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NESUMEN

Los objetos cbsmicos formados por gas tenue ionizado, tales co-
mo las regiones H II, las nebulosas planetarias y los vientos estelares
ionizados, emiten radiacidn continua térmica (bremsstrahlung), asi como
lineas de recombinacidn que son producidas durante la cascada que sigue a
la recombinacidn de un electrdn con un atomo ionizado. El estudio de es-
tas emisiones en el radio permite determinar pardmetros del cbjeto obser-
vado tales como su densidad, temperatura, turbulencia y cinemadtica, que
afiadidos a las observaciones en el visible permiten un conocimiento mas
profundo del fendmeno estudiado. Por supuesto, las cbservaciones radioas
trondmicas de gas ionizado adquieren su mayor relevancia cuando se usan
para estudiar objetos que se hallan completamente oscurecidos en el visi-
ble por el polvo interestelar. En este articulo discutimos tres temas que
se han desarrollado en los Giltimos afios: regiones H II embebidas en nubes
oscuras, el gradiente en la temperatura electrdnica de las regiones H II
como funcidn de su distancia al centro de la galaxia y la naturaleza de

Sagitario A Oeste, que es la regidén H II que se encuentra en el niicleo de
la galaxia.
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ABSTRACT

The cosmic objects formed by ionized gas, such as H II regions,
planetary nebulae and ionized stellar winds, emit thermal radio continuum
radiation (bremsstrahlung), as well as recombination lines which are
produced during the cascade that follows recombination between an electron
and an ionized atom. The study of these radiations allows the
determination of nebular parameters such as density, temperature,
turbulence and kinematics. When added to optical observations, a better
knowledge of the observed object is achieved. Of course, the radio
astronomical observations of ionized gas take particular relevance when
used to study objects that are heavily obscured by dust in the optical
regime. In this paper, we discuss three topics that have developed during
the last years: H II regions embedded in molecular clouds, the gradient
in H II region electron temperature versus galactocentric distance and the
nature of Sagittarius A West, the H II region located in the nucleus of
our galaxy.

I. INTRODUCCION

En el espacio entre las estrellas existe un gas de muy baja den
sidad, con menos de un itomo de hidrégeno por cm® (n £ 1'cm_3). En este
medio existen también nubes con densidades mucho mayores que pueden ir de
10 a 105 am . Generalmente se acepta que en las nubes de mayor densidad
se estan formando las nuevas estrellas mediante el colapso gravitacional
de fragmentos de dichas nubes. En su estado normal, las nubes densas son
muy frias, con temperaturas cinéticas del orden de 10°K y estan constitui
das predominantemente por hidrégeno molecular. Sin embargo, si se forma
una nueva estrella (o estrellas) su radiacidn producird efectos de calenta
miento y disociacidn molecular. Si la estrella tiene una temperatura su
perficial mayor a los 35,000°K, habrd abundante emisidn de fotones ultra-
violeta capaces de ionizar al hidrégeno (hv Z 13.6eV) y se formard alrede
dor de ella una regidn de gas ionizado, que los astrdnomos llaman regidn
H 1T porque estd constituida fundamentalmente por hidrdgeno ionizado. El
hidrogeno constituye aproximadamente el 90% por nimero de los dtomos del
Universo y es el elemento quimico de mids importancia para el astrdnomo.
Strﬁhgren(]) fue el primero en demostrar que el volumen ionizado se ter-
mina en una superficie de transicién abrupta mis allid de la cual el hidrd

geno se halla neutro. Si suponemos que el medio es homogéneo y que las
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recomhinaciones igualan a las fotoionizaciones, el volumen ionizado sera

una esfera con radio R_ dado por

4 n3 >
3T Rsnpneoc Ni ; (N

donde R_ es el radio de Strumgren, n,y n, son las densidades protdnica y
electrénica respectivamente, o es el coeficiente efectivo de recombinacidn

entre protones y electrones y N; es el nimero de fotones ionizantes produ

2

cidos por la estrella por segundo. Para las temperaturas electrdnicas ti
picas de las regiones H IT (T = 10*°K), se tiene que v=2.6x10" **em’®s™!
(Osterbrockfz)]. Suponiendo una nube de hidrbgeno puro tenemos que

B EW, ¥ pasando a unidades mas convenientes encontramos que el radio

de Strdmgren estd dado por

R N 1/3 n -2/3

S i e
= = 0.68 . : . )
{ pc 10"%s7! 10°am >

donde 1 parsec (pc) es 3.1x10!'8 cm. Los valores dados en los paréntesis
son tipicos y, como es ldgico, a mayor cantidad de fotones ionizantes por
segundo mayor radio, mientras que a mayor densidad menor radio.

