancias cs consistente con
las distancias predichas por los modelos de origen galdctico y la segunda es consistente
con los modelos de origen extragalictico. Las siete nubes restantes tienen distancias
solucién 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 ia presién en la vecindad solar del mismo. Los mejores
resultados se obtienen si la temperatura es de 1.26 x10% K y la presién es de 2.76
%10712 din cm ™2,



CAPITULO T

LAS NUBES DE ALTA VELOCIDAD

1.1 INTRODUCCION

La mayor parte det hidrégeno neutro (Hl) observado en el disco gascoso de
nuestra Galaxia se ajusta. en posiciones y velocidades, al miodelo de rotacion galdctica
propuesto por Schmidt. En este modelo, cada elemento de volumen del disco rots en
érbitas circulares alrededor del centro galdctico, en equilibrio con el campo gravita-
cional. Sin embargo, se hzn observado concentraciones de HI (nubes) con velocidades
y en latitudes galdcticas que no se ajustan a las esperadas por dicho modelo. Por
consiguiente, estas concentraciones no pueden ser consideradas parte del disco gaseoso
galdctico sin que se hagan modificaciones importantes al modelo de rotacién de Schmidt.
Lo cual, dado el éxite del modelo en la descripeién de las propiedades globales de la
Galaxia, no parece ser adecuado. Por estas razones, estas concentraciones, denomina-
das nubes de alta velocidad (NAV) desde su descubrimiento hasta la fecha, han sido
estudiadas como un fendmeno distinto del HI del disco galdctico.

En este capitulo daremos un breve resumen de las propiedades observadas de
las NAV, as{ como de las principales ideas sobre su origen y sobre sus efectos en el
disco galdctico. Una descripcién més detallada de todos estos aspectos y la bibliografia
correspondiente pucde encontrarse en la tesis de licenciatura de Colomé (1987}, de
donde hemos sacado la mayor parte de lz informaeion.

La nomenclatura utilizada es la siguicnte; NAV 115 + 45 — 135, significa una
nube de alta velocidad centrada en coordenadas galdcticas [ = 115° y b = 45°, con una

velocidad radial respecto al estandard local de reposo V,j, = —135 km s~} {ver seceidn
1.6). La clasificacién usual de las NAV es la siguiente (Colomé 1987):
Nubes de Baja Velocidad (NBV) [ Vo 1< 40 km s~
Nubes de Velocidad Intermedia (NVI) 40 km s7! <V, (< 80 km s
Nubes de Alta Velocidad (NAV) 80 km s} <]V, 1< 250 km s™ 1.
Nubes de Muy Alta Velocidad (NMAV) | Vi 1> 250 kms™ 1.

Cabe sefialar que el nombre genérico que se le ha dado a todas estas concen-
traciones cuyas velocidades o latidudes son andmalas respecto al modelo de rotacién,
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es Nubes de Alta Velocidad (INAV). El hecho de que en la clasificacién exista un grupo
con el mismo nombre (NAV) no produce ninguna confusién ya que en todos los trabajos
se especifica el intervalo de velocidades al que se refieren. De Lecho en este trabajo en
particular, cuando se habla de NAV, nos referimos al conjunto total de las concentra-
ciones y s6lo en el dltimo capitulo nos referimos a un cierto grupo de NAV que, dentro
de la clasificacién presentada quedan incluidas en el subgrupoe con el mismo nombre.

En las proximas secciones de este capitulo daremos una descripeion general de
las principales caracteristicas de las NAV, de los modelos mids mportantes gue tratan
de explicar sus origenes {sec.1.7) y también acerca de la posibilidad de que las NAV
sean una fuente importante de perturbaciones para el disco gaseoso (sec 1.8).

Uno de los problemas claves para poder avanzar en el estudio de las NAV, es
el poder estimar su distancia. ya que de ésto dependen su tamafio lineal v su masa,
a partir de lo cual podria estimarse cudl es el flujo de masa “hacia™ Ju Galaxia [ve-
locidades negativas) o “desde” la Galaxia (velocidades positivas), cual serfa le energia
depositada en ¢l disco en caso de colisidn ¥ con qué frecuencia ocurrirfa este fendmeno,
ademas de poder establecer de wanera convincente, cuales de estas NAV son de origen
extragaldctico, cudles se pueden asociar con material del disco gascoso o con material
del halo etc.

Independientemente de cudl sea su origen, las N AV son un fendmeno interesante,
va que si se trata de material intergaldctico que esté siendo atraido por nuestra Galaxia
{(Oort 1970} deberin tomarse en cuenta para ¢l andlisis de la evolucion quimica. Si por
otro lado, son gas neutro del halo (Shapiro y Field 1976, Bregman 1980), entonces nos
pueden dar informacidén sobre la dindmica del halo de la Galaxia.

Otro aspecto muy relacionado con el problema de la distancia, es el que se
refiere al mecanismo de confinamiento de las NAV. Para ilustrar la importancia de este
punto, tomemos como ejemplo a la Corriente de Magallanes (CM) que es una banda de
material gaseoso que se extiende desde las Nubes de Magallanes hasta nuestra galaxia
pasando por ¢l Polo Sur Galdctico donde se han detectado numerosas concentraciones
de gas de alta velocidad. Si la masa de las NAV de la CM es dnicamente la masa
observada en HI, los anchos de las lineas implican una energia interna total positiva,
ésto es, mo serfan autogravitantes. Por ejemplo, a una distancia D (en Kpe), una
nube tipica con una temperatura de brillo de 0°.5 K y un didmetro angular de 0°.5
tendria una masa de HI de 13 D* M. una energia gravitacional de -3x 10%2 D% ergs
¥y una energia térmica interna de 2x10% D? ergs, (Mirabel, Cohen, Davies 1979).Si
consideramos que la nube se encuentra en equilibrio Virial, con energia gravitacional
W y energia interna T, entonces:

-W =2T . (1.7)

Sustituyendo los valores anteriores en la ecuacién 1.7 y despejando la distancia
D se obtiene: o



D~ 13 Mpe

Esta distancia resulta ser excesivamente grande incluso para los modcelos de
origen extragaldctico.

Alternativamente, si suponemos que la nube se encuentra a la misma distancia
que las Nubes de Magallanes, es decir ~50 Kpe entonces, para mantener ¢l equilibrio
gravitacional se necesita una masa 200 veces mayor que la masa inferida para una
distancia de 50 Kpe, a partir de la densidad de coluinna observada en HI (Mirabel ¢t
al. 1979).

Las distancias desde el Sol estimadas para la punta norte de la Corriente, estén
entre 10 y 20 Kpe. A esta distancia, una de estas nubes tendria una masa de HI de
3 % 10°Mg, un tamafio de 100 pe y una densidad media de 0.3 em™® (Cohen 1982).
La autogravedad de un objeto con estas caracteristicas es despreciable en comparacion
con su energia cinética interna. Si no hay una presion externa que la confine, a una
velocidad de expansién de 15 km s ~!, la vida de las nubes serfa de aproximadamente
6 %10% afios, antes de quedar diluidas por debajo del limite de deteccién. La edad
obtenida de los modelos de fuerzas de marea para la Corricnte, es de 2 »10% afios, es
decir, al menos un orden de magnitud mayvor que el tiempo deducido para la expansién
de la nube. Esto hace suponer que las nubes o son de formacion reciente, o estdn
confinadas por algin mecanismo de presidn externa que impide su expansion. Se ha
sugerido que la presién externa puede ser la producida por un Halo galéctico de gas muy
caliente (Cohen 1982); dado que la CM se extiende & una distancia de 50 Kpc del Sol, se
necesitaria un plasma que se extendiera al menos hasta esa distancia. Para lograr ésto,
compensando la atraccion gravitacional de la Galaxia, su temperatura cinética debe
ser del orden de 10% 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 intergalactico confina-
das por un plasma con temperaturas del orden de 3x10% K (Field y Perrenod 1977},
en este caso, e} calentamiento que dicho plasma produciria en las nubes haria que se
evaporaran en tiempos de 10% o 10%afios (Mckee y Cowie 1977).

A partir de la discusién anterior, pueden establecerse cuatro problemas funda-
mentales que de hecho estan intimamente relacionados y son:1)El origen de la NAV,
2) El que se refiere a la distancia 3) El mecanismo de confinamiento v 4)El poder es-
tablecer de alguna manera si es posible suponer que estin en equilibrio o no. De estos
cuatro problemas, en este trabajo, nos dedicaremos a los tres dltimos.

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 observacionalmente, ésto permitiria clegir el mecanismo de confinamiento y
establecer las posibilidades de equilibrio.

A grandes rasgos lo que haremos serd explorar un mecanismo de confinamiento
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para Jas NAV y suponerlas en equilibrio es decir, no estdn en expansiéon ni en con-
traccion. Supondremos tambidn gue el confinamiento ¢s el producido por dos tipos
de presion externa: la presion térinica prodweids por un halo galdctico de gas caliente
y la hidrodinamica que aparece por ¢f hecho de que las nubes se estan desplazando
en un medio que tiene clerta densidad. Asf, la presion externa sobre las NAV es la
suma de la presion térmica del gas del halo y de la presidn hidrodindmics gue de-
pende de la velocidad de la nube (ver sece.d.2). Lo que haremos entonces es, dados
los paramnetros observados en cada nube expresar la presion interna como funcion de Ja
distancia {scc.4.3), con ¢l propdsito de encontrar la distancia a la que la presion nterna
v la externa se igualen.

Para poder realizar estos cdleulos es necesario proponer un modelo para la dis
tribucion de presion v densidad del gas del halo en presencia de un cziupo gravitacional
(Capitulo II). Empezaremos entonces haciendo un breve resumen de la informacion
observacional de las caracteristicas de las nubes de alta velocidad.
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1.2 DISTRIBUCION ESPACIAL DE LAS NAV

Existen NAV en casi cualquier direccion del cielo, pero su distribucion espacial
no es uniforie. Generalmente se encuentran formando grupos de concentraciones in-
dividuales que parecen estar concctadas por gas de baja emisividad cuya velocidad es
similar a la de las concentraciones individuales. A los conjuntos de nubes individuales
y al gas de baja emisividad que las une se les suele llamar “Complejo™

Es dificil establecer un tamafio tipico para los complejos. En la fig.1.1 se mues-
tran los principales complejos de NAV junte con sus designaciones. Como puede ob-
servarse, la mayoria son elongados y cubren un extenso rango de tatnanos angulares.
Veamos algunos cjemplos; el complejo “A” se extiende 267 en longitud galdctica y
aproximadamente 28% en latitud, El complejo "0 sc extiende unos 70° en longitud
galdctica y unos 25° en latitud. Finalmente, la Corriente de Magallanes se extiende
unos 210° en longitud y 50° en latitud.

g RS
= TN
/7/’“2@\ N
NIt -

o uoﬁ]ﬁ \\\

Vi

Figura 1.1 Principales grupos de NAV.
Sc indican los nombres y las velocidades de los complejos de NAV mas estudiados. Tornada de Hulsbosch {1975).
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Por otro lado, los tamafos.de las concentraciones individuales generalmente
van desde unos 10 minutos de arco-hasta 3° aproximadamerite, aunque también se
han reportado nubes cuyo tamafio excede los 5° (ver Colomé 1987). El'éres totu] del
cielo cubierta por los principales grupos dé NAV es de aproximadamente 1000 grados
cuadrados, lo que significa que cerca dél 2.5 % del cielo esta cubierto por las NAV.

1.3 ANCHOS DE LINEA, TEMPERATURAS
Y DENSIDADES DE COLUMNA

La mayor parte de la informacién que se tiene sobre las NAV provienc de las
observaciones en la linea de 21 cm del hidrégeno neutro. Esta linea se produce por la
transicién entre los niveles hiperfinos F=0 y F=1 del estado base del 4tomo de hidrégeno
( F es el momento angular total, incluyendo el espin del niicleo) y corresponden a las dos
posibles orientaciones del espin del electrén con respecto al momento nuclear magnético
{ver Colomé 1987).

A pesar de que la mayor parte del hidrégeno galactico estéd neutro, el medio
interestelar es transparente (6pticamente delgado) a la linea de 21 cm. Esto gquiere
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 concentraciones individuales que
forman los complejos, es muy complicada aunque en general parecieran estar formadas
de nicleos densos {brillantes) sumergidos en envolventes més difusas y més extendidas.
A continuacién mostramos, (fig 1.2), algunos ejemplos de los perfiles de la linea de 21
cm ohtenidos en algunas NAV que no pertenecen a la CM.

- 12 -
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Fig. 1.2 Ejemplos de perfiles de Ja linea de 21 cm para algunas NAY. El eje vertical es la
temperatura de antena y el horizontal es la velocidad respecio al estdndard Jocal de reposo en km s~ Lalinea
en la parte superior es la Unea observada y se muestran las dos componentes gauseianas que mejor ajustan la
linea observada; una delgada y brillante y la otra ancha y menos intensa, La linea continua en la parte de abajo
representa cl residuo del ajuste. Tornada de Cram y Giovanelli {1976}

Como se observa claramente en la figura, existen dos componentes con an-
chos diferentes; una componente delgada con (AV) =~ 10 km s™! y una ancha con
(AV) ~25km s~1. Estos perfiles son muy comunes en las NAV. Aunque los anchos
de las dos componentes no son siempre de 10 y 25 km s~ !, todos los perfiles obser-
vados, excepto los de Jos complejos asociados a la Corriente de Magallanes, pueden
ajustarse con dos componentes gaussianas; una delgada y brillante y la otra ancha y
menos intensa. Los complejos asociados a la “Corriente de Magallanes” no presentan
la componente delgada, sino solamente componentes anchas que van desde 17 km s/
hasta 54 km s~1 ( ver fig 1.3). Cabe senalar que las componentes delgadas sélo apa-
recen en las condensaciones que tienen mayor densidad de columna, mientras que las

componentes anchas son caracteristicas de las envolventes difusas que conectan a las
condensaciones.
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Fig. 1.3 Perfiles de la linea de 21 cm obtenidos en algunas concentraciones de la Corriente de
Magallanes. El eje vertical es la temperatura de antena en K y el horizontal es la velocidad respecto al estandard
local de reposo en km s 7L Latinea punteada es ¢l perfll obtenido y las lineas a trazos muestran el mejor ajuste
gaussiano. La linea continua en la parte de abajo es el residuo del ajuste. A diferencia de la fig. 1.2 se puede
observar la ausencia de compenentes delgadas. Temada de Mirabel, Cohen y Davies (1979).

A partir de los anchos de las lineas se pueden obtener limites superiores para
las temperaturas de las NAV. Suponiendo que el ancho de las lineas es exclusivamente
debido a ensanchamiento térmico sc ticne {ver Colomé 1987):

Tn = mp(0.601 A V)2 /2k (1.1)

donde k es la constante de Boltzinan, my, es la masa del dtomo de hidrégeno y AV es

el ancho total a potencia media de la linea (FWHP). Si la temperatura se mide en °K
y la velocidad en km s™! entonces la ecuacién queda como:

Tyn = 21.88(06VY) K

(1.2)

Las temperaturas promedio inferidas son de ~ 12500°K para las envolventes y ~
1500°K para los ntcless.

Estas temperaturas representan una cota superior para las temperaturas reales

.



del gus de alta velocidad, pues se piensa que el ensanchamiento de las lineas producido
por movimientos macroscdpicos (turbulencia), puede ser apreciable.

Las densidades de colummna que se han observado van desde 107 em™? hasta
10%! cin~?. Parece existir une correlacion entre la densidad de columna y la velocidad
radial respecto al estandard local de reposo: a mayor densidad de coluune, mayor
velocidad radial (Giovanelli 1980). También se han observado diferencias importantes
de densidad de columna, per ejemplo en el Complejo “C7 donde Ny varia de 6 » 1019
em™? a5 % 10% cn~? de una condensacion a otra del mismo complejo {ver Colomé

1987).

1.4 COMPOSICION QUIMICA Y
GRADO DE 10NIZACION

Se ha detectado la presencia de Call y Nal en absorcion, coincidente en veloci-
dad y direccién con algunas NAV { Zinn et al. 1960, West et al. 1985). Las abundancias
quimicas inferidas de estos trabajos son consistentes con las abundancias de Ca y Na
en nubes dentro del disco galdctico. Esto parece indicar que, en algunos casos, las NAV
son de origen galdctico, aunque en realidad en ningdn caso los resultados observaciona-
les son verdaderamente concluyentes. Por otro lado no se han encontrado correlaciones
entre los mapas de emisién de H, v los mapas de HI, lo que indica que la mayor parte
del gas de las NAV es neutro {Reynolds 1987). Esto impone un limite superior para la
temperatura de las nubes, T < 1.5 x 10* K que es un valor consistente con la tempera-
tura inferida de los anchos de las lineas. Si T fuese mayor que este valor, la ionizacion
colisional produciria una fraccién detectable de hidrdgeno ionizado.

La situacién con respecto a los rayos X suaves es similar. No parece haber
correlacion entre las NAV v la emisién de rayos X suaves, excepto quizd para una NAV
situada en la direccién de la Nebulosa de Draco, donde pareciera haber un pequeno
aumento en la emisién 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 micleo y envol-
vente, es comin que los nicleos aparezcan con velocidades radiales mayores que las
envolventes.

En general, no se observan gradientes de velocidad bien definidos dentro de
los diversos grupos de NAV, salvo en algunos casos particulares como la Corriente de
Magallanes. En este caso, si se traza una coordenada #, a lo largo de la direccién de
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la “Corriente” (ver fig.1.4) ¥ otra coordenada ¢ perpendicular a 8, se obtiene que la
velocidad como funcién de 0 es de la forma (Wannier of al. 1072):

Y, (0) = 429 cos(6 + 83.5)  kms . (1.3)

Los gradientes de la velocidad respecto a el estandard galdctico de reposo Veyr (ver
seccidon 1.6), son (Cohen 1982):

gV,
555017_' = -22kms ! grad™!, (1.4)
y en la direcciéon perpendicular:
oV, :
a;gr =5.6 km s~ grad™ . . (1.5)

1

La velocidad de la “Corriente” varie desde 300 km s, cerca de las Nubes de

Magallanes, hasta 400 km s~ cerca del extremo norte.

ot

Fig. 1.4 La Corriente de Magallanes vista desde ¢l Polo Sur galdctico. Se muestra la orientacién
del eje & definido por Wannier y Wrixon (1972) a lo largo del cual parece existir un gradiente bien definido de
Ia velocidad respecto al estdndard galactice de repose. Tomada de Mirabel, Cohen y Davies (1979).
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1.6 VELOCIDADES RADIALES Y FLUJO
DE GAS HACIA LA GALAXIA

Hasta ahora hemos hablado indistintamnente de las velocidades radiales Vo, v
Vegr. Antes de continuar explicaremos con un poco mis de detalle qué significado tiene
cada una de ellas.

El centro de masa de nuestra galaxia se define como el estéandard galdctico
de reposo. La manera mids conveniente de expresar la velocidad de cualquier estrella
respecto a este sistema de referencia ¢s en términos de las compouentes (I1, 0, Z) que
se muestran en la figura 1.5; I1 es la componente radial de la velocidad v se toma
positiva en la direccién 1=180° y b=0°, es decir, para movimientos hacia afuera de la
Galaxia ; Z es la componante de la velocidad perpendicular al plane de la Galaxia y se
toma positiva en la direccién b=90°. Es decir en la direccidn del Polo Norte galactico.
Finalmente © es la componente tangencial de la velocidad y es positiva en la direccién
1=80% y b=0°.

CENTRO GALACTICO VECINDAD SOLAR

Fig. 1.5 Se muestran los tres ejes que definen las tres componentes de la velocidad con respecto
al centrs . la galaxia { estdndard galdctice de repose} para cualquier punto en el disco galdctico,

Si suponemos que la distribucion de masa de nuestra galaxia es simétrica res-
pecto a un gje que pasa por el centro y es perpendicular al plano, las fuerzas gravitacio-
nales para cualquier posicién en el plano galdctico estardn dirigidas radialmente hacia
el centro. Entonces, para cualquier posicidn en el plano galdctico existird un vector
velocidad de coordenadas (I1,®, Z)= (0, @, 0), tal que, un punto moviéndose con este
vector velocidad seguird una 6rbita perfectamnente circular alrededor del centro de la
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Galaxia. La velocidad circular ©p estard determinada por las fuerzas gravitacionales
que actden en el punto en cuestion. Por tanto, la velocidad circular es una funcidn
de la distancia r al centro galdactico sobre el plano. Ef estandard local de reposo es
justamente un punto que gira en una orbita circular cuyo radio es la distancia del Sol
al centro galdctico ( ~8 Kpc) ¥ cuya velocidad tangencial es ©g:: 225 km s (Allen y
Martos 1986) en la dircecidn 1=90° y b=0°.

Por consiguiente, para pasar del estandard local de reposo al estindard galactico
de reposo hay que sustraer de la velocidad radial observada, el movimiento del estdandard
local. Se debe tener en cuenta también que al hacer esta transformacion de un sistemna
a otro, la velocidad que se obtiene ¢s siemspre la componente de la velocidad en la
linea de visién ya sca respecto al centro de la galaxia o respecto al estindard local. La
expresién que se utiliza para la transformacién es:

Vegr = Vg + 225 sin(l} cos(b). (1.8)

Donde V,;, es la velocidad observada corregida por el movimiento de la Tierra
alrededor del Sol ¥y por el movimiento del Sol respecto al estandard local de reposo.
Se han - observado nubes con velocidades  Vegr ) positivas y negativas sin ninguna
simetria espacial definida. Sin embargo cuando se analiza la V. (Giovanelli 1980), se
encuentra una cierta predominancia de velocidades negativas para 0° <[ < 216° v una
predominancia de velocidades positivas para 216° < [ < 360°.