Se puede considerar que el estudio en el visible de las regiocnes
H II se inicia cuando en 1864 Huggins[g) establece espectroscépicamente
que eran de naturaleza intrinsecamente diferente a la de las estrellas.
En la regidon de radio, el estudio de las regiones H II se inicia con la
deteccidon de la radiacidn térmica continua (también 1lamada libre-1libre o
bremsstrahlung) proveniente de la nebulosa de Oridn (Hadock, Mayer y
ﬂﬂanak644)). En § II discutimos qué parametros pueden determinarse me-
diante el estudio de la radiacidén térmica continua proveniente de las re
giones H II, aplicando esto al estudio de las regiones H II compactas,
mientras que en § ITT hacemos lo mismo para las lineas de recombinacidén
de radio aplicando lo discutido al problema del gradiente galactocéntrico
de temperatura electrdonica y a Sagitario A Oeste. Finalmente en § IV es

peculamos sobre el futuro del campo.
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II. RADIACION TERMICA CONTINUA

Las regiones H IT estdn formadas por gas casi totalmente ioniza
do. Cuando un electrdn pasa cerca de un protdn es acelerado y consecuente
mente emite radiacidén electromagnética. De igual manera, un electrdn pasan

(5)

resolvié el problema de manera rigurosa.. En la regidn de radio el espesor

do cerca de un protdn estid en capacidad de absorber radiacién. Oster

dptico del proceso para una regidn homogénea estid dado aproximadamente por

(Schraml y hézger(é))
# % L 1521 fq R
Tn = 0.33 [—2—r| |— = (3)
© 10%n pc)  |GHz 10"K

donde L es la profundidad fisica de la regidn (véase la Fig. 1), v es la
frecuencia de observacidn y T, es la temperatura electronica del plasma.
Si suponemos que la regidn observada es plano-paralela (Fig. 1), la inten

sidad de radiacién observada es

I, = I (0)e S+ (1-e ). (4)

En esta ecuacidn Iv(o] es la intensidad de la radiacidn de fondo y S, es

la funcidn fuente. En la regi6én de radio la Ec. (4) se puede expresar de

(7)
)

manera equivalente (ver por ejemplo, la discusidn de Rybicki y Lightman

como

T, = Te 'C+T_(1-e ). (5)

En esta ecuacion, Tb es la temperatura de brillo de la nube observada, T,
es la temperatura de la radiacién de fondo y T es la temperatura de exci
tacién del proceso considerado. Tb es directamente proporcional a la in-
tensidad de la regidn observada. Generalmente T_ es simplemente la radia
cidn de fondo que quedd como remanente de la Gran Explosidén (Penzias y
Wilson(gj), Tf = 2.8K. En el caso de la radiacidn térmica continua tene

mos condiciones de equilibrio termodindmico local y Tex = Te.
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Fig. 1 Esqguema de la geometria del transporte de radiacidn en una regidn
plano-paralela.

En las observaciones de radio se acostumbra substraer la con-
tribucién del cielo y del instrumento restando a la observacidn hecha so-
bre el objeto una observacidn de referencia hecha en un punto cercano en
el cielo pero que ya no tenga contribucién del objeto estudiado. En la po
sicioén de referencia tendremos T =T,y substrayendo esta ecuacidn de la
Ec. (5) obtenemos la temperatura de antena

= = e
T,= 0 - T) (-¢. (6)

Como Ter 104K v Tf = 2.8K, o sea Te>>Tf, llegamos a la ecuacidn
= p OO
Ta Te(1 e ©). (7)

Es claro de la Ec. (7) que si observamos una regidn a una frecuencia lo su
ficientemente baja para que T, >> 1, obtenemos Taf T, y por lo tanto una
medida directa de la temperatura electrdnica de la region H II. Shaver y
Goss(g) han aplicado este método a varias regiones H II. En la Tabla I

listamos sus resultados para la nebulosa de Oridn (Fig. 2); quizd la mas



estudiada de las regiones H II galacticas. El valor determinado compara
muy bien con los valores determinados en el visihle por Peimbert y Torres-
Peimbert[Io), asi como con el valor determinado en el radio por Lichten,
Rodriguez y Chaisson(1]) mediante la técnica del cociente linea a conti-

nuo; técnica que discutiremos mis adelante.
TABLA I

Determinaciones de la Temperatura Electrdnica

en la Nebulosa de Orién

Método Valor Referencia
Continuo de Radio 8550 K Shaver y Goss (1970)
Linea Prohibida 8800 K Peimbert vy Torres-
([0 I1I]) _ Peimbert (1977)
Linea Prohibida 8340 K Peimbert y Torres-
(N II]) Peimbert (1977)
Linea de Recombinacitn 8470 X Lichten, Rodriguez y
a Continuo Chaisson (1979)

Sin embargo, se obtiene informacion aun mis interesante cuando

observamos las regiones H II a frecuencias altas de radio donde T, % 1 po-

v =&l
GHz ]

donde de nuevo hemos supuesto n, = n,. Si tenemos una determinacidn de T,

demos aproximar la Ec. (7) como

né L
Ta & 3300 [ =
10°cm ~ pc

(8)

y

Te -0.35
»
10" K

y podemos estimar L, es claro de la Ec. (8) que podemos determinar ni.
Teniendc un modelo para la geometria de la regidn (digamos, una esfera homo
génea) podemos determinar la masa de la regidn. Usando la Ec. (1) podemos
encontrar Ni, el nimero de fotones ionizantes necesarios para mantener io-
nizada la region. Finalmente, conociendo Ni podemos encontrar de manera

aproximada el tipo estelar de la estrella ionizante. En la Tabla II damos
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Fig. 2. Fotografia de la regién H II en Orién. Los contornos superpuestos
son de la radiacidén continua de radio a 23.4 ciz(12) . La regién
pequefia de la parte superior izquierda lleva el nombre de M43.

TABLA TI

PARAMETROS DE DOS REGIONES H II DETERMINADOS CON
ELL METODO DE CONTINUO DE RADIO

Parametro Orién’ GGD12-152
Temperatura Electrdnica (K) 8500 210000
Didmetro (pc) X 0.75 0.02
Densidad Electrénica (cm ) 2400 20000
Masa del Gas Ionizado (M@’) 12 0.002
Fotones Ionizantes (5'1) gx10"8 1%1046
Luminosidad de la Estrella . :
Tonizadora (L@) T=10° 1x10"
iObservable en el Visible? Si No

- i 11
: Rodriguez y Chaisson (1978){ }.

- . (1:2)
’ Rodriguez, Moran, Ho y Gottlieb (1980) >



estos narametros para la nebulosa de Orién determinados a partir de las
mediciones del continuo a 23.4 CHz hechas por Rodriguez y Chaisson(]z)
Es importante aclarar que estos pardmetros suponen una esfera homogénea,
mientras que es bien sabido que las regiones H II tienen gradientes de den
sidad y formas diversas (Fig. 2). Sin embargo, bajo las suposiciones del
modelo se logra una detemminacidn de pardmetros que sienta las bases para
modelos mds complicados. En el caso de Oridn, estos pardmetros se pueden
determinar también mediante observaciones en el visible, puesto que Oridn
es observable también en esta regidn del espectro electromagnético. Por
ejemplo, a partir de los resultados de radio se implica que una estrella
con 100,000 luninosidades solares debe estar ionizando Oridn, aun cuando
los radioastrénomos no pueden detectar a la estrella sino a la regitén H II.
Esta luminosidad es muy similar a la de 6!C Ori, que es la estrella domi

nante del Trapecio de Orion.

También existen en la galaxia un gran nimero de regiones H II
invisibles en el dptico, ya sea porque estdn en el interior de una gran nu
be molecular o porque se hallan en las regiones internas de la galaxia.