600.

360. 4

120.

Vi, (kms™h)

~120. 4

-360.

-€00,

LI T T T T T T
360, 288. 216. 144, 72. 0.

longitud
Fig. 1.6 Distribucién de velocidades de las NAV respecto al estdndard local de reposo. Puede
observarse una fuerte dependencia de la distribucién de velocidades positivas y negativas respecto a la longitud
galctica. Las positivas 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 1.6, existe una fuerte dependencin de I dis-
tribucién de velocidades (V) con respecto a la longitud galictica: las velocidades
negativas sc observan predominantemente en los cuadrantes galicticos para los que la
rotacién del efr tiene componentes positivas v se encuentran velocidades positivas en
los cuadrantes en los que el elr tiene componentes negativas, Es decir, el campo de
velocidades radiales de Jas NAV depende de la posicion galdctica v ésto se ha interpre-
tado {Giovaneili 1980) como que, sl menos un gran grupo de NAV estén fuers de la
vecindad solar, quizé en la periferia de la Galaxian o en el Grupo Local. Sin embargo, en
la figura 1.6 también puede observarse una banda de Nubes cuya velocidad promedio ¢
independiente de la longitud galdctica v ésto va en favor de que un subgrupo de NAV
estén asociadas a la Galaxia.

Si ahora analizamos la distribucién de velocidades Voo {fig. 1.7), ol aspecto
més interesante que se encuentra os que parccen predominar las velocidades negativas
sobre las positivas., Segiin la convencidn, Jas velocidades Vegr negativas significun que
la nube se estd “acercando” a la Galaxia, mientras que velocidades positivas significan
que la nube se estd “alejando”. Esta predominancia de velocidades negativas se ha
interpretado coma un “flujo neto” de gas hacia la Galaxia, si suponemos que las masas
son las mismas para V > 0y V < 0.

600,

360, 4

-120, J *

v:gr
b

-360. : S

T ¥ T T
3580, 288, 216, 144, r 0.
longitud

Fig. 1.7 Distribucién de velocidades de las NAV respecto al estndard galdctico de reposo. Puede
observarse la predowminancia de velocidades negativas, en especial para 216° <1< 360°. Tomada de Giovanelli
{1980).
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Del estudio de 709 concentraciones individuales observables desde el hemislerio
norte hecho por Giovanelli (1980), nosotros obtenemos que el ~ 31% tienen velocidades
positivas mientras que el 63% restante tiene velocidades negativas (ver fig. 1.8}

VELOCTTARDD RISFETIN 61 DRTsW)ed GRLACTICO

B {CVRNTELY (1986

(h

4
VELOTT DY K/ s}

e retsavEoa
wrt
=
]

[ .
0
" —
]

8.

¢

156§ 1565

Fig 1.8 Distribucién de velocidades respecto al estdndard galdctico de reposo de 799 NAV
(Ciovanelli 1980) cuyas longitudes van de: 1% < 1< 188°. E} 31 % tienen velocidades positivas y el 69 %

velocidades negativas.

Esto es reforzado por el estudio de Bajaja et al. (1085) 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 30% tienen velocidades positivas v el 61%
restante tienen velocidades negativas (ver fig.1.9).



. QLTI FECRICIG AL ISTENDSE GRLACTICE
i
]' B (198

SRty

e

TRt EY e

3 75
VLTI (In/§)

Fig.1.9 Distribucién de velocidades respecto al estdndard galdctico de reposo (Bajaja 1985) de 740
NAV cuyas lengitudes son: 20° < 1 < 200°. El 30 % tienen componentes positivas de la velocidad y el 61 %

tienen componentes negativas de Ja velocidad en la direccién de la linea de visién,

Sumando ambos catalogos se obtiene; 35% con velocidades positivas y 65% con
velocidades negativas (fig.1.10).
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Fig. 1.10 Distribucién de ls suma de ambos catalogos: 1539 nubes en total. 35 % con Vegr >
0y 65 % con ch,- < 0. Sila masa de las NAV es aproximadamente la misma, ésto significa un flujo neto de
hidrégeno neutro hacia la Galaxia.

Esto quierc decir que si la masa de las NAV es aproximadamente la misma, el
flujo de HT 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 flujo 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 galdctico y ii) los que argumentan
en favor de un origen extragaldctico. 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 Unico 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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opinién, la segunda opcién es mds razonable.

Una primera consecuencia de descartar un origen comnin para todas lue NAV ¢s
que algunas pueden estar en el medio intergaldctico como ya ha sido sugerido (Colomé
1987) y otras pueden estar inmersas en el halo gascoso de nuestra Galaxia.

P &

A continuacién se describirdn algunos de los modelos mds importantes gie

tratan de explicar ¢l arigen de las NAV,

a).ORIGEN GALACTICO

i) Las NAV comc parte de los brazos mas externos de la Galaxia.

Esxisten algunos grupos de NAV que coinciden en latitud ([ b |< 10%) y longitud
con las posiciones esperadas para los brazos mas externos de la Gaulaxia. Ademas, ticnen
velocidades radiales que coinciden con el intervalo de velocidades radiales observadas
en HI para dichos brazos.

La masa de HI por unidad de longitud (kiloparsec) de los brazos, puede ser esti-
mada utilizando las distancias derivadas del modelo de rotacién galictica ¢ integrando
en latitud a través del brazo (Davies 1972). Si suponemos que estos grupos de NAV
estdn a la distancia de dichos brazos espirales, se obtienen masas muy parecidas a las
obtenidas para una regién del brazo cuyas dimensiones angulares sean similares a las
del grupo de NAV (Davies 1972).

Este modelo puede ser adecuado para las nubes de velocidades bajas e interme-
dias ubicadas en latitudes | b |< 10° (Davies 1972), sin embargo tiene serias dificultades
para englobar a las NAV con latitudes fuera de la franja | b |< 157 y con velocidades
altas.

Algunos autores han propuesto que el plano galdctico tiene cierta inclinacién en
los brazos espirales mds externos (Davies 1972). Las distorsioncs {“alabeos™) dela parte
externa del disco parecen ser un fendémeno comiin en galaxias espirales v en galaxias
elipticas que contienen gas. En nuestra galaxia esta inclinacién es mas apreciable en las
longitudes | = 40° y | = 140°. Existen algunas NAV que se localizan en esta regién y
se piensa que forman parte de dicha torsién {Davies 1972). Esto se ilustra en la figura

1.11.
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Fig. 1.11 Algunos grupos de NAV pucden ser asociados a la distorsién de los brazos mas externos
de la Galaxia. Las Uneas punteadas schialan bandas de NAV. las dreas oscuras son velocidades negativas y las
claras positivas. Torada de Davies (1972).

2) Modelo de fuente.

La idea principal del modelo de fuente es que el gas calentade por vientos
estelares y supernovas en el disco, sube a grandes distancias del plano galdctico y
cuando se enfria, regresa atraido por la fuerza gravitacional del disco. Esto es, forma
una “fuente” galdctica. De ser asi, fuera del disco debe existir una corona galédctica de
gas caliente (~ 108 K ) y en equilibrio dindmico 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 asi un viento galactico.

En este modelo se supone que la corona no corrota con el disco, y que el gas de
la fuente se mueve en 6rbitas balisticas (ver fig.1.12). Las velocidades anémalas de las
NAV serian, entonces, los efectos combinados de la rotacién diferencial galactica y de la
velocidad de caida 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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posicidén original.

Una fraccion importante de NAV siguc el comportamiento predicho por el mo-
delo de fuente. Sin embargo, existen dificultades para explicar casos de cadenas muy
largas y su alta velocidad (V ~ 200 - 300 km s"]) como por ¢jemplo algunos complejos
asociados a la corriente de Magallanes.

Fig. 1.12 MODELO DE FUENTE. El gas caliente inyectado en ¢} disco por vientos estelares
y explosiones de supernovas. Se desplaza hacia arriba (en la direccién z) y hacia afuera (en r) hasta que al
enfriarse, se condensa y regresa al disco, siguiendo la trayectoria marcada por la ifnca sélida y la linea a trazos.
Las flechas punteadas indican e} desplazatuiento de! gas caliente que sale del disco. (Bregman 1980).

b) ORIGEN EXTRAGALACTICO:

1.- Fuerzas de marea entre Galaxias.

Se han hecho modelos detailados utilizando diferentes érbitas para las Nubes de
Magallanes, que permitan simular la distribucién espacial y algunas de las velocidades
observadas en la Corriente de Magallanes (Fujimoto et 6l1980). El resuliudo de las
interacciones de marea entre la Via Lictea vy las Nubes de Magallanes es una banda
estrecha de gas que emerge de la Nube Menor cubriendo una amplia regién del cielo
y pasando por el Polo Sur galactico; esta distribucién 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 direccién (400 km s™h.
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Los autores del modelo sugieren que las diferencias pueden deberse quizid, a que la
velocidad circular de la Galaxia (ésto cs, su masa) en reryype, 5ea en realidad mayor
de lo que fuc supuesto para el modelo. De cualquicr maners, el modelo reproduce las
principales propiedades de este complejo de NAV.

Las distancias que se derivan de estos modelos para la Corriente, estdn en el
intervalo de 20 a 60 Kpc.

o Nubes de muy
(=}
o 0
. 0] (o] alta velocidad
®oo0
. 2]
Nube Mayor o

de Magallanes

/\ Nube Menor
7,
722\

de Magallanes

< g
Q a I N

Gorriente de Magallanes

|

Fig. 1.13. CGonliguracidn propuestz para Jas nubes de muy alta velocidad que pertenecen a la
Corriente de Magallanes. Las nubes estarlan en la parte mas cercana de la banda de material que se extiende

desde las Nubes de Magallanes hasta nuestra galaxia,

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

Este modelo sugiere que las NAV pueden ser restos del gas primigenio a partir
del cual se formaron galaxias como la nuestra {Qort 1966).

Oort apoya la idea de que tanto la Via Léctea como la Nebulosa de Andrémeda
estdn ain en proceso de condensacidn y lo que vernos en forma de NAV es gas cayendo
desde distancias del orden de 10% pc.

Existen evidencias directas e indirectas que indican la presencia de material en
el medio intergaldctico. BEs un hecho conocido que, en varios grupos de Galaxias, la
dispersién de velocidades es mayor que la que se deduce a partir de sus masas (QOort
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1970); ésto sugicre, si los sistemas estdn en equilibrio, que existe wna gran cantidad
de materia invisible cercana a ellas y quizd una fraccidn de esta masa esté en forma
gaseosa,

El Grupo Local al cual pertenece la Vin Lictea, contiene 27 miembros contocidos
¥ existen cuando menos 32 (Voucouleurs 1965). Sin embargo, la mayor parte de la masa
total observada estd concentrada en M31 (Andrémeda), la Via Lictea y sus gulaxias
satélites. La dispersién de velocidades observada es mayor que la que se deduce a
partir de la suma de las masas de los micmbros conocides, Esta deficiencia en la
masa observada del sistema también aparece en modelos dindmicos de otros grupos de
galaxias {Colomé 1987). QOort propons que dicha deficientia se resuelve justamente con
la masa de las NAV. De ser asi, las NAV serfan miembros del Grupo Local, localizadas
a distancias del orden de 1 Mpc, describiendo érbitas hiperbdlicas. Una variante de
este modelo es suponer drbitas elipticas, es decir material amarrado gravitacionalinente
a la Galaxia (Kerr et al 1969). Visto asf, las NAV serfan satélites de nuestra galaxia y
sus distancias serian del orden de 50-100 Kpe.

1.8 INTERACCION ENTRE LAS NAV Y EL DISCO GALACTICO

Ma4s alld de cuél sea el origen de las NAV, si lo que se observa son condensaciones
gue se acercan s la galaxia cabe preguntarse acerca de los efectos que tendria sobre el
disco, la posible colisién de una NAV.

Se ha reportado en la direccién del anticentro de la Galaxia, un complejo de
nubes de alta velocidad denominado complejo “AC™, el cual ha sido dividido en tres
subcomplejos euyos nombres son ACI, ACII y ACII respectivamente (Mirabel 1982}.

El subcomplejo ACT que contiene por lo menos tres concentraciones individua-
les, parece estar chocando con el material del disco. La supuesta colisién de “ACI” con
el disco se estd llevando a cabo a una distancia angular de 10° del plano. Dado 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 plane. La masa total del subcomplejo ACI reportada por Hulsbosch
(1972) es de 4800 MgD, donde D es la distancia en Kpe. La extensién angular del
subcomplejo ACI es de 3°x16%, Asi, la masa y la energia depositadas en el plano sobre
una regién del tamano del subcomplejo van de 10% My a 6.4 x10% Mg para las dos
distancias mencionadas anteriormente; mientras que las energfas van de 4.4x10% ergs
hasta 2.9x 1053 ergs, para el mismo intervalo de distancias, si se asume una velocidad

respecto al estdndard galdctico de reposo de -210 km s~ 1.
Si el subcomplejo ACI es capaz de depositar alrededor de 10%% ergs, el complejo
“AC” completo podria Hegar a depositar una energia de hasta 105 ergs. Es decir,

varias veces la energfa involucrada en una explosidon de supernova,
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En la direccién de la “Ncbulosa de Draco” (I=00°, b= 40°) también se ha de-
tectado una NAV perteneciente &l complejo “C” que parece desacelerarse bruscamente
(Sandage 1976). A diferencia de la del anticentro que esté aparentemente “sola™, esta

nube parece estar asociada a una nebulosa de emision y a una pequefia nube molecular
(Mebold et al 1984).

Al sobreponer mapas de rayos X suaves a esta regién, se observa que hay un
incremento ligero en la emisividad, que puede interpretarse como la emisién del gas
caliente producido por la colisién de la NAV.

De los modelos que se han hecho {Tenorio-Tagle ¢t al. 1980,1986) sobre la
evolucién de este tipo de choques (NAV-disco galdctico), se puede inferir que las coli-
siones pueden causar importantes perturbaciones en el disco gaseoso, incluso pueden
estimular la formacidn estelar y la formacién de nubes moleculares. Por ejemplo el
complejo molecular de Oridn, que es une regiéon activa de formacion estelar, se encuen-
tra a 150 pc del plano que es una distancia relativamente grande en comparacién con
la de otros complejos de este tipo. Se ha propuesto (Franco 1986, Franco et al. 1987)
como un posible origen para su formacidn, la colisién de una NAV con el disco; como
mencionamos, la inyeccién de energia en este tipo de colisién es similar a la inyectada
por explosiones de supernovas, o por vientos de estrellas masivas, pero la inyeccién de
momento es diferente, puesto que, en una colisién NAV-disco gaseoso, la inyeccién de
momento estd dirigida en una sola direccidn, y en los otros casos no.

En el siguiente capftulo haremos una breve descripcién de las propiedades del
medio interestelar con el objeto de sentar las bases que nos permitan construir un
modelo de la distribucidn de presiones del gas de la galaxia como funcion de la posicién.
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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 se encuentra distribuida
uniformemente en el espacio, sino que se encuentra formando galaxias, que son conglo-
merados aislados que contienen gran cantidad de estrellas, gas y polvo. A su vez, las
galaxias se agrupan formando los Hamados ctmulos de galaxias y actualmente se tiene
suflciente evidencia observacional para aceptar que Jos cimulos de galaxias también se
encuentran formando grupos: los supercimulos.

Como ya se mencioné en el capitulo anterior, nuestra Galaxia (la Via Lictea),
pertenece a v cimulo de galaxias denominado el Grupo Local, el cual contiene mds
de 30 miembros conocidos. La mayor parte de la masa observada del Grupo Local, se
encuentra concentrada en M3% (Andrémeda) v la Via Lictea. Bl resto de los miembros
conocidos constituyen aproximadamente la milésima parte de la masa combinada de
M3t y la Via Lictea. En consecuencia, el Grupo Local puede ser considerado un
sistema binario {Oort 1970).

Nuestra Galaxia est4 clasificada como una espiral gigante del tipo Sb. Se formé
hace unos quince mil millones de afios y estd compuesta de estrellas, gas y polvo. El
gas, €l polvo ¥ la mayor parte de la materia visible estdn concentrados en el disco
galdctico. El espesor del disco gaseoso varia desde 150 pe en la parte interna hasta 10°
pe en la parte externa (ver fig.2.14).
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Fig.2.14.5¢ muestra la variacién del espesor del diaco gaseoso de la Galaxia, que va de 150 pc en la
parte interna a w“m en la parte externa aproximadamente. Sc muestran tarmbién los ejes r y & de coordenadas

cilindricas que son los que utilizaremos para referirnos a altura scbre el plano {») y distancia galactocéntrica

(r).Eil orfgen de este sistema de cocrdenadas se encuentra ubicado en el centro de la Galaxia,
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El disco tiene una masa visible de aproximadamente 10! Afg. Pricticamente
toda esta masa se encuentra en forma de estrellas y el gas y el polvo representan sélo
una pequedia fraccién {~ 7 » 10°Mz). Actualmente, a partir del andlisis dindmico de
la rotacién galdctica, sc estima que la fraccion de materia invisible puede ser del misino
orden de magnitud que la cantidad total de materia visible .

El disco de nuestra Galaxia tiene un movimiento de rotacién alrededor de un
eje que pasa por el ndcleo y ¢s perpendicular al plano. El modelo de rotacién galdctica
propuesto por Schmidt, supone drbitas circulares en las cuales la velocidad de rotacién
depende solamente de la distancia al centro. A partir de numcrosos trabajos observa-
cionales se ha podido establecer el comportamiento de la velocidad de rotacion como
funcién de la distancia galactocéntrica (curva de rotacién) para galaxins externas, En
general lo que se observa es que la parte central rota como cuerpo rigido, ésto es, la
velocidad de rotacion aumenta linealmente con la distancia galactocéntrica hasta llegar
a un miximo en la velocidad, entre 200 y 300 km s~! a una distancia de ~ 5 Kpe.
A radios mayores, la velocidad se mantiene constante, es decir, rotacion diferencial
{ver fig.2.15) y se espera que a radios todavia mayores la curva de rotacion comience
a disminuir en forma kepleriana V,o ~ r‘l/Q, lo cual, de hecho, no se observa. Lo
que se encuentra es que Vypy decae mucho mds lentamente con la distancia o incluso se
mantiene constante (ver Serrano 1984).
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Fig.2.15. Curvas de rotacién para galaxias espirales (se incluye nuestra Galaxia) inferidas a partir
de las observaciones en la lnea de 21 cm. Nétese que las curvas de M31 y de 1C342 no muestran ninguna
disminucién de la velocidad de rotacién a medida que el radio galactocéntrico aumenta. La curva de nuestra

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

El medio interestelar, M, es todo aquello que se encuentra en ¢l espacio entre
una estrella y otra. Este medio estd constituido, ademds de el gas y el polvo ya mencio-
nados, por campos magnéticos, radiacién electromagnética y rayos cosmicos. El campo
magnético promedio en la Galaxia es de aproximadamente 3 x 1079 gauss y parece
tener una orientacién paralela al disco; sin embargo desconocermnos su estructura deta-
llada (Franco 1984). Los rayos césmicos son particulas relativistas que parecen estar
confinadas al sistema galdctico por el acoplamiento con las lineas del campo magnético.
La radiacién electromagnética estd compuesta principalmente por la radiacién estelar
y por la radiacién de fondo de 2.7 K, que en realidad no es una propiedad del Ml sino
de todo el universo.

En esta seccién presentamos las propiedades de la componente gaseosa del me-
dio interestelar, es decir, el gas interestelar {GI).

Las abundancias quimicas inferidas a pavtir de los trabajos observacionales
para la vecindad solar (distancias de ~ 1000 pc desde el Sol), son: 90 % particulas de
hidrégeno, 9.9 % particulas de helio y 0.1 % del resto de los elementos (C,N,0,..etc.)
con una densidad media de 1 cm ~3. Estas abundancias se consideran representativas
del promedio y se les suele llarnar “abundancias césiicas” (Franco 1984). Como puede
observarse, el elemento mis abundante es el hidrégeno y en el MI se le ha detectado en
todas sus formas: ionizado (denominado HII), atémico neutro (HI), molecular (Hq) v
también en su forma deuterada (HD). Es evidente entonces que el GI presenta varias
fases, cada una con diferentes caracteristicas. A grosso modo suele hablarse de cinco
componentes principales que serfan, en orden creciente de temperatura: i) regiones
frias de hidrégeno molecular, iijregiones de baja temperatura de hidrégeno neutro,
ili)regiones de hidrégeno atdmico neutro pero con temperaturas relativamente altas,
iv)regiones constituidas por gas excitado por la radiacién estelar y finalmente v)regiones
muy calientes donde précticamente todo el hidrégeno estd ionizado (Dyson 1980).

A continuacién analizaremos las principales caracteristicas de cada una de estas
fases.

2.3 REGIONES DE HIDROGENO MOLECULAR

Las regiones més prominentes de hidrégeno molecular, son las nubes molecu-
lares donde ademds de moléculas de Hy y muchisimas otras mds, se han detectado
moléculas de CO (mondxido de carbono).” De hecho, generalmente se identifica a di-
chas regiones a través de ciertas lineas de emisién producidas por transiciones entre los
niveles rotacionales de la molécula de CO.

Es frecuente encontrar nubes moleculares asociadas a nebulosas en emisién
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que son producidas por estrellas jévenes muy calientes. Esto sugiere que las nubes
moleculares son regiones de formacion estelar.

Las temperaturas inferidas para estas nubes estan entre 10 K y 30 K mientras
que sus densidades estdn entre 10 2 y 10 # particulas por em¥. De todas las fases del
GI antes mencionadas, las nubes moleculares son las de mayor densidad. Tienen un
tamaifio tipico de 5 pe lo cual implica que sus masas son mayores a 10° Mg {Dyson
1980).