En ambos casos la no-detectabilidad en el visible de estas regiones H II
se debe a la existencia del polvo interestelar que existe mezclado con el
gas y que es opaco a los fotones visibles (véase la Fig. 3). Afortunada-
mente, este polvo es practicamente transparente a los fotones de radio y
podemos estudiar las regiones H Il con la misma facilidad con que los as-
tronomos Opticos estudian Oridn. En la Tabla II mostramos los parimetros
de GGD12-15, una regién H II embebida en una nube molecular (Fig. 4).
Esta region H IT es mucho mis pequefia pero mds densa que Oridn, y su estre
lla ionizadora es de menor luminosidad. Debido a que es mucho mas calien
te que el medio circundante, esta regidn H IT debe estar expandiéndose y
quizid en unos miles de afios 1llegue a la superficie de la nube y sea obser
vable también en el visible. Estas regiones H I1 muy compactas son indica
dores de la presencia de una estrella central muy joven. Muchas de las re
giones H II parecen tener geometria de ''cascara' (véase la Fig. 5). Aln
no estd claro porqué tienen esta geometria (ver, por ejemplo, Rodriguez,
Cantd }'hbrén(IB)), que luego pierden al envejecer. Generalmente, se en

cuentran en la proximidad de ellas fuentes de emisiones maser que revelan



la presencia de estrellas aln mis jOyenes que no han alcanzado temperatu-
ras lo suficientemente elevadas como para crear una region H II a su alre

dedor (véanse las Figs. 4y 53

El estudio de las regiones H 11 se hace mucho mias poderoso cuan
do afadimos a las observaciones de continuo las de lineas de recombinacidn.
Estas lineas aparecen superpuestas al continuo y nos dan informacidn sobre
1a velocidad radial y la cinematica de la regidn H II. Fn combinacidn con
una medida delcontinuo, es posible medir de manera sencilla la temperatura

electrénica de la regidn estudiada.

Nube de ko
Gas y Polvo —=_-

; ‘.rqdiucién de
radiacion : ’°di°)
visible

" Regién H I

Fig. 3. Cuando en el interior de una nube molecular se forma una estrella
caliente, los fotones ionizantes de ésta crean una regi6n H TI.

La radiac1dn visible emitida por la estrella y la regidn H II es

absorbida por el polvo de la nube y no llega a escapar. En con-

traste la radiacidn de radio de la regidén H II escapa libremente.
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Fig.

4.

GGD I2-15

La posicidn de la regidn H II GGD12-15 estd marcada con un punto
en esta reproduccidn de las Placas de Palomar. La cruz marca la
posicidén de un maser de vapor de agua.
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Fig. 5. Un radiomapa a 6 cm de la regidn H II compacta NGC6334 (). La es

tructura de "cdscara" que muestra esta regidn es comiin en estas
jévenes regiones. La cruz en el extremo inferior derecho marca
la posicidn de un maser de vapor de agua.
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IIT. LINEAS DE RECOMBINACION DE HIDROGENO Y HELIO.
A. Fisdca bdsica

Cuando un electrdn se recombina con un protdn para formar un ato
mo de hidrdgeno neutro, el electrdn puede quedar en un nivel cudntico cual
quiera. Fn las condiciones fisicas de una regidén H IT el electrdn descien
de en cascada hasta llegar al nivel base. Los fotones emitidos al cambiar
de nivel cuintico el electrén dan origen a las lineas de recombinacidn que
pueden caer en el radio, infrarrojo, visible o ultravioleta, de acuerdo a
la diferencia de energia de los niveles., La frecuencia de las lineas esta

dada por la férmula de Rydberg,

[ V) 1 1)
(2 ez |- ], ©)
| GHz| {n? (n+An)? |

donde ¢ es la velocidad de la luz, R es la constante de Rydberg del elemen
to quimico considerado, Z es la carga del Atomo antes de la recombinacién,
n es el nimero cudntico principal del nivel inferior de la transicién y

An es el cambio en el nimero cudntico principal (véase la Fig. 6). A las
lineas de recombinacidén de radio se las acostumbra denotar en el formato
Xn, donde Xes el elemento quimico que produce la linea, n es el nivel
inferior de la transicién y An es el cambio en el nimero cudntico dado en
letras griegas (1=a, 2=8, 3=6, etc.). Asi, una linea producida por el ato
mo de hidrdgeno al pasar el electrdn del nivel 87 al 86 sera H86a. Como
se puede ver de la Ec. (9), las lineas de radio se producen para n grande,
donde las diferencias de energia entre niveles son muy pequefias. Para n
grande, las diferencias de energia debidas a otros efectos son sumamente
pequefias y para los propdsitos de la radioastronomia podemos considerar
que los niveles orbitales, magnéticos y espinoriales de un nivel principal
dado estin degenerados. Como el hidrdgeno es el elemento mds abundante
“90% por nimero) seguido del helio (v10% por nimero), son las lineas de
estos dos elementos las mas intensas y las mis estudiadas. De hecho, las
lineas de otros elementos mucho menos abundantes, como el carbdén y el azu
fre, son detectadas provenientes de regiones con condiciones fisicas andma