La mayor parte de las nubes moleculares se encuentran en el disco de la Galaxia.
Hasta una distancia galactocéntrica de 16 Kpe la masa total de Hg observada es de
3.5x10° Mg, que es similer a la masa de HI (3.x10° Mg): sin embargo, dentro del
circulo solar se¢ encuentra del 80 % al 90 % de la masa de Hp ¥ solameunte del 20 % al

30 % de la masa de H1 (Sanders, Solomon, Scoville 1984).

La altura media (21/2) sobre el plano de la capa molecular, aumenta de 40 pc

- 3 . - -« I
enr= 3 Kpc a 75 pc para r= 9.5 Kpc siguiendo un comportamiento que va como rlv’Q,
donde r es la distancii galactocéntrict y z es la altura sobre el plano, ver figura 2.14

(Sanders et. al 1984).

Asi pues, la mayor parte del hidrégeno molecular de Ja Galaxia se encuentra en
la parte maés interna del disco y no alcanza grandes alturas sobre el plano.

2.4 HIDROGENO NEUTROQ

Las observaciones en la linea de 21 cm (ver sec.1.3), han proporcionado una
extensa informacién sobre la distribucién del hidrégeno neutro en el MI. Todas es-
tas observaciones indican que las propiedades fisicas {densidad, temperatura, tamano,
campo de velocidades etc.) de las regiones de HI cubren extensos intervalos, lo cual
hace dificil su clasificacién. Sin embargo, actualmente se acepta que el HI presenta dos
fases principales: una fria (T~ 80 K) y otra con T~ 5000 K que sucle llamarse “tibia”.

Evidencias observacionales muestran que el hidrégeno frio tiende a aparecer
aglomerado, es decir, no es una gas disperso sino que aparece formando nubes comun-
mente denominadas nubes difusas (ND). El tamaifio tipico de las ND es de 5§ pc a 10 pc
(Spitzer 1978). Las ternperaturas inferidas a partir de los anchos de linea para estas
regiones estdn 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 dispersién de velocidades entre una nube y otra estd entre 6 km
571y 10 km s7!. A une temperatura de 80 K, la velocidad del sonido en el interior de
las nubes es de ~1 km s~1. Por tanto, la colisién entre dos nubes de HI, significaria
una considerable disipacién de energia cinética en calor, via ondas de choque {Dyson
1980). Finalmente, las velocidades més alias, medidas respecto al estdndard local de
reposo, son de hasta 50 km s~ (Spitzer 1978) que son considerablemente meneres que

-390 -



las obtenidas para las nubes de alta velocidad (200 km s~1). Esto implica que es dificil
identificar a las NAV con las nubes de HI del disco y hay que considerarias como un
fenémeno distinto.

También para esta componente del GI existe un gradiente de densidad que es
funcién no sélo de la distancia al centro de la Galaxia sino también de la altura al plano.
A diferencia del gas molecular, las nubes difusas llegan a distancias de 135 pe sobre el
plano (Bloemen 1987); de hecho, este valor es la escala de altura para la Gaussiana que
mejor se ajusta a las obs‘ervaciones en la vecindad solar (Bloemen 1987):

n(z) = n(o)c(‘il(l/h)"') . (2.1)

Donde n{0) es la densidad de las ND en ¢l plano corregida por el volumen
que ocupan en el disco ¥ tiene un valor de 0.3 cm™%; h=135 pc es la escala de altura
ya mencionada. Cabe sefialar que estos valores son consistentes con observaciones re-
alizadas en la vecindad solar, pero se tiene poca informacion del comportamiento de
esta fase para radios mayores que el del circulo solar. Sin embargo existen algunas
aproximaciones para la variacion de la escala de altura h como funcidn del radio galac-
tocéntrico (Kulkarni, Blitz y Heiles 1982) y es de esperarse también que n(0) sea una
funcién de la distancia galactocéntrica. La escala de altura h aumenta con la distancia
galactocéntrica mientras que n(0) debe disminuir.

La componente de HI que hemos llamado “iibia” parece tener a su vez, dos com-
ponentes cuya diferencia radica mas que en sus propiedades fisicas en su distribucién
espacial {Bloemen 1987). Una de estas componentes aparece directamente asociada a
las nubes difusas antes descritas y por tanto, su escala de altura es también de h=135
pc y también en este caso, la distribucidn observada se ajusta a una gaussiana pero con
la diferencia de que la densidad en el plano es n(0)=0.07 cm™3.

La ofra componente tibia denominada gas “internube” se ha detectado a alturas
mayores que 135 pc 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 pc y con una densidad en el plano n(0})=0.1 em™?
(Bloemen 1987).

Las observaciones muestran que para 5§ Kpc < r < rg, la densidad en el plano
y la escala de altura se mantienen constantes pero para r > rg la veriacidn de la escala
de altura estd dada por:

h(r) = hyo + 875 — ~ 875 pe, (2.2)
T®

donde hyg es la escala de altura de esta componente en la vecindad solar. La ecuacién
2.2 es una aproximacidn a la curva obtenida por Kulkarni et al. (1682)

Por otro lado, una manera de aproximar la variacién de la densidad en el plano
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n{0)r, como funcién del radio galactocéntrico, es suponer que la densidad de columna
se mantiene constante para radios mayores que ¢l radio solar:

hy
O = e . "
n{0), n(D)r® R (2.3)
La ecuacidn (2.2) indica que para r > rg la escala de altura aumenta linealmente
con el radio galactocéntrico y la ecuacién (2.3) indica que la densidad en el plano
disminuye & medida que r aumenta.

En resumen podemos decir que la distribucién del gas internube puede ser
descrita por la siguiente ecuacion:

nlr,z) = n(0) c:p(ﬁ) , (2.4)

donde n{0) , y h(r) estin dadas por las ecuaciones {2.2) y (2.3).

2.5 REGIONES HII.

El hidrégeno contenido en las nubes difusas y en e! gas internube, se encuentra
fundamentalmente neutro, adn en la componente tibia cuya temperatura promedio es
de 8000 K. Existen en la Galaxia otras regiones denominadas regiones HII cuya prin-
cipal caracteristica es que el hidrégeno que contienen estéd en su mayor parte ionizado.
Estas regiones siempre aparecen asociadas a estrellas tempranas {tipo espectral OB)
las cuales emiten una gran parte de su energia en frecuencias lo suficientemente altas
para producir fotoionozaciones en el material que las rodea. Asi pues, en estas regio-
nes la energia es inyectada constantemente en el gas por medio de la fotoionizacién de
los dtomos. Esta energia es inyectada en forma de energia cinética de los electrones
emitidos como resultado de la fototonizacién.

Las lineas de emisidén mas prominentes de estas regiones, se encuentran en la
parte visible del espectro electromagnético y son: la serie de Balmer del hidrégeno,
y algunas transiciones prohibidas de iones como el OF, 01+, 8% etc. (Dyson 1980).
Fstas regiones pueden alcanzar temperaturas de hasta 10* K o mds.
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2.6 EL. GAS CORONAL

Finalmente hablaremos del Hlamado gas coronal que es la fase con mayor tem-
peratura del gas interestelar.

Las primeras sugerencias que sc hicieron sobre la posible existencia de una co-
rona galdctica, surgieron de observaciones que mostraban la existencia de nubes difusas
a grandes alturas del plano galdctico (~ 500 pc a 1500 pe) (Munch 1956). Los andlisis
partian de considerar condiciones de equilibrio para dichas nubes que no podian ser
autogravitantes.

Se consideraba que si la velocidad (vrms ) de los dtomos de hidrégeno en la
direccién perpendicular 2l plano era de 10 km s~} consistente con una temperatura
de 10 ¥ K para el medio interestelar, entonces a 500 pe de altura, el gas tendria una
densidad del 5 % de su densidad en el plano. Silas nubes difusas del plano se encuentran
en equilibrio de presion con sus alrededores, entonces a esta altura una nube difusa se
expanderfa a la velocidad del sonido {1 km s~!) correspondientc a una temperatura
de 100 K. Esta nube duplicarfa su tamafio en ~ 5 x 10% afios y su presién interna se
igualarfa con la del medio que la rodea en un tiempo de ~ 107 afios (Spitzer 1956). En
realidad, no habria ningin problema en considerar que las nubes estin en expansién
si no fuera por las lineas de absorcién de Calcio una vez tonizado o dos veces ionizado
que se observan. Cuando la nube se expande su densidad disminuye. Entonces, ademas
de disminuir el ndmero de dtomos de Calcio en la linea de visién, también la densidad
electrénica disminuiria y la fraccién de dtomos de Calcio una o dos veces ionizados se
reduciria. Es decir, el poder de absorcién en una nube tan rarificada tendria un valor
pequefio (Spitzer 1956).

Las observaciones de Munch sugerian entonces que cstas nubes se estaban mo-
viendo en un medio gaseoso cuya presién era comparable con la presién en el disco
galéctico. Un gas tenue con una temperatura entre 10 ¥ y 3 x10® K produciria la
presién requerida (Spitzer 1956).

La existencia de una corona galdctica con estas caracteristicas, también propor-
cionaba un mecanismo para el equilibrio del gas en los brazos espirales de la Galaxia

(Spitzer 1956).

Actualmente se cuenta con mayor nimero de evidencias observacionales que
refuerzan la hip6tesis de la existencia de un halo de gas muy caliente. Por ejemplo
la radiacién de fondo de rayos X suaves (0.25 Kev) y las lineas de absorcién del O
VI observadas con el satélite Copérnico. Se ha sugerido que ambos fendémenos son
producidos por un gas de baja densidad y con temperaturas de] orden de 10% X y que
ocupa aproximadamente la mitad del volumen del disco galactico (Kraushaar 1973;
Cox y Smith 1974; Williamson et. al 1974; Bunner 1974).

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

La mayoria de los trabajos que se han hecho son para modclar el equilibrio
vertical del gas interestelar. Es decir, el equilibrio en la direccion perpendicular &l
plano de la Galaxia.

Uno de los primeros trabajos en esta direccién, fue el de Parker (1966,1969) en
el cual se demostraba que los campos magnéticos y las particulas de los rayos césmicos
son esencinles para el equilibrio hidrostdtico del GL. Parker hizo dos suposiciones funda-
mentales: a) el gas es isotérmico, b} la presién magnética v la presién de rayos césmicos
disminuyen en la misma forma que la presién térmica con la distancia al plano. A partir
de aqui, demostré que en una escala de tiempo ~ 107 afios el equilibrio es perturbado
por una inestabilidad debida a la compresién de las lineas de campo magnético en al-
guna region. Esto provoca que el material se deslice y se concentre en nubes en el punto
de depresién, haciendo mds pronunciada la depresién v méas pronunciada la separacion
entre las lineas del campo alejadas de la regidén de compresién,

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

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

En el signiente capitulo desarrollaremos un modelo hidrostdtico para el gas
coronal de la Galaxia. Como se mencioné en la seccién 1.10, para hablar de la presién
térmica externa que actiia sobre las NAV, es necesario construir ur modelo para la
distribucién del gas en la Galaxia.
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CAPITULO III

UN MODELO PARA LA DISTRIBUCION
DEL GAS CORONAL EN LA GALAXIA

3.1 EQUILIBRIO HIDROSTATICO

En esta seccién expondremos las ecuaciones de le dinamica de fluidos cuyo
objetivo es describir la distribucidn de velocidades y las variables termodinamicas del
fluido en el espacio y en el tiempo. Existen seis variables desconocidas que son: las tres
componentes de la velocidad (v, v, w,), la temperatura T, la presién I, y la densidad
de] fluido p, todas ellas funciones de la posicién 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 ecuacién de estado, que relaciona a la temperatura, la presién y la densidad
del fluido.

b) La ecuacién de continuidad que representa la conservacién de masa del fluido.
¢} La ecuacién de energfa que representa la conservacién de energia en el fluido,

d) La ecuacién de movimiento que en general, son tres ecuaciones que represen-
tan la conservacién de momento del fluido en la direccién de cada una de las coordenadas
espaciales.

Lz ccuacién de estado que utilizaremos serd la ecuacion de estado de un gas
perfecto o sea:

P =nkT , (3.1)

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

La ecuacién de conservacién de la masa puede escribirse en notacién vectorial
como:

8p/0t+V . (pV) =0, (3.2)

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

En general en los problemas de astrofisica, la ecuaciéon de conservacién de la
energia resulta ser muy complicada. Existen diversos mecanismos que contribuyen al
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calentamiento del gas, como por e¢jemplo, los campos de radiecién estelar, supernovas,
vientos estelares, choques, etc. De la misma manera, existen diversos mecanismos de
enfriamiento, por ¢jemplo, el enfriamiento radiativo, la conduccidn, la conveccidn, ete.

La ecuacidén de la conservacién de la energia puede ser sustituida por la su-
posicidn de que el gas coronal inyectado en el disco por explosiones de supernovas o
vientos estelares, se aleja del disco en un proceso de expansion isolérimico o adiabético.
En el primer caso (ver sec 3.2), dado que estamos suponiendo que se trata de un gas
perfecto, la energia interna del gas y por tanto, la temperatura, permanecen constantes
durante todo el proceso y ademds la temperatura es la misma en todos los puntos del
volumen ocupado por el gas. En el segundo caso, no habiendo intercambios de calor
con el exterior, la energia interna disminuiria a medida que el gas se expande y por
tanto, la temperatura disminuye. Este tipo de consideraciones nos permitirdn resolver
el problema de una forma mids sencilla.

La ecuacién de movimiento establece que la fuerza total que actia sobre una
masa de fluido contenida en un volumen fijo en ¢l espacio, es igual a la razén de cambio
del momento lineal en el tiempo. Esta ecuacidn, escrita en ccordenadas cartesianas es:

v -1

A (VoY)V={=|VP+TF, 3.3
ey = (Fors (53
donde p es la densidad, VP es el gradiente de presién, V es el vector velocidad, F
es la fuerza externa por unidad de masa en el fluido y 8V /3t es la derivada del vector
velocidad en el tiempo.

Esta misma ecuacién expresada en coordenadas cilindricas { r, 0, 2 ) v supo-
niendo que el fluido se encuentra en estado estacionario { dV /3t =0 ) es:

v, Vg oV, v, Vi apP
ARALENRLILAL NS VAL U S 4
”{'ar‘Lraoizaz m A P (34)
para Ja parte radial.
Vg VpdVy aVy , Vg | -1 apP
[V’ Eray AR e e TR (3:5)
pa;'a la parte angular y
oV, Vg 8V, oV, aP
v, 9% v 22. %0 LR, 6
[ 3r+r a0 +V28z} dz +F (36)

en la direccién perpendicular al plano.

La razén para utilizar coordenadas cilindricas, es que estamos suponiendo que la
distribucidn del gas en la Galaxia es simétrica respecto de un eje que pasa por el nicleo
y es perpendicular al plano. Ademds de acuerdo al modelo de rotacién de Schmidt el
gas del disco rota en érbitas circulares, lo cual quiere decir que las componentes V; y
Vz de la velocidad del material que pertenece al disco (2<300 pc) son cero. Unicamente
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la componente angular de la velocidad es distints de cero y su valor sélo depende de la -
distancia al centro galdctico (r) ver seccidén 2.1.

Considerando lo anterior y si definimos & como el potencial gravitacional tal
que, F= -V& las ecuaciones (3.4), (3.5) v (3.6) pucden reescribirse como :

oP 39V}

il el (3.7)
para la parte radial.
18F ae
TR T (85)
para la parte angular y
ar o9
EN R ) (3.9)

en la direccién perpendicular al plano.

La ecuacidn para la parte radial (ec 3.7) significa que el gradiente de presién
y la fuerza centrifuga debida al movimiento de rotacién, deben igualar a Ja fuerza
gravitacional que actda en el punto en cuestién.

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

18r

- =0, 3.10

r af ( )
dado que estamos suponiendo que el campo gravitacional no depende de la coordenada

g.

Analicemos ahora el comportamiento en la direccién perpendicular al plano. La
ecuacién (3.9} puede escribirse tomando en cuenta los diferentes tipos de presién (ver
secc. 2.6) que contribuyen al equilibrio hidrostatico del gas (Bloemen 1987}, como:

2 Pole) + Prolz) + Porl2)] = ~lz)ofz) | (31)

donde Pg es la presién total de! gas constituida por lu presién térmica y la presién de-
bida a los movimientos macroscépicos del mismo; Ppg es la presién de rayos césmicos,
debida principalmente a protones con energias entre 1y 10 Gev y Pg)s es la presion de
la componente plano paralela del campo magnético galdctico ( B%/87 ) . Dellado dere-
cho de la ecuacidn {3.11), p representa la densidad media del gas y g es la componente
en la direccién z {perpendicular al plano) de la aceleracién gravitacional.

La ecuacién (3.11) nos dice de maners explicita que la fuerza resultante de
sumar todos los gradientes de presién que actiian sobre un elemento de fluido, debe ser
igual a] peso del elemento de fluido.
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Si estamos considerando equilibrio hidrostitico en la direccidn vertical ésto
ptede escribirse también (Bloemen 1987 ) como :

Puoc= [ ol)ale)ds (3.12)

Es decir, la presidén a cualquier altura zg estarda dada por el peso de la columna
de gas que se extiende desde zp hasta infinito. Esta ecuacion ticne la ventaja sobre la
ecuacién (3.11), de que no es necesario conocer la forma explicita de la distribucién en
z de las diferentes presiones, sino que solamente basta con saber cudl es la distribucion
de la densidad y tener una expresion para g(z).

En la literatura, la mayor parte de las veces que se trata de resolver el problema
del equilibrio hidrostdtico del gas interestelar, se hace la suposicion de que todas las
variables involucralas dependen inicamente de la distancia perpendicular al plano,ésto
es, de la coordenada z. Es decir, resuelven tinicamente la parte vertical {ec.3.9) del
equilibrio hidrostdtico {Parker 1966,1969, Sanford A. Kellman 1972, R. Schlickeiser ¥y
1. Lerche 1985, Bloemnen 19087).

El primer intento que se hizo durante el trabajo de tesis para modelar la distri-
bucidn de presiones del gas interestelar, {ue realizado en esta misma direccidn, resolver
tinicamente la parte vertical del equilibrio. Lo que se hizo fue utilizar la ecuacién 3.11
y encontrar una expresién para la densidad media del GI como funcién de la altura z al
plano y una expresién para la componente de la aceleracién gravitacional en la misma
direccidén. El desarrolio 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 expresién analitica 2 la curva para ¢(z) presentada
por Qort (1960} y asociarle cierta dependencia también en la coordenada r, con el
objeto de obtener una expresién mds realista para el campo gravitacional galictico
(ver ec. 4.A). La densidad media del gas para z>200 pc se tomd como la suma de las
densidades del gas internube y del gas coronal, corregidas ambas por el volumen que
ocupan respectivamente en ¢l disco galactico.

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

La razén por la cual ignoramos la presencia de las demds fases del GI, es porque
no alcanzan grandes alturas sobre el plano { z < 135 pc) y por tanto, su contribucién
a la densidad es despreciable para z > 200 pc {ver Tabla A.I). En el capitulo IV se
analizan algunos resultados observacionales para las distancias a las NAV y hasta ahora,
no se ha reportado ninguna a distanciss menores que ~300pc.

La razén principal que nos hizo abandonar este modelo, fue que a una altura de
6 Kpc sobre el plano, donde la contribucién a la densidad del gas internube es despre-
ciable, la temperatura del gas coronal es del orden de 10°K. Un gas a esta temperatura
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es térmicamente muy inestable, su tasa de enfriamiento es alta y a medida que T dis-
minuye, la tasa de enfriamiento aumenta de modo que el gas no podris mantenerse a
esta altura y rdpidamente caeria hacia el plano galictico; por lo tanto, parece dificil
mantener en equlibrio hidrostédiico una corona galdcticn con estas caracteristicas.

La tasa de enfrismiento para un gas a una temperatura entre 168y 10 TK es mu-
cho menor, de modo que si el gas coronal tuviese esta temperaturs podria mantenerse a
grandes zlturas en contra del campo gravitacional durante un tiempo lo suficientemente
largo, (107 anos) y entonces podria hablarse de una corona galdctica, cuya principal
fuente de alimentacién serian las explosiones de supernova y los vientos producidos en
estrellas muy calientes.

En la siguiente seccién discutiremnos un modelo isotérmico para el gas coronal en
equilibrio hidrostdtico y a continuacién, una expresién para el potencial gravitacional
que difiere de la expresion obtenida en el apéndice A.

3.2 MODELO ISOTERMICO PARA EL GAS CORONAL

Si se hace la suposicién de que el gas coronal es isotérmico entonces, la dis-
tribucidn de la densidad se convierte en una funcidn desconocida, ya que segiin el
resultado obtemdo en el apéndice A, para que el gas esté en equilibrio hidrostdtico y
tenga una distribucién exponencial de densidad, la temperatura debe disminuir con la
altura debido a que la atraccién gravitacional disminuye con la altura.

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

(ap(r, ”))“: cle (3.13)

Op

Ya hemos dicho que a grandes alturas sobre el plano, la inica componente del
GI que puede estar presente es el gas coronal y supondremos ademads que la presién
producida por los rayos c6smicos y el campo magnético para z> 3 Kpc es irrelevante
en comparacién con la presién térmica de un gas con una temperatura entre 10 °K y
10 %K (Bloemen 1987). Por lo tanto, para poder estar en equilibrio hidrostdtico, un
gas que esté a una altura mayor que 3 Kpc debe contrarrestar su peso con su propio
gradiente de presién. Como estamos suponiendo que la temperatura del gas no es una
funcién de la posicién sino que es constante, entonces el gradiente de presién estard
determinado tnicamente por el gradiente de la densidad.

La manera como se resolvié el problema en el apéndice A, es incompleta
en el sentido de que ignoramos la parte radial {(ec. 3.7) de la-ecuacién de equilibric
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Para conocer el valor de a , necesitamos poner condiciones a la frontera que
serdn los valores de las diferentes variables evaluadas en la vecindad solar, ésto es :

a=C%lnpg + dg — 1"92 Inrg . {3.21)

La solucién final sustituyendo este valor en la ecuacion 3.20 es:

V{'Z/ v? X
p(r,z) = p@(L) ebe/Ct o= dlra)/Ct (3.22)
ra

Esta solucién satisface las ecuaciones tanto en la parte vertical como en la
horizontal. Se puede ver que sir - oo, la densidad — oo. Esta ceuacidn planteads asi
nos conduce entonces, a una inconsistencia que proviene del hecho de haber supuesto
que la velocidad de rotacién es constante. Sin embargo, sabemos que V¥ no es una
constante sino que tarde o temprano debe empezar a decrecer. Por otro lado, Vy es
la velocidad de rotacién del gas en el disco, y nada nos dice sobre el comportamiento
del gas para alturas z # 0 del plano. A este respecto, los diferentes modelos para la
dindmica del gas del halo suponen distintas situaciones.

Bregman (1980) en su modelo de fucente (ver seccidn 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 aleanzar el equilibrio de presién con la corona.
Si el gas conserva su momento angular inicial, al desplazarse hacia afuera (en 1), su
velocidad de rotacién debe cambiar, de modo que el resultado es que la corona y el
disco no corrotan (modelo “a” Bregman 1980) . Alternativamente, el movimiento del
gas puede ser solamente en la direccion z, y en este caso, la corona y el disco corrotarian
(modelo “b” Bregman 1980).

Bregman concluye que la corona y el disco no corrotan y que la velocidad angu-
lar de la corona es funcién tanto de la altura al plano, como del radio galactocéntrico.
De Boer y Savage (1983}, a partir de la observacién de lineas de absorcién en la di-
reccién del cimulo globular M13, que coinciden en posicién y velocidad con la emisién
en 21 cin de una nube de alta velocidad (-80 Km s 1 ), apuntan que el movimiento de
la nube es incompatible con la suposicién 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 més lentamente que el gas del disco y ademis la velocidad disminuye
con la altura al plano.

Se ha propuesto también rotacién 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 rotacién del halo, y tampoco puede afirmarse que la velocidad de
rotacién en el disco tenga una forma Kepleriana. Por estas razones y sobre todo, por
razones de consistencia, consideraremos que la velocidad de rotacién del gas coronal es
cero, de manera que la ecuacién para la distribucién de densidad queda como:
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2 _afe V02
plr, 2) = ps Fe/C% = olnz)/C* (3.23)

Ahora, como hemos supuesto que el gas coronal es isotérmico, esta ecuacién
puede convertirse en la ecuacién para la distribucién de la presién, tinicamente multi-
plicdndola por el cuadrado de la velocidad del sonido en el ges { ver ec. 3.14). Entonces:

P(r,z) = Pg Fe/C? ~¥(na)/C? (3.2}

La ecuacidn 3.24 es la solucién general pura un gas isotérmico en equilibrio
hidrostdtico, en presencia de un campo gravitacional y suponiendo que no rota. De
esta ecuacidn se puede ver que la presién en cualquier punto y por lo tanto, la densidad,
ademas de depender del modelo para el potencial gravitacional que se utilice, depende
de los valores que se tomen para la presién en la vecindad solar y para la temperatura
del gas, va que, la velocidad del sonido en el gas es:

Cz_ﬂ

m

, (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 particula en el gas coronal.

Es muy importante observar que la ec 3.24 implica que la presién en infinito es
distinta de cero, ya que si la funcién ®(r, z} es una buena representacién del potencial
gravitacional entonces debe anularse en el infinito y el valor de la presién queda como :

P(c0) = Pg e¥e/C" (3.26)

Es claro que el valor de esta presidn depende criticamente del valor para la
temperatura del gas coronal. Asi pues, es de esperarse que el valor de la presién en
infinito sea menor o igual que la presién intergalactica, ya que si es mayor, se tendria una
solucién no-estdtica, en la cual la expansién del gas no podria detenerse, produciendo un
viento galdctico. En cambio, si es menor o igual, entonces habra una solucién estatica
porque ¢l gas se expanderd hasta que su presién iguale la presion intergaldctica. En la
figura 3.16 sc ilustra esta situacién. Cabe hacer notar que para diferentes temperaturas,
las curvas de presién inician en el mismo punto; ésto se debe a que hemos obligado al
gas a cumplir con el valor impuesto para la presién en la vecindad solar, no importando
la temperatura.
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Fig.3.18.5¢ muestran las curvas para la presién del gas coronal como funcién de la altura 5, para tres
temperaturas diferentes y ¢l mismo valor para la presién en e} disco (1 X 10"12 dinas/cm?). Puede oheervarse
el comportamiento asintdtico de la presién. Las dos Iineas horizontales mucstran dos valores para la presion del
medio intergalictico que se disculen en la seccién 5.3, Para T=1 )(1(36 K hay solucién estética para cualquiera
de los dos valores de la presidn intergaldctica. Para T=3.5X 106 K no hay solucién estética (vienio galdctico}
y para T=2X IO(3 X sélo hay solucién estética ei }a presién intergaldctica es Ja méxima

En principio, ya tenemos la distribucidén de presiones y densidades para el gas
coronal en cualquier punto. Si utilizamos el potencial deducido en el apéndice A,
podriamos tener la descripcién completa de la distribucién. Sin embargo, como ya se
dijo, ese potencial es \inicamente una aproximacién a partir de la curva de aceleracién
gravitacional y, de hecho, para reproducir el valor del potencial gravitacional en Ia
vecindad solar obtenido por Allen y Martos (1986}, se necesita sumarle una constante
y al hacer ésto, deja de ser un potencial adecuado porque entonces no cumple con la
condicién de anularse en infinito {ver ec. 6.A). Sin embargo, la aproximacién expresada
en la ecuacién 6.A aproxima bastante bien el potencial de Allen y Martos (1986} para
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alturas desde cl plano hasta 15 Kpc y para radios entre 8 Kpe y 12 Kpe {ver fig 3.17).

COMPARACIOn P WODELOS D1 FOTDNCIAL tR:EXPo)

-1

potencial (10*” cm*/s*)

~oter~i-1 (1015 am? /12

A ALLIN Y mAKIOL (1967
0 ausIE 2

T3 T O

Altura g (kpc )

COMPARACION DT MODILOS DI POTDNCIAL  (R:12 Xpe)

A ALLEM ¥ MARTOS (1997)
0 AuSTE 3

Altura z (kpc)

potencial (10!% ¢m?/s?)

(c)

CoMPARACIOR BE MODELOS DI FOTINCIAL (R25Q Xpe)

& ALLEX Y MRTOS (1987)
0 aJustr 2

Altura z (kpc)

(b)

Fig.3.17-Comparaci6n entre el mejor ajuste para el potencial gravitacional galactico desarrollado
en el apéndice A y el potencial de Allen y Martos (1986) para tyres radios galdcticos distintos. a) r=8 Kpc, b)
r=10 Kpe, c) r=12 Kpc, hasta =15 Kpc en cada caro. La mayor discrepancia es de un 8 % en 1=0y r=12 Kpc.
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En la siguiente seccidén describiremos el potencinl galictico propuesto por C.
Allen y M. A Martos (1986), que serd el que utilizaremos en la ecuneidn 3.24.

3.3 UNA EXPRESION REALISTA PARA EL
POTENCIAL GRAVITACIONAL.

Para poder construir una expresién para el potencial gravitacional, primero ¢s
necesario definir una distribucién de masa pars la Galaxia. Allen y Martos definen
ires componentes para la masa que son, un Nucleo representado por un punto masa
( con una masa de 0.7655 %10!°Mg ), un Disco elipsoidal y un Halo masivo esférico.
Asf pues el potencial en cualgnier punto de coordenadas {r, 6, z ) estard determinado
por la contribucién de estas tres componentes. El modelo implica una masa totsl para
la Galaxia dc unas 1012 M. Ademds de tener una expresion relativamente sencilla,
es continuo en todo punto y tiene derivadas continuas. Cabe senalar que ninguna de
las componentes del potencial depende del angulo 6. Ademis este potencial ajusta de
manera adecuada la curva de rotacién (ver fig 3.18) para la Galaxia y los valores de la
aceleracién gravitacional en la direccién z obtenidos por Qort (1960).

oL

N . I

8 Velocidad circular {(km s~})
—t—ay
\
/
1.

r (kpc)

Fig.3.18 Curva de rotacién deducida a partir del potencial de Allen y Martos (1986). Laa cruces
representan los datos observacionales y las barras son los errores estimados para los datos observacionales.
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a). Potencial del Nricleo.

Como y= se dijo anteriormente, la masa de la regién central de Ia Galaxia, seré
representada por un punto cuya masa es de 330 unidades galdcticas de masa ( 1 ugm
= 2.32 x10" Mg ). El potencial producido por esta componente es :

do= ~M./R = ~330/R . (3-27)

SiM ¢ estdunugmy R = r? 4+ 2% es la distancia en Kpc medida desde el origen
de coordenadas ubicado en el centro de la Galaxia . Entonces las unidades de @, son
100 Km?s —2.

Esta aproximacién para la parte central de la Galaxia es bucna para distancins
mayores que 1 Kpc del centro ( Allen y Marios 1986 ).

b). Potencial del Disco.

La expresién para esta componente estd basada en la formula de Ollongren
(1962) la cual fue paulatinamente abandonada porque no reproducia bien la curva de
rotacién para distancias de 15 Kpc o més. Basados en esta férmula y reescalando las
variables de posicién, Allen y Martos proponen la siguiente expresién para el potencial
producido por un disco elipsoidal:

Og(r,2)} = A®p(Br,Cz) , {3.28)

donde A, B y C son constantes cuyos valores aparecen en la tabla 3.1y ®;p es:

%p(r,2) = ~1000/(QF)/* (3.29)
Q5 es una funcién de los siete polinomios en r y en z que presentamos a continuvacién.

Q1F(r2) = Pu+ (Pa/Py) = (Pe/Py) + [Pe/(Ps + 2°)] + Prm , (3.30)

y los polinomios son:

Po = ngrd 4 ngr? 4+ ny,

Py = aB"Ba

Py=r4 4 Byr? 4 8y,

P, = ¢gr® 4 cyrt 4 ¢p,

Py = kyor® + kor? + kg,

P = myzt 4 2myr?2? 4 mg2? ‘ (3.31).

i
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-Los valores de todas las constantes aparecen en la Tabla 3.1

c). Potencial del Halo.

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

' N a(R/ﬁlﬁ_ o

M(R) = ——~———-(l R : (3.32)

Si R estd en Kpe, las unidades de M({R) son unidades galdcticas de masa (ugm}.

La masa total del halo contenida hasta un radio de 100 Kpc es de 8.4 » 10 1 M 4

{Allen y Martos 1886). El halo contribuye con 0.009 M ¢ pe -3 4 la densidad local de

masa cuyo valores de 0.18 M g pc =3 La contribucién de esta componente al potencial
es la siguiente ;

_~M(R)) 101 GM(R)
(Jio) = Ry _/Roﬁ AR

El resultado de la integral es:

dR . (3.33)

_[-M@R) ( o 1.02 N
outto) = [P - (5 - e - ] (53

las unidades son nuevamente 100 km? 572 si R esté en Kpe y M en ugm y los valores
de «, 4, 7 aparecen también en la tabla 3.1
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TABLA 3.1

CONSTANTES PARA EL CALCULO DEL POTENCIAL

M.=7.656 x 10° M. ng=(.34178 ¢4=0.6607x 1073
A=0.5748 ne:==0.14023 cg=-0.9516 x107°
B=1.025 ny=0.1184 » 1072 Ky=0.2

C=1.742 ag=0.139 »x 10! Ko=0.1045 > 107!
=10 Kpc b=4219.37 K0=0.12464 » 1070
o= 4442.024 by=78.57 me=0.59

~7=2.02 co=-0.04 my=0.014084

Tabla 3.1.Valores de todas las constantes que aparecen en las ecuaciones de las tres componentes
del potencial gravitacional de Allen y Martos (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 distribucién de masa
visible o invisible de la Galaxia. Por ejemplo, la masa del halo no debe identificarse
con la masa de la corona galictica, sino que esta componente incluye toda aquella
materia de la Galaxia que tenga una distribucién esférica. Lo mismo es vdlido para las
otras dos componentes del potencial,

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

B(r,z) =P+ Dy + Oy, (3.35)

El valor de esta suma es lo que hay que sustituir en la ecuacién 3.24 para
poder conocer la presién térmica del gas coronal (o la densidad) en cualquier punto de
coordenadas (r,z). Es asi que ya tenemos un modelo completo para la distribucién del
gas coronal en la Galaxia como funcién de la posicién que nos permitird junto con una
expresién para la presién interna de las NAV como funcién de la distancia, encontrar Ja
distancia en la cual se igualan, la suma de las presiones externas con la presién interna
de la nube.

A continuacién presentamos una grifica de la distribucién de la presién térmica
del gas coronal como funcién de la altura z al plano, utilizando el potencial descrito en
esta seccién y el potencial descrito en el apéndice A para r=8 Kpc.
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Fig.3.19.Grafica de Ia presién térmica del gas coronal como funcién de la altura 1 al plano para

r=8 Kpc. Es notable el parecido de la distribucién utilizando el ajuste del apéndice A y el potencial de Allen v
Martos. )
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CAPITULO 1V.

MODELO DE CONFINAMIENTO PARA LAS NAV

4.1 DETERMINACION OBSERVACIONAL
DE DISTANCIAS PARA ALGUNAS NAYV.

ILa mejor manera de acotar observacionalmente la distancia a una NAV, es
encontrar lineas de absorcion contra un objeto de fondo cuya distancia se conozca, y
que dicha absorcién coincida, en posicidn y velocidad con la emisién de HI de alta
velocidad. Esto se ha logrado en muy contados casos. Uno de los primeros trabajos
paca encontrar lineas de absorcién de alta velocidad en Ja regidn visible de! espectro,
(Call, Nal) fue el de Zinn et al (1960 ) que se realiz6 con seis estrellas de fondo de
diferente tipo espectral. Solamente en tres de estas estrellas, se encontraren lineas de
Call en ¢l mismo intervalo de velocidades que el de la emisién de HI en esa direccidn.
En estos tres casos, las distancias z al plano inferidas, son de 1300, 1800, y 2700 pe.
La primera en el hemisferio sur galdctico y las otras dos en el hemisferio norte. En las
tres estrellas restantes no se observaron lineas de absorcién.

Se han hecho otros trabajos en esta misma direccién, donde se han reportado
lineas Spticas en absorcidn en el gas de la Corriente de Magallanes (Songaila 1981). Los
objetos de fondo en este caso, fueron tres cimulos globulares cuyas distancias desde el
plano son -7 Kpe, -3.5 Kpe y 5 Kpc respectivamente, ademas de una galaxia Seyfert :
Fairall-9. Unicamente en la direccién de la galaxia Fairall-9 puede afirmarse con certeza
que el gas de la Corriente se encuentra en absorciéon. Desde luego, este objeto de fondo
no es adecuado porque implica un intervalo muy grande para acotar la distancia a la
Corriente.

Otro trabajo importante en esta direccién es el de Songaila, York, Cowie y
Blades (1985), donde reportan lineas de absorcién en la direccién de la estrella RR
Lyrae BT Draconis, para el complejo C de nubes de alta velocidad. El limite superior
para la distancia es de 2.1 Kpc. En un trabajo posterior (Songaila, Lennox, Weaver
1988) reportan lineas de absorcidn en el mismo complejo contra varias estrellas de fondo;
concluyen que las distancias estin entre 1 y 2 Kpe. A estas distancias, el complejo C
tendria una masa entre 10 4 y 10°> Mg. También afirman no haber detectado absorcién
para estrellas cercanas { ~ 300pc), ésto significa una cota minima para la distancia a
las NAV del complejo C.

A continuacién expondremos el modelo de confinamiento, empezando por des-
cribir la presidn externa a la que estdn sujetas las NAV.
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4.2 PRESION EXTERNA.

En el capftulo IIl, fue descrito el modelo para la distribucién de la presidn
térmica del gas coronal en cualquier punto de la Galaxia (ec 3.24). Supondremos que
las nubes de alta velocidad estdn inmersas dentro del gas coronal y por tanto, sometidas
a la presién térmica descrita por la ec 3.24.

Dadas las coordenadas galdcticas (1,b) de longitud y latitud para cada nube,
puede calcularse el valor de la presion para diferentes distancias en la direccién {1,b).
Estas distancias pueden ser medidas desde el Sol o desde el centro de la Galaxia; de
cualquier modo, de aqui en adelante las distancias serdn siempre medidas desde e] Sol a
menos que se especifique de otra manera. La forma como hemos calculado las distancias
& partir de las coordenadss (1,b) de cada nube, se cncuentra descrita en el Apéndice
B.

Como se menciond en la seccidn 1.10, supondremos que ademas de la presién
térmica del gas, las nubes estédn sujetas a una presion dindmica, producto de su des-
plazamiento en un medic con una densidad distinta de cero. La presién que resulta del
barrido del material que 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 esidndar galdetico
de reposo , suponiendo que el medio externo no rota. Lo primero que hay que senalar
es que esta presidn, & diferencia de la presién térmica, no es uniforme sobre la superficie
de la nube, es decir, en cada punto de la superficie, la presion hidrodindmica serd el
cuadrado de la componente del vector velocidad en la direcetdn de la normal a la
superficte, multiplicada por la densidad externa.

Ph = Pcrl(ra Z)Vn2 COSz(d)) ) (41)

donde hemos puesto la dependencia explicita de la densidad externa en la posicién;
P, es la presion hidrodindmica; V, es la velocidad de la nube respecto al estdndar
galdctico de reposo v ¢ es el dngulo formado entre el vector velocidad y la normal a la
superficie (ver figura 4.19).

El barrido del material produce una desaceleracion en la nube que, colocados
en un marco de referencia que se mueva con la nube, se traduce en una aceleracién
inercial en la direccién del movimiento {De Young y Axford 1967) que puede simular un
campo gravitacional efectivo. Si suponemos que el valor de la aceleracién es constante
a lo largo de la nube y que la energia interna por unidad de masa es también una
constante, entonces, si la nube estd en equilibrio, la distribucién de presiones en el
interior de la nube, corresponderd a la de equilibrio hidrostdtico, en presencia de un
campo gravitacional constante:

P(z) = Py e7%/h | (4.2)
donde x es una coordenada a lo largo de la nube cuyo eje positivo apunta en la direccién
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opuesta al movimiento {ver Fig. 4.19). Py es la presién en el punto més bajo de la
nube (vértice), es decir, donde ¢ = 0, h es la escala de altura dada por €l cociente entre
la encrgia por unidad de masa y ¢l valor de la aceleracién (De Young y Axford 1667 ).
La ecuacidn 4.2 indica una estratificacién de presién dentro de la nube.

bd

<4—— NUBE
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| ‘If

i

i

e
{

NORMAL A LA

A
n

~ SUPERFICIE
s

DIRECCION DE MOVIMIENTO.

DE LA NUBE

¥ig.4.19.E! barrido del material que la nube encuentra a su paso, produce una estratificacién de la
presién interna de la nube en la direccién perpendicular a su movimiento. En la figura puede verse también que
la presién hidrodindmica no es la misma en todos los puntos de la superfice de la nube

Si la nube ademaés estd en equilibrio de presién con el medio externo, la presion
interna en cualquier punto de la superficie debe igualar a la suma de la presién térmica
externa y la presién hidrodindmica en ese punto:

Pge:_:‘/’l = Pyep(ry2) 4 pege(rs z)Vn2 cosz(da) , (4.3)
el 4ngulo ¢ depende de la coordenada x de la nube, ya que la direccién de la normal a
la superficie es funcién de la posicién, La direccién del vector velocidad en cambio, es

la misma en cualquier punto de la superficie.
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Lo que tenemos entonces es una nube estratificada que debe igualar su presion
interna (estratificada) con la del medio externo. Si en algin punto de la superficie la
presién externa es mayor que la interna, la nube se va a deformar con el objeto de dis-
minuir la componente hidrodindmica de la presidén externa total ya que la componente
térmica es una constante y no depende del movimiento, ni de la forma de la nube.

A continuacién desarrollaremos los célculos que nos permitirdn encontrar la
forma de la nube a partir de la ecuacién (4.3).

Cabe aclarar que la estratificacién de la nube es tnicamente resultado del fre-
namiento y es esta estratificacién la que determina la no-uniformidad de la presién
hidrodindmica. Lo que estamos resolviendo ahora es la nube en equilibrio de presidn
¥ si suponemos que la presién térmica no contribuye de mancra importante en la presién
externa, que més adelante veremos que es el caso, podemos decir que :

cos?(¢) = e /M (4.4)

El resolver esta ecuacién equivale a responder la pregunta de cémo debe defor-
marse la nube para que la variacién en la presién interna corresponda a la variacién de
la componente de la presién hidrodindmica en la direccién normal a la superficie de la
nube. Queremos encontrar ¢ como funcién de x.

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

tan(g) = (e*/h — 1)1/% . (4.5)

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

La pendiente m; de la tangente a la superficie d¢ la nube, estard dada por :

my = 8y(z)/0z , (4.6)

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

myg-my =~1, ' (4.7)

L=
3y(z)/dz = 1/tan(4) (4.8)

—
8y (z)/0z = (e*/h - 1)1/2, (4.9)

La solucién de esta ecuacién diferencial es :
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y(z) = 2h tan~! (e"/h - 1)]/2 ) (4.10)

La forma de la grafica se muestra en la fig.4.20. La amplitud maxima para y(x)
es mh y ocurre en x=c0, es decir, se trata de una asintota (De Young y Axford 1967).