133{14). Las frecuencias de las lineas del hidrdgeno y helio neutros son
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Como se puede ver de las ecuaciones anteriores, para n y An dados, las 11

neas de H y He aparecen muy cercanas en frecuencia. En la Fig. 7 mostra
mos el espectro de la regidén H II en Oridn. En el visible se han estudia

do 1ineas de recombinacién (HZo y H2B8, por ejemplo) por mucho tiempo.

Sin embargo, no fue sino hasta 1959 cuando Kardashev“s) predijo que tam-

bién serian detectables en el radio. Después de algunos afios, esta predic

(17

detectaron las lineas H104a y H1098, respectivamente, en varias regiones

cidn fue confirmada cuando Dravskikh y Dravsk1kh(16) y Hoglund y Mezger

H I1 galacticas.

88

o H86a

AVAVAVae

~-®—

86

n=85

Fig. 6. Esquema de la formacién de un fotdn HB860. Los niveles cuanticos
de alta n se hallan separados por poca energia y las transiciones
caen en la region de radio.
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Fig. 7. Las lineas de recombinacidn H1250, Hel12500 y C1250. provenientes de
la nebulosa Oridn. El eje horizontal estd centrado a la frecuen-
cia de la linea H125a.

B. UDeterminaciin de temperaturas electndnicas mediante ef cociente de L&

nea a coniLnuo.

A una frecuencia dada, las lineas mas intensas son las o . El

espesor Optico en el centro de una 1inea Hny estd dado por[18)

. [non w3 Y285 av -1
toengED S (=P | | — & o M (1)
{10%m ®pc | lCHz] | 10K 10km s
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En esta ecuacidn se ha supuesto equilibrio termodindmico local, aproximacidn

(1M

que es valida para regiones H IT tipicas Av es el ancho de la 1inca

S 15 s g =1 ’ é
a media intensidad. Tipicamente, Av 25 km s °, vy los perfiles de las 11
neas son gaussianos. En la regién de radio se tiene generalmente que

T, < To . Enel centro de 1a linea la ecuacidn de la temperatura de ante

na es (ver Ec. (7))

_ -T =T
T, =T (1-¢'C L). (12)

La temperatura de la linea es el exceso de temperatura en el centro de la
linea respecto al continuo (ver Fig. 7) y estd dada por

T, = T (L+O)-T_(C). (13)
Para el caso Opticamente delgado obtenemos que
T ™ Te Ty (14)
mientras que la temperatura del contimuo serd
T = T e ('15)

Dividiendo la Ec. (14) entre la (15) obtenemos

[\)] bl Te }-1.15 { AV I—l (16)

|Gtz 104K 10kn s~

= 1.8x10 °

il
)

C
En una regién H II tipica ¢l gas estd constituido fundamentalmente de hi-
drogeno ionizado y helio una vez ionizado. Como los dtomos de helio una
vez ionizados contribuyen al continuo, la Ec. (16) se debe dividir entre
(1+y+), donde y+ es el cociente de dtomos ionizados de helio a dtomos ioni
zados de hidrdgeno, tipicamente y+ = 0.06-0.10. Rearreglando términos en
la Ec. (16) encontramos que la temperatura electrdnica de la regidn H IT
estid dada por

T ‘{, o )lar [ A G 11087
I = ]= 3.0x107 ———i £ ———————Tl l]+y+T ) a7

10°K/ { CHz] T Elokm s ] J

Todos los parametros del lado derecho son determinables observacionalmente

y podemos entonces encontrar T.. Este método es muy importante, puesto
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que el método de continuo descrito en & II es muy dificil de aplicar en la

practica.