Esta solucién refleja cémo debe deformarse la nube para que su estratificacién
esté compensada por la variacién de la presion externa. De la figura puede verse que la
presiéon hidrodinamica vale cero para ¢ = 90°. Sin embargo recuérdese que la presidn
térmica sigue existiendo como clemento confinador, por tanto, la nube debe cerrarse
para alguna %, donde la presién interna iguale el valor de la presion térmica externa
que también es una funcién de x.

Y(X)/h
4 .
S —===

¢
2L

wh

1
0 | ! | | | i | | ] }
0 1 2 3 4 b L] 7 8 9 10

Fig.4.20.Gréfica de 1a funcién y(z) que representa la forma de la nube en equilibrio de presién
con el medio externo.

Todo este andlisis 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
planteamiento y el aqui presentado, es que ellos consideran que la densidad del medio
externo es una constante, mientras que nosotros suponemos una cierta distribucién que
cambia a medida que la nube se desplaza. Esto implica que la presién hidrodindmica y
por lo tanto la aceleracién efectiva dentro de la nube, cambian, no sélo debido al cambio
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en la velocidad (por el frenamiento) sino también a un cambio real en la densidad
externa, Esto conduciria a una nueva estratificacion con una escala de altura distinta.
Ademaés, debido al barrido del material y a la fuerza de atraccion gravitacional de la
Galaxia, la velocidad de la nube es una funcién del tiempo o de la distancia recorrida.
Lo anterior sugiere la pregunta de si a la nube le da tiempo de re-estratificarse para
mantenerse siempre en equilibrio y cudl seria la velocidad terminal.

Las consideraciones anteriores, tendrizn que ser tomadas en cuenta, si nuestro
objetivo fuera modelar el movimiento de las NAV a través del gus coronal, en presencia
del campo gravitacional galdctico. Sin embargo, nuestro objetivo es determinar la dis-
tancia a las nubes partiendo de los pardmetros observados para las NAV, e imponiendo
la condicién de que estdn en equilibrio de presién con el medio externo.

En la siguiente seccidn discutiremos ¢l procedimiento para asociar una presién
interna a las NAV a partir de los parametros observados en ellas como son, anchos
de linea, densidades columnares,ctc. El propdsito es ahora encontrar una expresidn
para Py como funcién de la distancia para sustituirlo en la ecuacién 4.3 y si es posible,
despejar el valor de la distancia donde se satisface la igualdad.

4.3 PRESION INTERNA COMO FUNCION
DE LA DISTANCIA

La informacidén observacional a partir de la cual se han podido inferir algunas
de las caracterfsticas fisicas de las NAV, consiste fundamentalmente en lo siguiente:

a) Longitud galdctica (1)

b) Latitud galdctica (b)

c) Anchos de linea en velocidad, a potencia media { AV)
d) Densidad columnar (N}

e) Tamafio angutar (O)

f} Velocidad radial respecto del E.Lr.

g) Velocidad radial 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 linea de visidn y que, en ¢l caso g), la velocidad
total de la nube es siempre mayor o igual a esta cantidad.

En la seccion anterior se obtuve una expresion para el equilibrio de presién en
el cual, la presién interna de la nube era:

P(z) = Poe~*/* . (4.11)
Nuestro problema ghora es expresar e] valor de Py como funcién de la distancia
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a 1a nube a partir de los pardmetros observados.

La razon por la cual la presién interna de la nube, puede expresarse como una
funcién de la distancia, e« que la presién depende de la densidad volumétrica. Entonces,
aunque la densidad de columna es una cantidad fija para cada nube, el tamano de la
nube depende totalmente de la distancia (el tamafio angular también es fijo ) y como
la densidad volumétrica se obtiene de relacionar el tamaiio de la nube, con la densidad
de columnna; la presién interna es una funcién de la distancia.

La presién interna de la nube puede escribrse también como:

P(z) = p(z)c*, (4.12)

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

Ahora, en el punto (x=0, y=0), el velor de la presién Py estd dada por:

Py = p(0)e? . (4.13)

donde p(0) es la densidad total de masa en el punto x=0. Supongamos shora que
el observador se encuentra en la direccién que muestra la figura 4.21. Entonces, la
densidad de columna observada N en HI, corresponderd a la integral sobre la nube
de la columna :

N = f0°° ny(0)e~/dz | (4.14)

donde n;(0) es la densidad de dtomos de hidrégeno en el punto { x=0, y=0) y la
funcidn exponencial es la distribucién de la densidad al interior de la nube, discutida
en la seccidén anterior.

De lo anterior resulta que :

pr(0) = Nmy/h, (4.15)

donde my, es la masa de! 4tomo de hidrégeno y h es la escala de altura de la estratifi-
cacién.
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“{%V OBSERVADOR

Fig.4.2l.L(nea de visién del observador respecto a la nube. Esta suposicién implica que la velocidad
observada (estandard galdctico de reposo) es la velocidad total de la nube ¥ que la intensidad observada
en la linea de 21 cm corresponde al nimero de d4tomos de hidrégeno contenidos en la columna central de la figura.

La tinica incégnita de la ecuacién anterior es el valor de h, pero en la seccién
anterior vimos que h estd relacionada con el tamano de la nube ©. A saber:

De
- ——2—— 3
donde © es el tamafio anguler total observado, (en radianes) y D es la distancia medida
desde el Sol (ver fig 4.21 ). Despejando h de la ecuacién 4.16 y sustituyendola en la
ecuacién 4.15 ya tenemos, en principio, la expresién para la presién en el punto (x=0,
y=0} a partir de los pardmetros observados para cualquier distancia.

nk (4.16)

_ 27 Nmy,c?

~ Dpe
con @ en radianes. Lo que falta ahora es asociar la velocidad del sonido ¢, con el ancho
de linea observado AV y corregir la densidad pg(0) de hidrégeno por la densidad total

Py (4.17)
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de masa, es decir incluir la masa en helio.

La linea de 21 cm es producida dnica ¥ exclusivamente, por los atomos de
Hidrégeno de la nube. La gaussiana que sc ajusta a la linea de emisidn, tiene la siguiente
forma, suponiendo una distribucién maxwelliana de velocidudes y una amplitud maxima

A

velocidad

Fig.4.22.Distribucién Gaussiana que se ajusta a Ja linea de emisién. El eje vertical es la intensidad
y el horizontal es 1a velocidad. La curva es una gaussiana centrada en V=V, es decir, 1a velocidad de Is nube

respecto al estandard galactico de reposo.

Ae=(L/DmpkT) AV _ ’_; , (4.18)
=
kT /my =0.181 AV?, (4.19)
La velocidad del sonido en un gas ideal, se define como:
= 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 particula. Si suponemos que por cada diez dtomos de Hidrégeno en la ﬁubé, hay"
1 dtomo de Helio y que la masa de cste gltimo er cuatro veces la masa ‘del Hidrégeno,
entonces la masa promedio por particula es:

m=1.2Tmy , (421)

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

¢t = kT/(1.2T)my | (4.22)

?=0.419A VY,

y finalmente la ecuacién de equilibrio para el punto (x=0,y=0) es:

2r N m(0.1419) A V2
Do

En esta ecuacién D es la distancia medida desde el Sol, mientras quer y z
son coordenadas medidas a partir de centro galdctico. En el apéndice B se explica el
modo de transformar D a las coordenadas r y z, en funcidn de la latitud y la longitud
galdcticas. Los subindices ge significan gas coronal y © estd en radianes.

= Pext(r, Z)Vcijqr + Pczt(’yz)czc . (4.23)

Los resultados anteriores estdn sujetos a la suposicién de que la linea de visidén
del observador es paralela a la direccién de movimicnto de la nube, lo cual significaria
que la velocidad de desplazamiento observada, es la velocidad total.

Es interesante hacer notar que a medida que la nube se desplaza, su “tamano”
va cambiando, porque h depende del valor de la aceleracién de barrido, es decir, la nube
es un cuerpo “deformable”, no sélo en el sentido de que se reestratifica al haber cambios
en la presién externa, sino que ademss se “contrae” o se “ensancha”, dependiendo de
5i la aceleracién de barrido, aumenta o disminuye.

La distancia solucién de la ecuacidn 4.23, depende del valor para la velocidad del
sonido del gas coronal. Entonces, para cada temperatura T del gas, existe una solucion
distinta. Mads adelante se muestra que la distancia solucién es altamente sensible al
valor de la temperatura hasta cierto limite a partir del cual, aunque se aumente la
temperatura, la distancia no cambia apreciablemente.

A manera de ilustracién presentamos una grafica de presién interna y presién
externa para una nube cuyos pardmetros son:l=160.7, b=-48.2, V ¢or =-253 Km/s,
AV=28 Km/s, N=1.5 x 10 1® em~2 y su tamafio angular es de 0.7°.
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Fig ‘4.2%3. En ambas grificas se representan las curvas de presién interna ¥ presién externa para la
NAV 160.7-48.2-308. El eje vertical es el logaritmo de la presién y el eje horizontal es e] logaritmo de la distancia
(medida desde el Sol), Puede apreciarse la existencia de tres soluciones que aparecen sefialadas con flechas. En la
primera gréfica, Po = 1 X 10712 dirms/cm2 y la temperatura es 1.5 X 10% X. Mientras que en la segunda
Po = 2.76 x 10-12 dinas/cm2 y la temperatura es 1,268 X 108 k.

De la figura se puede ver que existen tres puntos de cruce para ambas curvas
{ver fig. 4.23). Eso significa que tencmos tres soluciones de equilibrio. Es decir hay
tres distancias en las cuales la NAV puede estar en equilibrio. Mds adelante se verd
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 81 por algune razdn, la presidn interna de las
NAYV fuese demasiado alta, ¢ primer y el segundo cruce desaparecerian porque en esta
region la curva de Py, estaria muy por encima de la curva P,z y el tinico cruce que
existiria serfa el tercero. La razén de ésto es que la curva de la presién interna tiende
asintdticamente a cero, mientras que, como ya mencionamos la curva de presién externa
tiende (también asintéticamente) a un valor distinto de cero.

En la figura 4.24 presentamos la curva de presién interna y varias curvas de
presidn externa cuya unica diferencia radica en la temperatura del gas coronal.

PINT vs. PEX] PAHA DIFLHENTES TEMPERAIUKAS

3

— PRESLON INITEKNR
L PRESION EXTERNA T=1.1u~6 K
A PHESION EXTEKMA T=Z.i¥ 6 K
3.8 0 PRESION EXTERNA 1=3.5.16¢"6 K

3.6,

O
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Fig 4.24. Curvas de presién externa (Pogg = Ppep + Ppiq) para tres temperaturas distintas
y el mismo valor para la presién térmica en la vecindad solar. Al aumentar la temperatura Pezg disminuye,
debido a una disminucién en la densidad externia y por tanto en la presién hidrodindmica. En estas graficas, sélo

aparece la primera solucién.

- 68 -



En la grafica, (fig. 4.24) la cantidad expresada como Pegy, es la “suma”™ de la
presién hidrodindmica v la presién térmica. Es interesante notar que para disfancias
menores que 3 Kpe, @ medida que la temperatura aumenta, la presion externa es netior
para una misma distancia. La causa de ésto, es que hemos puesto como condicidn a la
frontera que el valor de la presién térmica en la vecindad solar sea fijo, sin importar el
valor de la densidad o la temperatura. Por tanto, si la temperatura aumenta, la densi-
dad debe disminuir y en consecuencia, el término de la presién hidrodindmica disminuye
y la presién externa total disminuye (recordar que lu velocidad es un pardmetro obse-
vado y fijo).Para distancias mayores que 3 Kpc este comportamiento no se¢ mantiene
ya que las pendientes de las tres curvas de presidn externa son diferentes.

En la siguiente seccién discutiremos dos criterios que nos permitirdn cstablecer,
de alguna forma, cual o cudles 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 presién interna (su estratificacién), a medida
que se desplaza. Lo que necesitamos calcular es en cudnto tiempo recorre una distancia
que implique un cambio apreciable en la presién externa, y compararlo con el tiempo
que le toma a una perturbacién 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
¢l tiempo que le toma a una perturbacién recorrer el tamafio de la nube, sea menor que
el tiempo que le toma desplazarse una distancia en la cual haya un cambio apreciable
en la presion externa.

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

H= Pczt(D]

= e 4.
aPzzt/aD ( 24)

Donde la derivada se evalia en el punto solucién y D es el incremento de la
distancia en la direccién de la linea de visién. La razén de ésto, es que sélo conocemos
la componente de la velocidad { estdndard galdctico de reposo ) en la direccién de la
linea de vision.

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

text = H/chr (4-25)
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Nétese que estamos suponiendo que durante este desplazamiento, la velocidad
de la nube se mantiene constante, o que el cambio en la velocidad es despreciable.

Con las distancias solucion y el tamafo angular podemos obtener el tamane de
la nube:

th=DO/2, (4.16)

con @ en radianes. El tiempo que le tomaréd a una perurbacidn atravesar la mitad del
tamafo de la nube serd:

tint = DOJ(2) | {4.26)

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

En el siguiente capftulo se muestran los resultados de la comparacién entre
text ¥ time para cada distancia solucién. Como cs de esperarse, para la solucién mds
distante (tercer cruce), el tamafio de la nube es muy grande y en la mayoria de los
casos el resultado es topy < iy,

Otro criterio que tomaremos en cuenta para establecer la factibilidad de los
resultados obtenidos, es el cdlculo de la velocidad de caida libre en las distancias so-
lucién. El hecho de tener una expresién para el potencial gravitacional de la Galaxia,
nos permite calcular dicha velocidad en cualquier punto de coordenadas (r,2):

Veee = (~28(r, 2)) V2 . (4.27)

Lo que se espera, es que al menos para la solucién mds cercana (primer cruce),
la velocidad de {a nube sea menor que la velocidad de caida 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 caida libre. El criterio anterior nos permite, en principio, poner restric-
ciones al valor de la temperatura del gas coronal. Es decir, cudnto tiene gue valer Ty,
para que a la distancia solucién obtenida, la velocidad de la nube sea menor que la
velocidad de caida libre.

Si las nubes vienen en cafda libre, tomando en cuenta que sélo vemos la compo-
nente en la linea de vision de la velocidad de la nube { estdndard galdctico de reposo),
¥ que hay un medio que opone resistencia a su movimiento, la velocidad observada de
la nube, debe ser esirictamente menor que la veloeidad de caida libre.

Antes de pasar al capitulo de resultados y conclusiones, conviene puntualizar los
siguientes aspectos. Hasta aqui hemos desarrollado un modelo para la distribucién del
gas coronal de la Galaxia, suponiendo que se trata de un gas isotérmico y en equilibrio
hidrostético. Este modelo y el andlisis de la presién hidrodindmica que actila sobre
las NAV, nos ha permitido construir un modelo para la presién externa a la que estdn
sometidas las NAV. Por otro lado, s partir de los datos observacionales que se tienen
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de las nubes, hemos podido establecer un modelo para la prision interna de las mismas
como funcién de la distancia y suponiendo que estian en equilibrio de presidn, quercinos
encontrar las soluciones de la ccuacion 4.23. Esto deterinina, la o lus distancins en
las cuales las NAV pueden estar en equilibrio de presion. Finalmente hemos deserito
dos criterios que nos permitirdn establecer de alguna manera la plausibilidad de los
resnjtados obtenidos. En este momento, y a partir de la ecuacién de equilibrio (ec.
4.23), podemos decir que nuestros pardmentros libres son: la temperatura del gas
coronal y la presién térmica en la vecindad solar. De estos valores dependerédn, no sélo
las distancias solucién obtenidas sino también la congruencia del modelo hidrostatico
para la distribucién del gas coronal (ver sec.3.3).
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CAPITULO V

RESULTADOS Y CONCLUSIONES

5.1 DESCRIPCION DE LOS CALCULOS

En esta seceidn, deseribiremos la manera como se han calculado en primer lugar,
los cruces de las curvas de presién interna y presion externa para cada nube, y a partir
de aki, las masas, los tiempos de relajamiento {ver sec. 4.4 ), la velocidad de caida libre
en cada distancia solucion, la escala de altura de la distribucién de presion al interior de
la nube, la escala de altura que llamaremos externa, que fue discutida en la seccidn 4.4
y que nos dice qué distancia ha de recorrer la nube, en la direccién de la visual, para
que la presién externa cambie apreciablemente. También calcularemos los cocientes
de presidén térmica externa a presion hidrodindmica y finalmente, sélo para comparar,
calcularemnos las distancias a las cuales estas NAV podrian ser objetos autogravitantes
y en equilibrio.

Todos los cdlculos se realizaron mediante un programa de computacién el cual
busca primero la o las distancias solucién de la ecuacién de equilibrio 4.23 (ver sec 4.3).

2rNm(0.1419) A V?
De

donde, y & partir de aqui, /V es la densidad de columna de 4tomos de hidrogeno inferida
a partir de la linea de 21 cm, m es la masa por particula en el interior de la nube
{m =1.2Tm,), AV es el ancho total a potencia media de la linea de 21 cm dentro de
la nube y @ es el tamafnio angular total observado en radianes a menos que se espicifique
de otra manera. Todos estos valores aparecen en la tabla 5.1 para cada nube y poy(r, z)
esid calculada con la ecuacién 3.23.

= ﬁc:rt(faz)vcz;r + Pc:t(’vz)cgc ) (4.25)

La forma como hemos asaciado coordenadas (r,z) para cada distancia D (desde
el Sol) a partir de las coordenadas {I,4) de cada nube, se encuentra descrita con detalle
en el apéndice B.

Una vez obtenida la distancia solucidn, y por tanto, el valor de Ja presién externa
y el valor de la presién interna (en la base de la nubej a esa distancia, el programa
procede a calcular la derivada de la presion externa en la direceidn de la linea gue une
a la nube con el Sol es decir en la direccion D y que nos permitird calcular la escala de
altura H descrita en la sec 4.4 y con ésto estimar t.zy (ec.4.24 y 4.25 ).

Para ésto se utilizé la definicién de derivada de la siguiente manera:

dP(D) _ P(D+ AD) - P(D)
ap AD ’

(5.1)
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utilizando AD= 5pc, Asx, el txempo t,zf que Te toma a lu nube reclbxr un cambio
apreciable en la presién externa es: S :

3B(D)ja(D) ~ (4.24)
H
lext = chr . (4.25)

El tamafo total L de la nube (ver sec 4.3 y fig. 4.22) es:

DO =L =2nh (5.2)

con © en radianes. A partir de aqui, podemos calcular la escala de altura de la estrati-
ficacién dentro de la nube, despejando & de esta misma ecuacion. El tiempo que tarda
una perturbacién en recorrer la mitad del tamaho de la nube es entonces:

bigg = ————————— 5.3)

it T 0410 A VI (
Hasta aqui tenemos la distancia solucién, el tamnaifio de la nube y los tiempos de rela-
jamiento que hemos de comparar para darnos una idea de la factibilidad de] equilibrio,
ademis de la escala de altura de la estratificacién.

Ahora, la masa de las nubes serd, en principio, el volimen del sélido de revo-
lucién generado por la curva y(z) descrita en la seccién 4.2, (ec.4.10) rotada alrededor
del eje x {ver fig. 4.20} multiplicado por la densidad. Antes de continuar con el cdlculo
de la masa hay que sefialar que la manera como se asocié el valor de la densidad en la
base de la nube py a partir de la densidad de columna observada, lleva dos suposiciones
implicitas: una es que la linea de visidn es la que se muestra 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 la presién hidrodindmica disminuye cuando x aumenta,
existe de todos modos, la presién térmica como elemento confinador. Lo que se hard
entonces, es realizar la integral del sélido de revolucién, desde x=0 hasta x=10h. Cabe
senalar que el valor de la masa de las nubes practicamente es el mismo cuando el limite
superior de la integral es co 6 10h. Esto significa que pricticamente toda la masa de
las nubes se encuentra contenida en el volimen del sélido de revolucién limitade por
x=0 y x= 10k. El voliimen del s6lido de revolucién serd entonces: -

10k
|4 —/ z)dz (5.4)

y la masa sera:

Mp=m= /;mh yz(z) - p(z)de (5.5)
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10k : J
M= 4h27rp0/0 e htan l(cz/h - l)l/zdr . {5.6)

A continuacién el programa caleula la distancia en la cual la nube scria un
objeto autogravitante en equilibrio (ver sec 1.1}. Esta distancia estd dada por:

D - 15(0.1419) A V?
¢ rGNmQ ’

con O en radianes y G es la constante de gravitacion universal.

Finalmente el programa calcula el cociente de presioén térmica a presion hidro-
dindmica, el valor de la densidad externa y el valor de la velocidad de caida libre para
cada distancia solucién. Ademés, una vez fijados los valores para la presién en la ve-
ci. dad solar y para la temperatura del gas, el programa calcula el valor de la presién
del gas coronal en infinito para poder compararla con alguna estimacién de la presién
intergaldctica y establecer la factibilidad de la suposicién de que el gas coronal estd en
equilibrio hidrostético.

Los primeros resultados obtenidos, son para una presién en la vecindad solar
de Po=1 x 1072 dn cm™2 (Spitzer 1978). Obviamente, para cada temperatura del
gas coronal, el valor de la densidad en la vecindad solar serd distinto y por tanto, el
valor de la presién hidrodindmica también:

Fo
Po = &7 (5.8)

donde C representa la velocidad del sonido en ¢! gas coronal suponiendo una masa por
particula de:
mge = 0.608m,

que resulta de suponer una abundancia de diez étomos de Hidrdgeno por cada dtomo
de Helio y suponer que ambos elementos estdn completamente jonizados.

Con el valor para la presién antes mencionado, se hizo variar la temperatura
tomando los siguientes valores: T = 1.5x10° K, T=25x10% K v T =38.5x 108 K.

También se utilizaron los valores para Pg y T sugeridos por Shapiro y Field
{1976}, en base a su modelo de fuente:
Pe=276x10""% din cm®

T=126x10® K
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Shapiro y Ticld concluyen que el gas coronal puede ser el responsable de la
radiacion de fondo de rayos X svaves (0.25 Kev) y de las Hneas anchas de absorcién
del Oxigeno VI, si los valores de la presién y la temperaturs son los mencionados
anteriormente y si el mecanismo de enfriamiento del gas coronal consiste en un proceso
convectivo.

Algunos de los resultados que esperamos son los siguientes:

1) Que las distancias solucién sean parccidas para todas las NAV de la muestra,
ya que al menos en proyeccién parecen estar conectadas formando un complejo. Aunque
el hecho de que la densidad de columna varie hasta por un factor de diez entre el valor
minimo y el méaximo, hace suponer que las condiciones fisicas al interior de las nubes
no son muy parecidas. )

2)Que el tiempo {iy < Lo (ver sec.4.4) ¥ que la velocidad de las nubes respecto
al estdndard galdctico de reposo sea, al menos para alguna de las distancias solucidn,
menor que la velocidad de caida libre en ese punto,

3}Que el valor de la presién en infinito sea menor que el valor de la presién
intergaldctica, para que el modelo sea congruente con la suposicién de que el gas coronal
se encuentra en equilibrio hidrostético.
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5.2 RESULTADOS

En esta seccién 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. Cohen (1982), sc eligieron
las 18 nubes mejor observadas y con un indice de confiabilidad alto. En realidad no
hay ninguna razén especial para haber elegido esta muestra, excepto que es ¢l dnico
reporte que contiene todos los datos de cada nube, necesarios para realizar los célculos
(ver sec,4.3).

En la tabla 5.1 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 ! b Veir Vegr AV, N 58y,
(o) () kms™t kms! kms! 1019 em=? (o)
1 165.3 -42.5 ~303 -261 37 12 0.8
2 1704 -38.7 ~225 -195.7 34 1.3 1.1
3 160.7 —48.2 -308 -256.4 28 L5 0.1
4 157.9 -46.6 -321 -262.8 36 1.6 0.7
5 168.8 -48.8 289 -260.2 27 1.6 11
6 173.5 ~41.2 -235 -215.8 39 1.8 1.0
7 156.2 -45 -303 -238.8 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
i1 162.9 -46.5 -302 -256.5 2 4.2 1.2
12 162.7 -43.3 ~-336 -287.3 25 7 08
13 160.9 -44.8 -331 ~278.8 30 7.3 10
14 161.6 ~43.8 -337 ~285.7 32 74 0.8
15 1645 -44.2 ~282 -239.0 33 99. 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 29 141 1.0

Tabla 5.1. La primera columna es el nimero de cada NAY que utilizremos para identificarlas en la
discusién que sigue. La segunda y tercera columnas son la longitud y la latitud galdcticas respectivamente. La
cuarta y quinta columnas son las velocidades observadas respecto al eastdndard local y al estAndard galctico de
reposo respectivamente. La sexta columna es al ancho total en velocidad a potencia media de la linea de 21 em.

La séptima columna es la densidad columnar de partfculas y la octava columna cs ¢l tamafic angular de cada
nube.

_’ll_



En la tabla puede verse que la muestra cstd acotada en longitud galdctica por
156° < ! < 170° y en latitud galdctica por —48°.8 < b < —39°.7. Los tamafios
angulares van desde 0°.6 hasta 1°.1. El ancho total & potencia media {FWHD), va
desde 18 kms™! hasta 45 km s™). Las densidades de columna estin en el intervalo
entre 1.2x10}% cm—? y 14.1x101% ¢m ™2,

En la tabla 5.11 presentamos los resultados obtenidos de hacer los caleulos pre-
sentados en la seccién anterior, para cuatro temperaturas distintas del gas coronal ¥
dos valores distintos de la presién en la vecindad solar.

Antes de presentar la primera tabla de resultados, conviene hacer una breve
discusiéon acerca de las distancias solucién.

De la figura 4.24 se puede ver que si la temperatura aumenta, la pendiente
de la curva de presién externa disminuye, de manera que lo que se espera es que las
soluciones cambien al cambiar la temperatura. El puntio importante es que no siempre
habrd las tres soluciones que aparecen en la figura 4.23. De lo tnico 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 existiran. Donde por primero y segundo
nos referimos al mds cercano y al intermedio de la figura 4.23. Si la presidén interna es
muy alta, la curva de presion externa estaré siempre por debajo de la curva de presion
interna y por tanto, no existirdn las dos primeras soluciones (ver fig.4.23).

Lo que queremos dejar claro, es que los resultados que aparecen en las columnas
de las distancias solucién (Tabla 5.1 (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-
terfsticas de cada nube.

Como ya fue discutido en el capitulo IV, la presién interna de las nubes es muy
sensible al valor de la densidad de columna, al tamafio angular y al ancho de la linea.
Por ejemplo, la nube 157.9-46.6-321 (ntmero 4 de la tabla 5.1), tiene una densidad de
columna pequefia (1.6 1019 cm“2), sin embargo su tamafio angular es pequefio también
(0°.7), lo cual implica una densidad volumétrica grande. Ademds el ancho de la linea
es relativamente grande (36 Km/s). Si comparamos esta nube con la 168.8-48.8-289
(ndmero 5 de la misma tabla) que tiene el mismo valor para la densidad de columna;
el tamafio angular de esta dltima es mayor (1°.1); por tanto, la densidad volumétrica
es menor y como el ancho de la linea es mucho menor (27 Km/s), el resultado es que
la curva de presidn interna de la primera sélo cruza una vez la curva de la presién
externa, mientras que para la segunda, las curvas se cruzan tres veces. Ambas tienen
velocidades (egr) y latitudes parecidas, lo cual nos permite hacer la comparacién.
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TABLA 5.11°

DISTANCIAS SOLUCION OBTENIDAS

Pe=1.x10"1% din cm2

T=1.5x10% K

Pe=1.x 1072 din em~?
T=2.5%10°K

NAV DISTANCIAS SOLUCION  (kpe) DISTANCIAS SOLUCION  (kpe)
1 4.1 145 2370 4.2
2 4.5 13.3 2380 3.8
.3 2.4 24.3 1930 3.0
4 3470 8.5
5 1.1 49.0 1120 1.6
: 4340 17.4 79.5
7 5320 260.3
8 2.2 26.8 1770.0 2.6
9 a1 14.4 2400 4.1
- 10 4530 190.6 .
4420 23.0 53.7
12 7670 475.3
13 7240 437.0
14 10120 670.5
15 15280 1040
16 19110 1380
17 36940 2680
18 18410 1260

Poo=6.48x10716 dn em™?
np=4.83x10"% ¢cm™?

Poo=1.22x10"1 dn cm™
ne =2.80%10"% ¢cm~3

Tabla 5.II% Contiene los resultados para dos temperaturas distintas con el mismo valor para la

presién del gas coronal en la vecindad golar. En la parte inferior aparece el valor de la presién del gas coronal en
infinito y el valor de la densidad de partfeulas del gas coronal en la vecindad solar.
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TABLA 5I1*

DISTANCIAS SOLUCION OBTENIDAS

Q0 ~1 O O i 0O B

Po=1.x10"%2 dn cm™? Pg=2.76x10"1% dn e~ ?
T=3.5x10% K T=1.26x10% K
© NAV DISTANCIAS SOLUCION  (kpc) DISTANCIAS SOLUCION  (kpc)
45 0.650 37.4 3050
4.0 o 0.670 36.0 3120
3.4 0.511 45 .5 2490
7.8 1.0 26.3 4460
1.8 0.301 67.71 1450
10.5 15 18.5 5640
16.7 1.9 14.7 6860
3.0 0.481 47.6 2300
9 4.4 0.660 37.1 3110
- 10 12.7 1.6 17.6 5830
1 12.1 1.4 19.3 5680
12 73.2 9780
118 52.6 9250
14 175.8 12890
15 302.3 19670
16 434.9 24370
7 881.2 47470
.18 375.0 23790
Poo=4.30 107 dn em™? Poo= 4.42x10718 dn cm™2
T5=2.07x107% cm™3 ng =1.59x1072 cm™3

Tabla 5IIb.Conticne los resuitados para las temperaturas 3.5 X 108 Ky1.26X 106 K La primera

con una presién en la vecindad solar de 1.X 10"]'2 dn cl:n'_-2 y la segunda para una presién de 2.76 X 10_12 dn
em™? en Ia vecindad solar. En la parte inferior aparecen los valores para la presién en infinito del gas coronal
y para la densidad de partfculas del gas coronal en la vecindad solar.
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El punto importante es que ¢l hecho de que existan una, dos o tres soluciones
depende tinica v exclusivamente de lu combinacién de los pardmetros antes menciona-
dos. Otro ejemplo es la nube 168.4-42.6-258 (nimero 18 de la tabla 5.1} que tiene la
mayor densidad de columnna de toda la muestra (14.1 x 10" em™ 2} sin cuwbargo su
tamafo angular no es el menor (1°.1) y tiene un ancho de linea relativamente pequeiio
{29 Km/s). Todo ésto produce una distancia solucién mucho menor que la que se ob-
tiene para la nube 160.1-45.7-332 (ndmero 16 de la tabla 5.1) que tiene una densidad
columnar de 10.5 % 10'® em™2, pero un tamafio angular menor (0°.8) o sea densidad
volumétrica mayor y un ancho de linea también mayor (36 Km/s). Sin embargo la
nube 16 tiene una velocidad (egr) mayor que la 18 lo cual implica en principio una
presién hidrodindmica rnayor. Declinos en principio porque la nube 16 se encuentra a
una mayor altura sobre el plano entonces el medio externo es menos denso que para
la nube 18. Todo lo anterior significa que los resultados cstdn sujetos a todas las com-
binaciones existentes entre los pardmetros observados. Sin embargo, si partimos de
la suposicion de que este conjunto de 18 concentraciones individuales son parte de un
mismo complejo de NAV, lo que esperamos es que las combinaciones existentes sean
las adecuadas para obtener distancias parccidas.

En la Tabla 5.11¢, de las tres primeras columnas ( T=1.5x 108 K) se puede ver
que las nubes que tienen distancias solucién parecidas, son aquellas seis nubes para las
que aparecen tres soluciones, ésto las coloca:

1.1 Kpe < D <45 Kpc

tomando para todas la primera solucién. Sitomamos de este mismo grupo el segundo
conjunto de soluciones:

13.3 Kpc < D < 49.0 Kpc

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

1120 Kpe < D < 2400 Kpe
Las doce nubes restantes se pueden dividir en tres subgrupos:
a) las que se encuentran entre:

3.4 Mpe <D <53 Mpe
(5 nubes)
b) las que estarian entre:

7.2 Mpe < D <10.1 Mpec
(3 nubes)
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)y finahmente las que estarian entre

Mpe < D <.36.94 AMpe
(4 nubes),

?
Fn resumen las soluciones de equilibrio de toda la-muestra cstasion en el inter-
ralo 1.1 Kpe € D < 36.94 Mpc, que resulta ser demasiado extenso.
Para la signienfe temperatura {T-:2.5% 108 K), s8lo hay dos unhes (nfimero 6
y 11 de la tabla 5.1) pora lus cuales existon lres soluciones ¥ gue para b te '

anterior sélo tenfan woa,

Lo que ocurre on este caso, (nube 6) ¢s que para T=1.5x10% K la pendiente
de la presidn externa es mayor que para la signiente temperatura, de e nera gue para
distancias coreanas, I curva de prestdn externa (Que fnicia por debrjo ade presion
interna) decac mids rdpido que l de presion interna y no se cruzan, Ve distancias
mayores, el comportamicnto de las pendientes eambia. La curva de pre-idn externa se
aplana y lIa curva de presidn inlerna cruza la de presidn externa en D4400 Kpe.

5

La razdn de ésto o3 que Ju pendiente de la presidn {éruiea «'».fu“wn o de la
densidad externa {51 hablanes de presion hidrodindmica) s proporcions1 al fiverso de
la velocidad del sonido en el gas coronal v a la devivada del pofencind - 2 la dlzeecidn

I8 3 i
de la visual. Tsto quierce decir que al awmentar Ta temperatura la pendicte canbia,

Veames, la ccuacidn para la densidad es:
2 ; 2
plD) - pg ef9/C g HDNC
v su derivada:

dp(D) bo/C 2,do(D) a(p)/ct
ke g e (-1/¢%)- ‘e
dD aD
Si la te tur: nta, G aument fo tanto, la exponencial

1 la temperatura aumenta, aumenta, por fo tanto, la exponencial {que siempre es
mayor que 1) decrece mas lentamente, pero ol factor { ~1/C?) es wenor. Bs decir,
hay una competencia entre cstos dos factores de modo que el valor d- la pendicnte
dependerd de cudl de cllos domine, porque ademds la derivada del poter il cambia al
cainbiar la Jdistanicia solueidn.

Cuando se aumenta la temperatura (2.5 100 K}, Ia pendiente Jde la enrva de
presién externa disininuye. De manera que pare distancins cercanas, la presidn externa
no decae rapiduamente y la curva de presidén interna lzL encuentra para Ukmum.ls rela-
tivamente cercanas, Dsto se muestra en la figura 5.25 donde sc ve Ya cu:va de presidn

interna y_ los curvas de presidn externa para estas dos temperaturas,
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: Fig.5.25.Gréfica de presion externa (para dos temperaturas) y presidn jotersa prra la NAV 173.5-
i I ¥ P ¥ I
o 41.2-235 {nube 6}, Se puede ver gue al awnentar la tauperatura aungue 1a predén duininnye Ja pendiente
R di(v‘ninuyc y alcanza a cruzar Ja curva de presion inlerna en distancias cercanas, Tn cirobio para To21.5 2 1()6}\’
' 1a presidn ¢s mayor al principio, pero la pendicute también y no alcania a cruzar ta curva de Py cn distancias
3 Iy Y I o, | 1 ¥ tnt
[ cercanas,
et
; Bl hiccho de que para esta misma temperatura (253108 K) para las NAV 1, 2,
i .
' aparcu C5 lanl cercanas 1 aparezca 1 Juna otra soh Cl(l)
3, 4,5, 8 y 9 aparczcan soluciones tan 188 ¥ 110 zca ninguna ot hicidn,

puede indicar alguna de las signientes tres posibilidades:

a) La curva de Poyy foca tangenciahnente a la de presion interna para ésa
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distancia sokucion, y en ese caso debemos esperar otra solucién para distancias mis
lejanas,

b} Ta curva de Py cruza tres veces la de presién interna y lo que debe estar
sucediendo es que Ja curva de presion externa en efecio ciuga la de presidn interna pero
como su pendiente es menor, o segundo conce se levard a cabo mucho m#as Yejos, La
distancia maxiina hasta donde se hused un cruce fue de 75 Mpe, Hasta esta distancia
no se encontrd ninguna otra solieidn.

¢) Bxiste solunente un cenee ya que prede suceder que facurva de Py cruce
la de Ppyy vy no vuelva a ocurrir ofvo eruce debido aque despuds del evuee, 1a curva de

inl 1 i 3
P;,, decaipa s ritpidamente a cero que Ya de Py a su valor Hiite,

int Y i 1 et

Las tres posibilidades consideradas anteriormente, son vilidas para todos agque-
Hos cusos en los que sdlo aparezea una solucidn, en cualquiera de las eolnmnas,

: . 5 yr . ) .

Tara este segundo valor de la teruperaturi (2.5%10° K}, el intervalo de solacio-

nes se extivnde:
1.6 Kpe <D <26 Mpe
que signe siendo demasiado extenso.
Para el siguiente valor do la tewpesatura (3.5 108 K) «8lo aparcee vna solucidn

para cada nube y las primneras 11 nubes (densidad de colimma menor) se pueden asociar

en el intervalo :
1.8 Wpe< D <127 Kype
Mientras que las siete nubes restantes se pueden quizéd dividir cn dos sub-grupos:
52 Kpe < D < 176 Kpe (3 nubes)
y otro:

3024 Wpe < D <2231 Kpe (4 imhes)

Querainos hacer notar que para csta ternperatura (3.5:-\'106 KK), los primneras
once mibes podrian formar uno o dos complejos. Los tamafios oblenidos para estas
once nubes a estas distancias solucién aparecen en la Tabla 5.11L
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NAV " IDENTIFICACION TAMARNO (pc)
1 -42.5-303 63.2
2 -58.7-225 5.0
3 -48.2-308 41.5
4 -16.6-321 06.3
5 -48.8-289 36.1
6 -41.2-235 105 183.6
T -45-303 16.7 175.0
8 -41.9-275 3.0 31
9 -46.3-274 4.4 1.6
10 -39.7-217 C1aa 243

i1 -46.5 -302 121 ) ‘253. .

Tabla B.I1TL. Los tewniios de las NAV (tercera cohimna} sun de contenas de pe, wicntras que las

diferencias en distancias son de hacta decenns de Kpe. Felo significa que estarfan muay separadas unas de otras.

Cotno se observa, los tamaidios son a lo mds de centenas de parsces, mientras que
las distancias difieren hasta por decenas de kiloparsecs, cs decir, estarfan demasiado -
scparadas unas de otras. Lo cual no es muy aceptable si de alguna manera se picnsa
en un origen commin para todas ellas.

Si de entre estas misinas once nubes toinamos ahora las seis nubes cuya distineia
es menor que 7 kpe y las alincamos entre 1.8 ¥pe v 4.5 kpe, la separacion media entre
una y otra seria de ~470 pe, que es hastante grande tomando cn cuenta que los tamanos
estdn entre 31 pe ¥ 75 pe. Cabe preguntarse si estas seis nubes estidn muy dispersas en
latitud y longitud galdctica o si por el contrario su posicidn galética es similar, En la
figura 5.26, presentamos dos grificas. Una de distancia vs. longitud y ofra de distancia

vs. latitud.

Las cinco nubes restantes estarfan en el intervalo entre 7 Xpe y 17 Kpc. De las
sicte nubes restantes de la muestra cornpleta hablaremos mds adelante.
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Pasuremnos ahora a analizar los resullados obtenidos de tomnar los valores de
Shapiro y Ficld (1976) para la presién y la temperatura.

Lo primero que se observa'es que las primeras once nubes ticnen fres soluciones
cada una cuyos intervalos son: )

Para et primer cruce:

0.301 Kpc < D < 1.9 Hpe
para o segundo:
14.7 Kpe < D < 067.7 Kpc
y para el tercer cruce:
145 Afpe << D < 6.8 Afpe
Bstos resultados ticuen una primera ventaja sobre los de la columna 3 ¥ es
que para las primeras 11 nubes, ¢l intervalo de las primeras distancias solncidn se ve
reducido por un factor de 9 ¢n comparacidn con ol obtonido pare ks minmas once nubes

y con la temperatura de 3.5x10% K .

Los tamanos de las nibes apareren en la tabla 5.0V,
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TABLA 5.1V

DISTANCIAS Y 'I‘A"MAl.\'IOS PARA LAS PRIMERAS 11 NAV

D {kpc) TAMANO (pec
1 -42.5-303 0.650 0.1
2 ~38.7-225 0.670 12.8
3 -48.2-208 Q.511 G.2
4 -46.6-321 1.0 12.3
5 -48.8-289 0.301 5.8
6 -41.2-235 1.5 25.8
7 -45-303 1.9 0.0
8 -41.9-275 0.481 5.0
9 -46.3-274 0.660 9.2
10 -39.7-277 1.6 301
11 -46.5-302 1.4 20.0

T
i
i
i

Tabla 5.1V . Se muestra el primer conjunto de distuncias saltcibn y los tainsines de las subws, Bl
intervalo de distancias s menor que el obtenido para T 3.5 100 K poer un factor de 9 v el intervalo pora los

tarnafios es casi nueve veces mener que el olitenido para Ia temperadura anterior.

Tomemos ahora las ¢eis nubes cuya distancia solucidh mds cercana os enor
que 1 Kpe y las alineamos cntre 0.301 kpe y 1 kpe, la separacion promedio entre cllas
serfa de ~138 pec.

El intervalo de distancia para las cinco nubes restantes, se ha visto reducido
por un factor de 10 respecto al obtenido para T+:3.5x% 10° K.

A continuacién mostramos las grificas de latitud y longitud vs. distancia para

. . e oy
estos dos subgrupos de nubes con los valores obtenides para I'=1.26% 10" Ky Pg=1
% 10712 dn cm™? (fig. 5.27).
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Lias primcras sels nubes estdn mids juntas en latitud que en longitud, mnientras
que las Wllimas cineo cubren casi todo el intervalo de longitudes y Intitudes, BEsto quizd
indica que ¢} subgrupo de scis nubes estén en efecto asociadss formando un complcjo.

El intervalo para la segunda distancia solucidn es:

»

4.7 Kpe < D <877 Kpe

y para la tercera solucidn es:

1.45 Mpe < D < 6.8 pc

Es inferesante hacer notar que la nube para ln cual la princra distancia solucion

(nmim. §) es la wmenor en todo ol intervalo, resulta sor In misma para la eual, In segunda

distancia solucion es la muyor en of utervalo de sepundas soluciones. A M mversa, la

aube 7 cuya pritnera distaucia solicidn os I mas lcjoua del primer intervalo rusulta
tener la menor distancia solucion en ol segundo intervala,

Los resultados obtenidos en la cuarta coluinna, son los que )'n(‘jm‘ satisfacen

s detalle wnfes de pasar a

s salucion

nuestras cspectativies y nos dedicarcmos & anelizarlos con s
discutir los resullades obtewides para les Glhinns siete nuhes cuyas distaneds

son aproximadamenie entre 2y 4 drdenes de magnitud mayvores que los de s pritneras
) A Y

once nubes {primera y segunda solucién).