C. La temperatura electrénica vensus distancia galactocéntriea.

La existencia de diferencias sistemiticas en las caracteristicas
de regiones H II a distintas distancias galactocéntricas en otras galaxias
20) :

y estudiado
en gran detalle a través de los afios por Burbidge y Burbidge(21),
(22) (23), entre otros. Curiosamente, el descubrimiento

es un fendmeno observado por primera vez en 1942 por Aller
Peimbert y Searle
de diferencias entre las regiones H IT de nuestra galaxia es relativamen
te reciente. Este retraso se debe a que el polvo interestelar hace muy
dificil estudiar en el visible a las regiones internas de nuestra galaxia.
En contraste, existen muchas galaxias externas que estin a dngulos conve-

nientes.

Usando el cociente de linea a continuo en el radio, Churchwell
y Walmsley (24) (1975) y Viner, Clarke y!—hghesfzsJ (1976) reportaron detecciones
marginales de un gradiente en la temperatura electrdnica de las regiones
H IT con distancia galactocéntrica. Este gradiente es en el sentido de
que las regiones internas son mds frias que las externas. Finalmente, en
1978 Churclwell gg_gl.(26) midieron este gradiente mds alld de toda duda.

A este estudio han seguido otros realizados a distintas radiofrecuencias
(27, 28, 29, 30)

(30)

En la Fig. 8 mostramos los resultados obtenidos con
la linea H125u En el visible, Peimbert, Torres-Peimbert y Rayo
(1978)(3]) también encontraron un gradiente en la temperatura electrdnica

en el mismo sentido que el encontrado en el radio.

(A qué se debe este gradiente? Aun cuando existe todavia consi
derable controversia sobre la importancia de otros efectos, lo mis probable
es que las regiones de la parte interna de la galaxia se enfrian mis efi-
cientemente que las de la parte externa. A su vez, esto se debe a que las
regiones internas de la galaxia tienen, proporcionalmente al hidrdgeno, mis
abundancia de elementos pesados como oxigeno y nitrdgeno que son los que
enfrian a las regiones H II emitiendo copiosas cantidades de radiacién visi
ble en sus lineas prohibidas. Este enriquecimiento de elementos pesados
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es directamente obseryable en el Visihle{sl).

15

Hi125a

TEMPERATURA ELECTRONICA (103 k)

~
5 * */* N
-
0 | |
0 5 {0 15

DISTANCIA GALACTOCENTRICA (kpc)

Fig. 8. Temperaturas electrdnicas versus distancia galactocéntrica para
las regiones H II estudiadas por Garay y Rodriguez

Los cinco estudios hechos en el radio dan gradientes de tempera-
tura electrénica de 300 a 400°K kpc-l para nuestra galaxia. Estos valores
son muy similares al de 295°K kpc-l determinado por Rayo, Peimbert y To-
rres-Peimbert[32) para la galaxia M101.

Finalmente, nos podemos preguntar porqué las regiones internas
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de la galaxia son mds ricas en elementos pesados. En las galaxias espira
les, la formacidn de estrellas es estimulada por la onda de choque espi-
ral. El patrén de la onda espiral rota como cuerpo rigido, mientras que
el gas v las estrellas rotan keplerianamente. Esto hace que las regiones
internas de la galaxia alcancen y pasen a través de la onda de choque es-
piral mas frecuentemente que el gas de las regiones externas. O sea que
la tasa de formacidn de estrellas ha sido mayor en las regiones internas
que en las externas. Las estrellas al final de su vida devuelven material
procesado y enriquecido en elementos pesados al medio interestelar y esto
ha ocurrido mas intensamente conforme mis cerca del centro de la galaxia
se esté. La cantidad precisa de enriquecimiento como funcién de la distan
cia galactocéntrica no es conocida alin y para determinarla se requerird mu

cho trabajo observacional y tedrico.

D. Deteuminacin del cociente de helio a hidndgeno.

El helio es uno de los pocos elementos quimicos que se formd du
rante la Gran Explosidn. La medicién de su abundancia respecto al hidré-
geno es sumamente importante puesto que su valor es una de las prediccio-
nes del modelo estdndar de la Gran Explosién. Desafortunadamente, en el
radio sblo se mide la abundancia de helio ionizado a hidrégeno ionizado,
y+. Como dentro de las regiones H Il puede también haber helio neutro,
y+ es sblo una cota inferior a la abundancia real, y. Los valores tipicos
obtenidos, y+ %~ 0.06-0.10, son consistentes con las predicciones tedricas
pero no permiten poner a prueba de manera poderosa los modelos cosmoldgicos

{31,32)

o bien determinar si hay enriquecimiento de helio junto con el de

los elementos pesados.

E. Sagdtario A Oeste, una hegidn H 11 en el ndcleo de nu (a.

Entre el nlicleo de la galaxia y el Sol existe tanto polvo inte-
restelar que un fotdn visible emitido en el niicleo de la galaxia sdlo tiene
una oportunidad en 10'2 de no ser absorbido en el camino. Debido a esto,
el nlcleo de nuestra galaxia s6lo ha podido ser estudiado en el infrarrojo,
donde la absorcidn es mucho menor, y en el radio, donde la ahscrcidn es

despreciable.
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En 1968 Becklin y Neugebauer(33) detectaron en el infrarrojo
(2.2 ym) el nicleo estelar de la galaxia, concluyendo que habia del orden
de 5 millones de masas solares en un volumen esférico con 1 pc de radio.
lLa densidad estelar en este volumen es ~107 veces mayor que la que hay

(34}. Downes y bhrtin(ssj encontraron en 1971 que

en la vecindad solar
coincidiendo con el nicleo estelar de la galaxia habia una regién H II. Fs
ta conclusidn estaba basada en el espectro térmico (el flujo varia como
v-O'l) de radio de la repién H II, lo cual pemmite diferenciarlas de las
supernovas que tienen espectro no-térmico (el flujo varia como v_0'7). BY
ta regién H IT recibid el nombre de Sagitario A Oeste. La identificacidn
como regién H 1T quedd confimmada cuando Pauls, Mezger y Churchwe11{36) de
tectaron la linea de recombinacitn H109a proveniente de Sgr A Oeste. Poste
riormente, Rodriguez y’Chaisson(37) realizaron un detallado estudio en las
lineas H65x, H84o y H94c. Las lineas provenientes de Sgr A Oeste son dra
maticamente diferentes en su ancho respecto a las lineas de una regi6n

H II galdctica tipica. En la Fig. 9 comparamos las lineas H84a provenien
tes de Spgr A Oeste con las provenientes de W51A, una region H 1T normal.
Mientras W5S1A tiene un ancho a intensidad media de ~.25 km 5_1, Sgr A Qeste
tiene un anchodiez veces mayor,~ 250 km s iA qué se debia esta diferen

cia tan notable? Mientras tanto, Wollman et al.(38’39J (A6

y Lacy et al.
estudiaron la linea de estructura fina del nebn una vez ionizado a 12.8 um
proveniente de Sgr A Oeste, encontrando anchos alin mayores, Avi400 km s-l.
Rodriguez y Chaisson(37] nropusieron un modelo en el que Sgr A Oeste tenia
una estructura de una condensacién rodeada de un halo de menor densidad,
condensacién vy halo rotando ranidamente alrededor del niicleo de la galaxia.
Fn este modelo, las lineas infrarrojas nrovienen dominantemente de la con
densacién mientras que las de radio provienen dominantemente del halo. Es
to permitid construir una curva de rotacidén del gas en el nicleo de la gala
xia que se muestra en la Fig. 10. Para explicar el aumento en velocidad de
rotacidn conforme nos acercamos al centro se requiere de masa adicional
(aproximadamente otros cinco millones de masas solares), masa que no se de
tecta en forma de estrellas. Varios autores(39‘37’41) han sugerido que es
ta masa se halla en un hoyo negro sunermasivo que ocupa el centro preciso
de 1a galaxia. Esta sugerencia estd apoyada por la existencia de una fuen

* o, : 42,
te de radio supercompacta de caracteristicas peculiares en Sgr A Oeste( 2’43).
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Espectros de la linea H84a proveniente de Sgr A Oeste y de W5S1A.
EFl ancho de la linea de Sgr A Oeste es diez veces mayor que el de
las regiones H II galdcticas normales,



Observaciones infrarrojas recientes

(93]
|
al

(40,442 indican que Sgr A Oeste es pro

bablemente afin mas compleja , con el gas en forma de grumos. Un estudio

con alta resolucién angular de las lineas de recombinacidn seria muy Gtil.

Esto se realizard en el futuro cercano por algln grupo wutilizando el con

junto Muy Grande de Radiotelescopios (VLA = Very Large Array), una vez que

su capacidad espectroscdpica esté bien desarrollada. Otra caracteristica

interesante de Sgr A Oestees su alto contenido de elementos pesados, como

lo sugiere su baja temperatura electrc‘)nica(37) y las mediciones de la 1i-

nea infrarroja de argdn a 6.9%um

VELOCIDAD DE ROTACION (km s-!)