Es en este momento cuando ntilizarermos los eriterios que foeron discutidos en
la seccién 4.4, En la siguimte tabla (5.V) presentamos pura este conjiunto de ouce
nubes las tres distancias solucidn de cada una junio con ¢l tamano, la velocidad de
caida libre en cada distancia solucidn para casnpararia con la velocidad observada, los
tiempos de relajatiento £ ¥ty (vor sece. 4.4}, el cociente de presidn hidrodindmica
a prosidn térmica que es en realidad ol cociente entre la velocidad de la nube (egr) v
la velocidad del senido en ol gas coronal y que es una constante pura cada nube no
irporta en qué distaneia estemnos interesados. Lo primero que se ve os que la veloeidad
de caida libre es al menos un factor de 2 mayor que la velacidad observada para las
dos primeras distancias solucién, In la tercera distaneia solucién la velocidad de caida
libre es cuatro veees menor que la observada. Es decir, si vienen en caida libre ticnen
que haber tenido una velocidad inicial distinta de cere.

Respecto 2 los tiempos de relajamicnto | lo gue esperdbiainos era 1, < ley
de modo gue la nube pudicse recuperar su estado de equilibrio #nie wna perturbacién
producida por un caunbio en la presion externa.

Para la primera distancia solucidn, todas pueden estar en equilibrio bajo las
condiciones de este criterio.

Ahora, para la segunda distancia solucién, fopy < 1 para las once nubes, sin
cmbargo Ja diferencia es a lo més (nube 10) por un factor de 1.5. Cabe recordar que
fez1 ha sido ealeulado suponiendo que Ia velocidad de la nube es constante 2 lo largo del
recarrido de la escala de altura externa (ec. 4.24 y 4.25), lo cual ¢s una suposicién fuerte

- 84 -



sobre todo si la cseala de altura es grande porque, seguramente la nube se ird frenando
y quizd alcance una velocidad terminal que no sabemos si es la velocidad observada.
Ademds s1 la nube se frena, la presién hidrodindmica puede disminuir (depende de
cudnto ammente la densidad externa, recordar que vienen acerciéndose) y por lo tanto,
la pendiente disminuye y la eseala de altura aitacnta. Con lo enal £y anmenta y se
vuelve mayor que tp, dado gue a medida que fa nabe avanza su tamafio disminnye,
Este cs solamente un andlisis cualitativo de lo que puede suceder porque en sentido
estricto las pendientes y la escala de altura externa son funciones del tiempo.
Respecto a la {ercora distancia solucidn, la inica condieidn que se saiisface o5
la que se refiere a los ticmpos de relajoiniento y esto se debe a que en esns distaneias Ia
curva de presién externa ya estd muy aplanada y entonces la escala de altnra H ex muy

grande. Asi, podemos decir que vinicamente para las dos pritneras distancias sohicion

se satisfacen las condiciones iinpuestas por los dos eriterios diseutidos en ti seccion 4.4,
Ademds el intervalo de las primerns distancing solucion oz consistente con los
medelos de origen galdctico v ¢l scgundo intervalo con los madelos de origen extra-
galdctico {ver scc. 1.7).
Antes de pusar a analizar las siete nuhes cuyas distancias solucidn son demasiado
grandes, presentaremos la tabla 5,VI que conticie ademds de lag tros disinncias solueidn
“e las primeras 11 nubes, la distancia en la cual serisn objelos antogravitantes (D,),

1. masa a eada wna de estas distancias y lu Jensidad total de particulas por em®,

Rdpidamente se ve que las distancias cn lus cuales serfan objefos sutogravitentes son
mucho mayores incluso que la solicidn mids lejana. Tambidn puede observorse que el
cociente entre la presion hidrodindinica y la presion térmica reafivina nuestra suposicion
2 que la presién importante, comnoe mecanizino confinador es la presion hidrodindimica,
Ahora pasaremos a analizar las Wltimas sicte nubes de la iabla 5.1. Lo pritnero
0 observarmos cs que son las mibes de mds alta densidad y que ¢l intervalo de distan-
w1 solucidn es de 9.2 Mpe < D < 47.5 Mpe. Este intervalo cubre aproximadamente
72 *pe que es un factor de 5 mayor que el intervalo de terceras soluciones para las pri-
i as once nubes, lo cual nos hace descartar la posibilidad de que las 18 nubes formen
u;- - nico complejo cuyas distancias irfan de 1 Mpe < D € 48 Mpc, por ser demasiado
exienso.
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TABLA 5, V

DATOS OBTENIDOS PARA LAS PRIMLRAS 11 NAV DE LA MUESTRA

V:qr Tut

pe kin 8™} ks ! 106‘ afiog 10%fi0s

9.1 539 201 25 0.3 3.9

522 350 14.6 19.2
1o 3080 42586 52 v TOXI0Y 15103 N
2 0.670 12.8 530 1957 5.05 0.51
2 36.0 691 303 20.3 27.0
2 3130 o091 51 . naexi0®  24x10% B
3 0511 6.2 541 2584 2.7 0.3 3.01
3 45.5 556 373 174 27.0
3 2400 &40 58 3.0t neepe®
S W\ R F 538 2328 2.7 0.4 4.0 -
4 26.3 321 420 109 12.1
4 4460 54489 43 . RISk 20510 ., R
[ D01 5.8 543 2002 08 0.3 $.97
5 67.7 1300 331 . 237 5.6
5 450 27888 06 1,101 145103 . B
[ VT 25.8 53177 2158 45 0.9 278
6 18.5 323 443 . 142 n 2
6 9640 93436 386 PN TS T (] o
i il 14 IR 528 23588 3.9 ()9 3.34
7 14.7 153 150 0.3 6.7
7 6300 71837 35 2.2:100  31x10% R
8048 T T 0T TN 4353 R 0.3
8 4.6 4908 368 2 .
8 2300 24085 60 I, § B %13 U L,
3 0.66 9.2 530 2435 3. 05
9 37.1 518 391 17.4 29.4 .
9 3110 4428 82 ST 1 R il [V .
10 16 30.1 530 2463 3.3 1.18 9.55
10 17.6 337 446 9.82 13.1
0 5830 128 88 .. o LA4Bx
i 14 30 532 256.5
11 19.3 405 441

11 uGSO

'l:\‘\i Vd

118082 38

Tint

Piaf/Pler

. .

Tabla 5.V. Para cada una de las tres distancias soluci6n obtenidas con los valores de Shapiro y
Field, se presentan los valores que permiten establecer Ja factibilidad del equilibrio mediante los dos criterios
discutidos en la seceién 4.4. Ademds se presenta el valor del cocionte de presién hidrodindmica a presién ténmica.

Es interesante cbservar que para la mayor parte de extas NAV la PJid es entre 3 y 4 veees mayor gue la Pler.
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Tn fa tabla (5.VID), presentarnos cstas siete nubes . En la primera columna
aparece la distancia solucidn, ¥ en la segunda, la distancia a la cual ya podrfan ser
objetos autogravitantes. De fa tubla e observa que algunas de ellas podrian ser au-
togravituntes a distancias wenores que si las suponemos en equilibrio de presion; en
particular las nulies 15, 16, 17 y 18, lo que os de csperarse yo que tenen las mayores
densidades Co cohimmna de toda la wmestra ¥ seguramente su energfn gravitacional a
estas distancias s¢ vuehve mils 1mpor’t<mte qno su energfa térmica interna. De cualquier
no

manera, cst:xs d? tancias implicsn que serfan objetos, no solunente extragaldcticos
3, las velocidedes obszervadas no son

que estarfan fuere del Grupo Local ¥ en este cis

consistentes con las prodiches por of flujo de Hubble para eetas distuncdas {adonds de

ser negativas son danasindo altas),

Hasta ahora, Ia tnica caracteristica que comparten vs ote nubes, es su alta
densidad colummar. En la siguiente fignra (f10.5.28), e siueztran la depsidad eolumnar
y la distribucién en longitud y lutitud pava toda la muestra, Es interesante nolar que
estas sicte nubes porccen estar nuy Juntas en latitud, lo cual pucde interpretamse de
dos mmancras: a) Que estdn realimente conectadas espacialinute y lus dirtaneiag entre
eollas son pequefias, lo cual mlphcnrm que tendrian que estar a distancias parecidas y
ésto contradice nuestros resultados. b)Y Que estiéin a distancios inuy grandes de nesotros
i

de manera que, aunqgue estén muy =eparadas entre sf, of reanltado seiin oo vicinedin

angular muy pequena. En ermbos cosos, las tendrfamos agrupadaes en latitud y en
longitud donde también parecen estar agrupadas. Todo lo anterior aunado a su alta
(=] (=]
densidad cohunmar son caracteristicas que las distinguen del resto de la mmuesira, cuya
distribucién en latitud y longitud no sugiere ningidn tipo de acumulncién significativo.
v . =]

- 8T -



TABLA 5. VI

ALGUNAS CANTIDADES INTERESANTES

PARA LAS PRIMERAS 11 NAV

3]

Lkpe Mpc
H 0.650 128 2.37
1 a7.4 7.7%108
1 3050 e . B0 )
2 T TTTTtueid T T S | 5.1
2 36
2 ..3150 S , -
T 0511
3 45.5
3 200 e
Y e ]
4 26.3
4 4460 . S
§ 0.301 i
5 67.7 . 6410
5 W50 e 3xef o
[ . 74 28.5
6 18.5 £.4x108 .
0 5640 oAt amaet
7 1.9 58 24 2.38
1 14.7 1.3x10% 0.3
( 6860 et X108 egx107d
- 1) N 1 152 103
8 176 14.7x10% 0.1
8 2300 T LIS UL 5 13 | (L
9 0.66 24d T 53 5.8
9 37.1 m.smgﬂ 0.1 .

Lixaod o n2xront

?o flul s T TR T 2701
10 17.6 8.3x10% 0.2
10 5830 — B 0.2x 108 5.6x104 B
1i 14 {1 §0.4 2.8
11 19.3 16.3% 108 0.21
11 5680 7.2%1074

Tabla5. VL s notable queTa densidad de partionlas

la primera y 1a tercera solucién. Puede observarse también yue |

ser objetos autogravitantes son en promedio un factor de 8 o hasta 30 vece

suponitndelas en equililirio de presién.
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TADBLA 5 VI

DISTANCIAS SOLUCION ¥ DISTANCIAS PARA SER

OBIETOS AULOGRAVITANTES DE LAS ULTIMAS 7 NAV
L4

D Dy

Mpe Mpc
12 9.8 13.1
13 0.2 10.8
14 12.9 15.2
15 19.7 9.7
16 24.4 13.6
17 47.5 13.6

18 23.8 5.2

Tabla 5.VII . Se muestran las distancias solucién {regunda columna) y las distancias en las cuales
estas NAV pueden ser objelos autogravitanivs. Hay cuatro casos {nubes 15, 16, 17 y 18) en los cusles ¢ mds
factible que sean antogravitanies que confinadas por piusion oxtoma. Ba o fres covos restantes, Ja situacién es
a la inversa, En cualquier caso ambas distancias son demnasindo grandes para las velocidades de acercamiento

observadas,

A continuacidn mostramos una grifica de densidad columnar contra ancho de
la liuca. Lo quc sc csperarfn os gue las nubes con mayar densidad de columna, tu-
viesen anchos no muy grandes, sin embargo lo que se observa ¢s que no hay ninguna
corrclacién.
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En la siguiente grafica (fig.5.30) mostramos la distribucién de la densidad co-
lumnar respecto a la longitud y latitud galdctica.
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Finalmente mostraremos (fg.5.31) una griafica de longifnd ‘galdctica contra dis-
tancia y otra de latitud conira distancia, donde nuevamente no parece haber ninguna
correlacién entre todas las nubes de la ruestra. En resumen, diremnos que las Gnicas
particularidades de estas siete nubes, son su alta densidad y su poca dispersién angular
en latitud y longitnd.
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Fig.5.31.No parece haber ninguna correlacin entre 1a posicién galdctica y las distancias obtenidas

para toda la muestra de NAV.
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Es tmiportante sefinlar gque la densidad de coluinna no solamente es alia respecto
a las demds nubes de la muestra, sino también respecto a la generalidad de las NAV.
En el trabajo de Giovanelli ( 950}, de las 799 nubes de alta velocidad que reporta,
tmicamente (32 nubes) el 4 % del total, tienen una densidad superior a 6.7 %10 %m 2,
Las otras 767 nybes, tienen densidades columnares ymcho menores,

Entre las 32 nubes antes mencionadas s¢ encventran cuatro nubes que tambidn
pertenecen a muestra mucsira v oson la 13, 15, ]7, v 18. Lo anferior ya nos perrite
reconocer que estas sicte 1mbes, no Genen coreet 2tiens ony conmines con fas NAV
en general, Otro rasgo curioso es que cnfre estos 32 nubes do alla densidied, fes cuatro
nubes que pertenecen tambidn o nuestra tuuestra, son s Gniens cuya velocidad Vg,
{en magnitud) es mayor que 222 Kin/s. De las 28 nubes restantes, 0 tienen velocidades
positivas hasta 270 Kmn/s y las ofras 22 nubes tienen velocidades negativas cuya mag-
nitud estd entre 33 Kin/s y 185 Kin/fs. Devece sor cafonces que nuestras siefe nuboes no
son solamoente pecilinres on densidad de colmnna respocto a los domds NAV, Wino gue

1{1(1.

también son peculiares en velocidad observada respecto al 4 % de alta densic

Antes de pasar a las conclusiones, discutiremos el problema de la factibilidad
del equilibrio hidrostitico para ¢l gas coronal {ver sec.3.2 y fig. 3.16).

El tratar de hacer vna estimaeidén de la presion en elinedio intergaldetico, para
poder compararla con los valores que aparceen al final de la 1abla 5.11 para cada una de
las condicioncs a la frontera, llc nnplicita la suposicién de que existe gas en ¢l espacio
entre una galaxia y olra. Ixisten nmwmerosos tralinjos en este sentido. De hecho, se
trata todavia de un 1).01)10:11 abierto que depende, no sélo de la interpreiacion de las
observaciones sino incluso de los modelos cosmoldgicos, Bl fendineno observado a partir
del cual surge toda esta discucidn, es la radiacién de fondo de rayos X y la isotropfa
que sc observa. IExisten modelos que apoyan la idea de que esta” radiacién puede
ser explicada por la interaccidn de los cleclrones relalivistus de lus vayus cdsmiicos,
con la radiacién de fondo de 2.7 K a través del efecto Compton inverso, Cowsik y
E.J. Kobetich (1972) demuestran que cste modelo ¢s incorrecto debido a importantes
diferencias entre los espectros predichios por oste tipo de modelos y las intensidades
observadas. Sugieren que existe cierta evidencia de que hay una componente térmica
en csta radiacién producto quizd de un plesma intergalictico con temperatura T =~
3% 108 K. Ficld ¥ Perrenod {1077) apuntan que las observaciones de la radiacién de
fondo de rayos X y la radiacidn de fondo de inicroondes observades son consistentes

con la existencia de un medio intergalictico gaseoso con una densidad de 0.5 pe (donde

pe cs la densidad critica para cerrar el universo) y una temperatura entre 108 Ky 10°
K. Su trabajo es reforzado por ¢f de F.E. Marshall et al (1980) donde reportan haber
obtenido el vspectro de la radiacidén de fondo de ruyos X oen zonas del ciclo wlejadas
de las fuentes puntuales ya conocidas. Concluyen que el espectro obtenido no es el
espectro tipico de objetos extragaldcticos ya conocidos y que un medio intergaléctico
caliente, uniforme ¢ isotérmico con una densidad de aproximadamente 0.36 % de la
densidad critica, podrfa producir ¢l flujo observado con una temnperatura de 40 Kev.

Ni siquiera puede afirinarse que el espacio intergalictico esté ocupado por un
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plasma con estas carscteristicas. 21 realidad, el punto de mayor conflicio es o que se
refiere a la fuente gue produce esta radiacidn. Hay quienes apoyan la existencia de un
plasma intergalictico y hay quienes apoyan la no-existencia de dicho plasina v, en este
caso, la radiacion serin producida por fuentes discretas como por ajeruplo las galaxias
Seyfert, los cuagares, ete. pero en todos eslos cosos hay hnplicaciones cosinologicas
muy importantes.

Harcemos entonces Ja s 1Lgmmxic aproximacion, La densidad eritica para cervar el

-9 .
universo es de pe ~ 1x 10 rem (M. Peitnbert 1684). Las mojores determinaciones
para la densidad total dely

el plasma intergalictico constituye Ta mitad de la densided toial, y suponemos una

so indican que gy c 02pe. ST vuponemes que alo mils

temperatura de 108 K, tendrianios una presidn intergalictica de P ¢~ 135107 “ dn

cim 2.

Supongamos zhom pora b densidud del yedio interoslictico

Pig = 0.01p,, entonces Py -~ ]‘35‘.“10" 7

a2 Pa ol prliner valor de Pya,
no existe solucién cstitica, para la segunda (T-:2.5x10% K) y tercera (T=3.0x 10° K)
columnas de la tabla 5.1, pero si existe solncion para la primera (T ,;1_0,.\1(,r K} ¥
para la cuarta (T:—:I.QG.XIOG K). Para of valor miniiio de la presion intergalictica el
comportamicnto ¢s ol misino. Cabe senalar que el valor dv fa sepunda cohnma ¢s un
poco menor que ¢l primer valor de Py de 1.35 % 107! Y dn em 2 Sin ambargo, e
valor es tan parecido que el gas tendria que expanderse una enorime distancia antes de
detenerse. Mientras que en los otros dos casos, (columnas 1y 4) la diferencia es mnyor

que un orden de magnitud y ésto himplica que el ga

s coronal aleanzard ol valor de Pyg
y no continuard expandiéndose,

Entonces los valores a la frontera de la cuarta colurnna, son los mejores no
sélo por las distancias solucién obtenidas sino porque ademas implican que el modelo
isotérmico para el gas coronal aquf desarrollado cs consistente.

T



5.3 CONCLUSIONES

Heimnos desarrollado aqui un modelo para la diztribucidn del gas coronal en la
Galaxia, suponiéndolo c¢n equilibrio hidrostdtico en presencia del campo gravitucional
galdetico. El thodelo que hemos utilizado para ol potencial os el de Allen y Martos
(1986). Este modelo nos ha permitido asociar una distancia a las NAV suponiéndolas

en equilibrio de presién con el medio externo, ¢s decir, el gas coronal. La presion que

este medio externo ojvree sobre fas nubes, no es dnicamente su presion {érmica, sino

también una presidn Jebida al barddo del miaterial que las nubes cncuentran a su peso,

Hemos encontrado como resultado iimportante, que la presion hidrodindmica es,
para Jas distancios solucidn obtenides, 3 y hasta 4 veees mayor que la presién tdrmica
gjercida por el gas coronal. Esto huplica que el elemento confinador imporiante es la
presion hidvodindrnica.

Ahora, nuestros pardinetros ibres durante todo el trabujo, han sido el valor de
la presidn del ges coronal en la vecindad solar y el valor de su temperatura. Para un
valor de P de 1x1071% din crn™?, nos hemos visto obligados a subir la temperatura
hasta 2.5530% K con ol abjeto de rodueir el intervalo de distancias solucion. Esta
temperatura parvece sor danssiado alla, s suponeiies yie ol aucho on los Hneos de
absorcion del O VI es ensanchamiento térinico ¥ que el gas coronal es el responsable

de su presencia.

Los valores presentados por Shapiro y Field {1876) nes dan comno resultado una

tervelos de les o

Hsminueid T Tos s oot obbemidos nacs
disminucion muy signiicaing en les cias solucidn obienidos para

la muestra de 18 NAV del Hamisferio Sur Galictivo a lns que hiewnas aplicado o} modelo.

it

Hemos obtenido tres distancias solucién para cada una dJde lus primeras once
nubes cuyas denwidades de columna estén entre 1.2x 1019 emn™? y 4.2 1019 ain™2, En
el primer conjunto de soluciones lus distancias van de 0.301 Kpc hesta 1.9 Kpe., Bl
segundo conjunto aparcee entre 14.7 Kpc y 67.7 Kpe.

En cstos dos intervalos de distancias, las nubes ticuen tiempo de reajustar
su presién interna ante los camblos en la presidn cxterna, de manera que cs factible
suponerlas en equilibrio.

El primer conjunto de distancias solucidn es consistente con los modelos de
istente con las distancing predichas

origen galictico para las NAV y ol segundo ¢s cons
por algunos de los modelos de origen extragalictico. Entonces, cualquicra que sea el
origen de cstas NAV existe una distancia en la que pueden cster en equilibrio de presidn.

G

Ademds para estas dos soluciones, la velocided observada s menor al menos por un
factor de 2 que la velocidad de caida libre en ese punto.

4

1l tercer conjunio de soluciones para cstas misines once nubes, lo hemos des-
cartado porque las velocidades de las NAV son mucho mds altas que la velocidad de
cafda libre en esta distancia solucion.

Las soluciones obtenidas para las siete nubes restantes, son distancias dema-
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siado grandes que las volocan fucra del Grupo Toeal, Estdn aparentornente asoéindas en
posicién galdctica {latitud y longitud) aunque sus distancias son uuy diferentes entre
s,

’ 9.6 Mpe < D <487 Mpe

. [y -y —
Sus densidades de columnna van de 7x10'% ¢ ? hasta 14,116 cm 2, que son va-
lores peculiarmente altos para les densidades de coluinna observadas en general para
as NAV. Ademids su velocidnd respecto ol calindar galictico de reposo, trunbién os
1 z i k]

peculiarmente alla comparada con Ta velocilad de otras NAV de nuy alta densidad,

Con los vilores de Shapiro y Field (1876), resulta que kr suposicién de que el
gas cotonal vstd en cquilibrio hidrostdtico, ¢s consistente con los resultados obienidas
para las cotas superior ¢ infuerior de Ja presion intergalictica. Es decir no parece haber
un viento galdctico.