Fig.
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10 La curva de rotacidn del gas en el niicleo de la galaxia. Los tres

puntos observacionales provienen de Wollman et al. (38), Rodriguez
Chaisson (37) y Sanders vy Wrixon(60), La linea sdlida es la pre-
dicha por un modelo que toma en cuenta a la poblacidn estelar nor
mal. La linea quebrada toma en cuenta la poblacidn estelar normal
mas un objeto central con masa de 5 millomes de masas solares.



IV. ESPRECULACIONES SOBRE EL FUTURO DE LAS OBSERVACIONES
RADIOASTRONOMICAS DE AS IONIZADO.

Aun cuando sin lugar a dudas se seguird observando continuo y
lineas de recombinacidn provenientes de regiones H II galdcticas, en esta
iltima seccidn quisiéramos enfatizar los campos donde se esperan contribu
ciones novedosas. Fn general, esperamos resultados mis interesantes en el
estudio de obietos mis débiles, como los vientos estelares ionizados y las
nebulosas planetarias. Desde el punto de vista instrumental, el Conjunto
Muy Crande de Radiotelescopios deberd jugar un papel preponderante en la
realizaciéon de las observaciones.

El estudio del continuo proveniente de los vientos estelares io
nizados permite la determinacién del cociente P-'{/Vco , donde M es la tasa
de pérdida de masa en el viento y v, es la velocidad del viento lejos de
la superficie de la estrella, es decir la velocidad terminal del viento.
Esto fue demostrado teoricamente por varios grupos(46'47’48) en 1975. Es
te método se ha usado para estudiar un grupo relativamente reducido de es

{49). Desafortunadamente, el pardmetro que se determina, MM

(50)

trellas
es compuesto. Se puede demostrar que si se midiera el ancho de las 11
neas de recombinacién proveniente de los vientos estelares ionizados, seria
posible determinar v, Yy M separadamente. Aun cuando estas lineas son muy
débiles y anchas existe al menos una estrella detectable(S]). Siendo M y
v,, los parametros badsicos que caracterizan un viento estelar, su determina
cidn exacta es muy importante.
Las nebulosas planetarias tienen densidades electrdnicas de 10 a

100 veces mavores que las regiones H II. Esto las hace objetos idéneos pa
ra estudiar el fendmeno de ensanchamiento en las lineas de recombinacidn
por presién electrdnica. Fn regiones de densidad alta, las drbitas elec-

trénicas se ven perturbadas por los electrones libres cercanos. Esto en-

sancha las lineas a valores dados por{sz)
n 17.“ n, A 1/2
BVoorar = BVpororer 917 [0'12 {700 TEE} } ; (18)
{ !

Este efecto sblo ha sido estudiado en detalle por Chaissony Malkan(ss) en
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la nebulosa planetaria NCC7027 y deberia de medirse en varias otras
planetarias.

Hace algunos afios, varios grupos de radioastronomia reportaron
la deteccidn de lineas de recombinacién provenientes de un objeto extraga

lictico, la galaxia Mg2(*5%:56)

Por un tiempo se pensd que la medicidn
de lineas de recombinaci6n extragalicticas podria permitir la medicién de
la velocidad de recesidn de objetos como cuasares y radiogalaxias. Desafor
tunadamente, pronto quedd claro que las lineas de recombinacidn de M82 se

(57,58,59)

hallaban estimuladas debido a un efecto maser anémalo Hasta

ahora, la blisqueda de 1ineas de recombinacién provenientes de objetos extra
galdcticos ha dado resultados negativos, excepto para M82 y NGCZSS(SS).

En resumen, pensamos que debe haber un cambio en los objetos de
estudio de este campo, con un énfasis cada vez mayor en el estudio de nebu
losas planetarias y vientos estelares ionizados, asi como de objetos pecu-
liares como Sagitario A Oeste. Sin embargo, lo mis probable es que se con
tinGe encontrando objetos y fendmenos inesperados que involucren gas ioni-
zado y sea en estos casos en los que el campo de continuo y lineas de re-

combinacién haga sus contribuciones futuras mis importantes.
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