Por otro lado, respecto a la aproxbmacion presentada en el Apdudice A pura
el potencial gravitacional de la Galaxia (ajuste analitico 2), podemos decir que ajusta
satisfactoriamente el potencial de Allen y Martos {1086) para radios entre 8 Kpe y 12
Kpe y alturas hasta de 15 Wpe def plano. Bs decir os wna aproximazaion atil si se ticne
fzodos en esta mona, De

la seguridad de extar trabajando con objetos que extén loc
hecho, lus distancias solucidn obtenidas para las primeres once nubes utilizando este
potencial en la ecuacidn de equilibrio, xon igunles que lus obienides con el potencial
de Allen y Martos para los valores de presidn y temnperatura propuestes por Shapiroy
Field (1076)

Finalmente sélo para comnpletar el traligo, haremwos un caleulo may aproximado

del flujo de masa. Tomarcmos una nube tipica y caleularemos ol flujo de mesa por
unidad de Angulo sélido para después mmitiplicarlo por 45 y caleular el 2.5 % de esta
cantidad, ya que como dijimoes en el capitulo 1, aproximadamente el 2.5 % del cielo
estd cublerto de NAV. Los pardmieiros de esta nube son: densidad voluméirica de
particulas n=2.85 ci™¥, distancia D15 kpe, v velocidad V=256.5 K s71. Estos
valores son tomando la primera distancia solueién de la nube 162.9-46.5-302 (ndmero
6 de la tabla 5.1). El finjo de masa obtenido suponiendo que el 2.5 % del ciclo estd
cubierto por nubes como ésta, resulta ser de ~13 Mg afio™!. §i ahora tomamos la
segunda distancia solucién D=:19.3 kpe, la densidad n==0.211 ¥ ¢l finjo ¢s de ~184 Mg
afio "}, El flujo de masa por kpe? en la galavia serfa en el primer caso de 5.1x10 9 Mg
afio " L.Que es muy parecido al estimado por Songaila (1988} de 6x 10 0 Mg afio”?
para las nubes del complejo C euyas distancias estiin entre 1y 2 kpe. Tara la segunda
distancia solucién el flujo seria de 7.3% 1078 Mg afio™). 8i Jas nubes fucsen objetos
extragalicticos que estan slendo acrectados por nuestra galaxia, Entonees, el primer
valor del flujo fx galaxia duplicarfa su mnasa en un tiempo de ~ 109 afios y cn el segundo
caso cn un tiempo de 10% afios.
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APENDICIS A

En este gpéndice, lo que haremos serd deseribir of primer intento que se hizo para
modelar la distribucién de la densidad y la presion del gas interestelar en la Galaxia,
Como se mencionéd en el capftulo 11, tratarermos de resolver la ecuacidn de eguilibrio
hidrostdtico (ec 3.12) tinicamente en la direccidn 2. Para lo cual propondremos nna

I

aproxiinacidén del campo gravitacional gelictico y woa distribueidn de densidndis con

el objeto de realivar la integral expreseda en ln vouacion 3.12 que es:

Proc [ p(lal=)ds (3.12)

Discutiremos prinero el poicacial gravitacional y su rungo de valides,
A.1 EL POTENCIAL GRAVITACIONAL

El primer intento que se hizo para nodelar of campo gravitacional de la Galaxia
como funcidn de la altura al plano 2, consistid en tratar de ajustar una expresion
analitica a la curva deducida por Qort ( 1960 ) a partir de las ebservaciones de la
distribucién de estrellas gigantes K y la companente de su velocidad en la dircecion 2.

La expresion que mejor ajusta dicha curva es:

~g(2) =065 %107 (1-¢*/B)  cms? (1.4)

donde z estd en pc y B = 438.64 pc . En la siguiente Bgura (fig A.1 } se muestra la

curva de Oort y la curva represantada por la couacién (LA) para cannparar,

Una de las primneras dificultades que se presentd con este ajuste cs su comporta-
miento asintético cuyo valor limite es 9.65 x10°? cm s™% | Esto implica que a grandes
alturas sobre el plano, la aceleracién gravitacional tendrifa un valor pricticamente cons-
tante, lo cual obviamente no ocurre. Es decir el ajusta es bueno, siempre y cuando se
trabaje con alturas z < 1.2 Kpc. Aqui vale In pena recordar que nuestro objetivo fun-
dainental cs hacer un modelo de la distribucion del gas de la Galaxia que nos permita
establecer de un modo sencillo pero realista, cudl es la presion del gas a “cualquier”
altura z del plano. Por consiguiente, no podemos utilizar una ccuacién para el poicncial
cuya validez se restringe al intervalo entre 0 y 1.2 Kype,

Después del razonamiento anterior se hizo la siguiente modificacién basada en
la sugerencia de Bloeinen (1987) de que, a partir de z:= § Kpe, g{z) comienza a decrecer
cormno una exponencial con una escala de aliura de H = 15 Kpc esto es:

g(z) ~ e para z > 6Kpc

R



ACYLERACION GRAVITACIONAL
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Fig.A.l. Comparactén entre la curva obtenida por Qort (1960} para fa aceleracién gravitaciopal y

el ajuste analftico representado por la couasién LA
El nuevo ajuste realizado a partir de esta sugerencia es:

g(z) == 109 x 1079 3/C ¢ "’/B) (2.4)

donde z estid en Kpe, C = 15 Kpcy B = 47961 Kpc. Este ajuste tiene la ventaja sobre
el anterior de que sc hace cero en infinito, pero su validez también estd restringida por
la siguiente razdén : la curva de Qort cs una curva del comportamiento de g(z) en la
vecindad solar, pero nada nos dice sobre el comportamiento de la aceleracidn gravi-
tacional para radios galactocéntricos mayores o menores que el radio solar. Sabiendo
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que la distribucién de masa en la Galaxia no es uniforine, s de esperarse que a mdlos
mayores o menores ¢l compertamiento de g(z) sea distinto.

Bohigas (1087} propone la signiente expresién para g(s) modulada por dos
pardmetros que dependen del radio galactocdntrico:

4

) IOV'igflr(r)z,z(m st (3.4)

Y omn s
- 2
{br) + z100)
donde z cstd en unidades de 100 pe v los valores de los pacdmetros “a” y “b" pera
. diferentes radios galactocéntyicos estin dados en la tabla LA, suponiendo que ol radio
de la drbita solar es de 10 Kpc.

g(r, =

TABLA LA
CONSTANTES ay b

5.6
G4
7.2
8.0
8.8

10.4
11.2
12.0

Tab}a A T.5c preseotan los valores de Jos pardmelros a y b para diferentes radios galicticos, ulilizades por
Bohigas (1987) para ajuslar la curva de la aceleracién gravitacional, reescaladas suponiendo una distancia del

Sol al cenlro galdctico de 8 kpe,

De la tabla sc observa que el pardmetro “b” no ticne gran variacion entrer == 4 Kpe y
= 12 Kpc ademis de que, para z grande ¢l valor de “b” puede ser despreciade para

cualquier radio r. Por otro lado, el pardmnetro “a” s{ toina valores muy distintos para

los diferentes radios.

Lo que se hizo entonces fue asociar una dependencia similar a la de Bohigas pera la

ecuacién (2.A) aproxiinando la variacién del pardmietro “a” por las siguientes rectas:
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a = -1.06 (ry) © 24.17 para 8 Kpe <ry <12 Kpe.
a = -0.15 (ry) 1 6.051 para 12 Kpe <rg < 40 Kpe
a=0.05/rg sirg > 40 Kpe.

La ecuacién resultante es entonces:
’

~g(z) =ax 10"'9{6'”:/0 - C"/’U)cm 72 (4.4

En todas estas ccuaciones ry ostd en Kpe y la prisnera reproduce el valor de 10.9 para
la vecindad solar, Bn la figura A2 se muestra la comparaciin eatre este segundo sjuste
y la curva de Oort (1960) y en la figura A3, se nmestra el valor de la aceleracion
gravitacional obtenida con este ajuste pars distintos radios galdeticos.

Es importante seftalar que los valores del pardmetro “a” fueron re-escalados suponiendo
una distancia del Sal al centro de la Galaxia de 8 Kpe (Allen y Martos 1036). Bsta
expresién para la acelerscion gravitacional Dmplica wna velocidad de rotacidn para el
Sol de Vg=243.74 Kin/s, que resulta ser mayor que la obtenida por Allen y Martos
(1986) de V:=225 kinfs. Antes de pasar a la siguiente seccién, eseribiremos el potencial

gravitacional por unidad de musa deducido a partic de Ja couancidn 1AL

U= — '/:)0 g(z)d= (5.4)

U = ax ]O.VQ(BC ~:/H e :/G) 4 CO (6‘1)

i
donde Cp es una constante de integracién. que se obtuvo de comparar el potencial de

Allen y Martos (1986) evaluado en la vecindad solar, con el valor obtenido a partir de
la ecuacién 6.A para el mismo punto. El valor de la constante es:

Cp = ~1.002215 x 10'®  cm? §®

En realidad, en cste andlisis, no necesitamos el valor de este potencial. Sin embargo, es
interesante sefialar gue los valores obtenidos con esta aproximacién, son muy parecidos
a los obtenidos por Allen y Martos {1036) para puntos de coordenadas 8< r < 12 Kpe
y 0 <z <15 Kpe (ver fig. 3.17).
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Fig.A.2. Comparacién del ajuste representado por Ja couvacién 4.A y la curva de aceleracién gravitacional de

Oort (1960), para r=8 kpe.

En cste punto, lo dnico que hace falta para poder resolver la ecnacién de equilibrio
hidrostético (ec. 3.12) es encontrar una cxpresién para la densidad media del gas p(2)
. Este serd ¢l tema de la préxima seccién., - .
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4.A

A.2 MODELO DE PRESION PARA DGS
COMPONENTES DEL GL

En el capitulo 1T (sec. 2.3, 2.4, 2.5 y 2.6 ) fueron descritas las propiedades y la distri-
bucidn de densidad de las distintas componentes del ges interestelar, a excepeidn de la
del gas coronal del cual no se ticne suficiente evidencia observacional. En la siguiente
tabla (Tabla A.Ij se presentan las distribuciones descritas por Bloemen (1987). En cste
articulo Bloemen propone una distribucién exponencial para el gas coronal con una
cscala de altura de h > 5 Kpe y una densidad en el plano entre 0.15 - 0.3 { h/ Kpe)~2
crn 73, Dara los cdleulos que realizamos hemos tomado la siguiente expresién para la
distribucién de la densidad del gas coronal.
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3

Rge(r, 2) = 140(0) el3/hge) an”3, ' . {(1.4)

con hge=6 Kpe y nye(0)= 5 x 10 % cm 7,

TABLA Al

Q1 o' . I‘g podt
Component fem™") per (Mg et tkms™ ) 1107 dye e
1 W K] 43 BN it
«Cold H s tGaussian dustribution) ...vviiva..n, 0. 135 . 2.5 6 0%}
Warm H 11Gaussian component] .. 0.07 135 06 9 019
Warm H i texponential corponent) 0.10 400 20 9 1.27
5 054

H, (Gavssian disirihution) ... 0.3 10 26

Tabla AJI . Componentes del gas interestelar.  Aparecen los pardmetros uwiilizados para deseribir o
~1 :2)

: : . . ER VS
gas interestelar en la veeindad selar. Exitfen componentes ganssianss (nfz}=n{0) ¢ = " A=

) ¥ exponenciales
{n{z)=n(0} c(_]’.))' e esta tabla puede verse gue solamenie el gas coronal ¥ el gas fnlernube aleanzan alturas

apreciables sobre el plano,

De lz tabla puede observarse que para alturas z > 400 pc, las contribuciones a la
densidad media, del gas molecular y de l2s nubes difusas son irreleventes. Por tanto,
s6lo tomaremos en cucnia las contribuciones a la densidad del gas internube y del gas
coronal. De este modo, la densidad en enalquicr punto de coordenadas (r,z) estarfa
dada por:

n(r, z) = n,:(0) el 5 nc (0} el =5/ hac) (8.4)

Deonde los subindices gf y ge indican gas internube y gas coronal respectivanente, No
se ha puesto la dependencia explicita en r de la escala de altura y de la den<idad en el
plano para ¢l gas internube {Ver sce. 2.4 ). La ccuacidn anierior supone que el material
estd mezclado, lo cual en sentido estricto no es cierto, pero dado que los valores de Ny
¥ fige estén corregidos por el volumen que ocupan respectivamente, puede decirse que
la densidad media del gas estard dada por la suma expresada en la ecnacion 8.A.

Dada la poca informacion observacional que se tienc para el gas coronal, hemos supucsto
que su densidad en el plano es constante y su escala de altura también. A continuacién
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preseatamos el resultado delaintegral de la cenacidn de equilibrio hidrostético tomando
en cuenta dnicamente estas dos componentes:
[ 7:¢
o
N e

K

donde: F 2 é, = h;; 3 }}, G == 'hl- i (1;« v K o= hl;{ & }13

rdfica de Ia presion como funeida de Ia altura 2 al
cos {fig Ad)

A contimacidn se wmestra nna g
i

;
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Fig. A.4 .Distribucién de la presién para diferentes radios galicticos tomands en cuenta solamente v gas

corenal y el gas internube.

El problemna fundamenial que tiene este tipo de distribucidn, es que, a una altura
de 6 Kpc sobre ef plano (donde la contribucién del gas internube es despreciable) la
temperatura del gas coronal es del orden de 1 x 105K. Un gas a csta teinperatura cs
térmicamente muy inestable, su tasa de enfriamiento os alta { Raymond, Cox, Smith
1976} y ademis a medida que T disminuye la tasa de enfriamiento awmnenta, de wodo
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que el gas no podria mantenerse a csta altura y rdpidamente caeria hacia el plano
galictico; por lo tanto, parece dificil mantener una corona galdctica con estas carac-
teristicas y mantenerla en equilibrio hidrostdtico.

La tasa de enfriamiento para un gas a una temperatura entre 10° y 107 K os mneho
menor, de mode que si ol ges coronal tuvicse esia lanperatura podria mantencrse a
grandes alturas en contra del campo gravitacional durante nn tieinpo suficientemente
largo, { ~ 107 atos ) ¥ entonces sf podifa hablarse de una corona galdcticn, cuya princi-
pal fuente de alimentacion cerfan las cxplosiones de supernovi y los vientos produocidos
cn estrellas muy culientes,

Por todo lo auterior fue necesario suponer gue el gas coronal tene uusa temperatura
T~ 10% K, y suponer que la corona galdctica es una especie de atmdsfera isotérnica
en el sentido de que todo el gas tiene la misma temperatura en todos Jos puntos. En el
al deserito

capitulo III se desarrolla exte modelo para el gas coronal utilivando ol potenc
por Allen y Martos (19306).
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APENDICE B

En este apéndice mostraremos la manera como hemos asociado las coordenadas
cilindricas (r, z) medidas desde el centro galdctico, dada una distancia D medida desde
el Sol a la NAV.

De la figura B.1 puede observirse, que la altura 2 de 1a NAV sobra o plano det
disco galdctico, es:

z == Dsin(b) (1.B)

donde b os la coordenada de latitud galictica.
g

A continuacidn veremos c¢dmo asocinmos un radio galictico r. Segin la figura
B.2, la longitud galdctica ! crece hacia la derecha sobre el plano. Nuestro propdsito es
saber cuiinto vale el segmento CN  es decir, la coordenada r. De la figura se obscrva
que el dngulo a es:

a=7w | (2.B)
donde [ cs la coordenada de longitud galdctica. Ahora, el segimento NS es la proyeccién
de la distancia radial a la NAV {desde el Sol) sobre el plano galictico y estd dado por:

1
NS == Dcos(b) (3.8)
El segmento NK  estarda dado entonces por:

NK = Dcos(b) sin(x ~ 1) (4.B)

y el segmento CK  estard dado por :
CK = Dg + D cos(b) cos(a) (5.B)

o sustituyendo el valor de a :

CK = Dg + D cos(b) cos(n — 1) - (6.B)

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

r = CN = (CK? + KN9)!/2 (7.B)
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Fig.B.l. Vista transverssl del Disco galdetico. D es la distancia tadial desde ol Sol o 1a nube. La

altura z al plano, estard dada por D =en{b). Donde b es la latitud galdctica.
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Fig.B.Z. La Galaxia vista desde ¢l Polo Norte galdetico. El segmento SN es la proyeccidn de la

distancia radial D sobre el plano galactico,

- 107 -



REFERENCIAS

Allen C. y M. A, Martos (1986). Rev. Mex. Astron. Astrof. 13: 137.
Bajuja ¢t al. (1988) Ap. J. Suppl. Series. 58:143

Bloemen (1987) Ap. J. 322 : 705

Bohigas {1987) Pretiro del Astron. Asirophys. M. J. (sept. 1987).
Bregman (1930) Ap. J. 226 :077

Bunner A. N. (1674) Presentado en la conferencia

Internacional de rayos X en el Espacio. Calgary, 1974, Agosto
14-21.

Cohen R. J.(1982) Mont. Not. R. astr. Soc. 109: 281

Golomé (1087) Tesis de Liconcintura “Nubes de Alta Velocidad” (UNAM).
Cowsik R. & Kobetich 1. 1.(1972) Ap. J. 177: 585.

Cox D. P. & Smnith B. W, (1974) Ap. J. (Letters) 189: T, 105
Cram & Giovenelli (1976) Astron. Astrphys. 48 : 39

Davies (1972) Mont., Not. R. astr. Soc. 160: 381

De Boer & Savuge (1083) Ap. J. 265: 210

De Vaucouleurs G. {1975) “Galaxies and the Universe”

editado por Allan Saudage. Bd. The University

of Chicago Press. p.557. '

De Young & Axford (1967) Nature 216 : 129

Dyson J. E. & Williarns D. A. (1980)“Physics of the Interstellar
Medium”, Manchester University Press.

Field & Perrenod (1977) Ap, J. 215: 717

Franco J. (1984) “Temas selectos de Astrofisica”

(Comnpilador Manuel Peinbert) UNAM.

Franco J. (1986) Rev. Mex. Astron. Astrof. 12: 287

Franco J. (1987) Astron. Asirophys. 179 : 219

Tujimoto M. et al. (1980) Publ. Astron. Soc. Japan 32: 581
Fujimoto M. & Sawa T. (1981) Publ. Asiron. See. Japan 33: 265
Giovanelli R. {1980} The Astron. J. 85: 1155

Hirth W. et al. (1985) Astron. Astrophys. 153: 249

Hulsbosch N. M. (1975) Astron. Astrphys. 40: 1

Kerr F. (1969) Ap. J. 168 : 115

- 108 -



Kulkarni, Blits, & Heiles (1982) Ap. J. (Letters) 259: 163
Mae Kee & Cowie (1977) Ap. J. 215: 213

Marshall et af. (1030) Ap. J. 235: 4

Mathewson, Cleary & Murray {1974} Ap. J. 100: 291
M'irnbctl I. P., Colien & Davies (1079) Mon.Not.R.astr.Soc.188: 433
Mirabel I F. (1982) Ap. J. 256: 112

Olfongreen (1962} Bulll Astr. Tnst. Netherlonds 36:241
Oort 1. (1960) Bull. Astr. Inet. Netherlands 404:45

Oort J. {1966) Bull. Astr. Inst. Netherlands 18:421

Oort J. (1967) I. A. U. Symposiuvm N.31

Oort J. (1070) Astron. Astrophys. 7: 381

Parker {LS06) Ap. J. 145: 811

Parker (1969) Space Sci. Rev. 9: 651

Peimbert M. (1984) “Temas sclectos de Astrofisica” UNAM.
Raymond, Cox & Smith {1976} Ap. J. 204: 200

Reynolds R, J. (1687) Pretiro Ap. J. (Dic.l 1487)

Sanders, Solomon & Scoville (1984) Ap. J. 2¥6: 182
Sanford A. Kelhnan (1972) Ap. J. 175: 303

Sawa. T. & Fujiinoto M. (1880} Publ. Astr. Soc. Jupan 32: 551
Schlickeiser R. & 1. Lerche (1985) Astron. Astrphys. 151: 151
Serrano (1984) “Temas sclectos de Astrofisica”

(compilador M. Peimbert) UNAM.

Shapiro & Field (1976} Ap. J. 205: 7062

Songaila A. (1981} Ap. J. 243: L19-122

Songaila, York, Cowie & Blades (1985) Ap. J. 203: L15-L18
Songaila, Lennox & Weaver (1988) Ap. J. 329: 580

Spitzer L. (1956} Ap. J. 124: 20

Spitzer L. (1978) “Physical Processes in the Tnterstellar
Medium”. John Wiley & Sons, New York,

Tenorio Tagle G. (1980} Astron. Astrophys. 88: Gl

Tenorio Tagle ¢t al.  (1086) Astron. Astrphys. 170: 107
Wannier P. & G. T. Wrixon (1672} Ap. J. 173: L119-L123
West el al. {1985) Mon. Not. R. astr. Soc. 215: 481
Williamson et al. (1974} Ap. J. (Letters) 193: L127

- 109 -



	Portada
	Contenido
	Resumen
	Capítulo I. Las Nubes de Alta Velocidad
	Capítulo II. El Gas Interestelar
	Capítulo III. Un Modelo para la Distribución del Gas Coronal en la Galaxia
	Capítulo IV. Modelo de Confinamiento para las NAV
	Capítulo V. Resultados y Conclusiones
	Apéndices
	Referencias



