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Tras un breve resumen, en el que veremos algunos de los
metodos observacionales con los que se puede calcular la
direccion, Y aun en algunos casos puntuales la magnitud, del campo
magheticc-interestelar en galaxias espirales proximas (e incluso
en huestra propia Galaxia), haremos un estudio sobre la influencisa
de dicho campo magnetico en el gas galactico.asi como tambien
-particularizando para el caso de la Via Lactea- el efecto aque
puede tener sobre la evolucilion quimica de su disco.

Tomando como datos de entrada las presiones turbulentas en el
planc galactico, ¥y con las ecuaciones de la maghetohidrodinamicsas,
podemos obtener los perfiles de campo maghetico de las distintas
galaxias. Veremos como este proporciona un mecanismo eficaz a la
hora de explicar las estructuras anulares tan comunes en galaxias
espirales. Ademas veremos, aplicandolo & un caso concreto, aque
podemos calcular el campo magnetico compatible con la distribucion

de gas tambiern en galaxias donde No aparezcan estos anillos.

Posteriormente, haremos AN estudioc de COmMO este campo
interestelar calculado anteriormente, puede influar sobre ia
evolucion guimica de nuestra galaxia. Es decir, estudiaremos un
modelo dinamilico para describilirla, a diferencia de lcos actuales

mode los estaticos.
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Antes de ver los posibles efectos aue un campo maghetico
interestelar pueda causar sobre la distribucion de gas en galaxias
espirales, asl como sobre la evolucion quimica en el disco de
nuestra galaxia, vamos & hacer una breve revision bibliograficsa
para ver que se conoce sobre dichos campos, ¥ si1 las magnitudes vy
direcciones obtenidas observacionalmente son compatibles con los

valores necesarios en nuestros modelos.

Festudios sobre las tecnicas de medida para estos campos
aparecen en los trabajos de Sofue, Fujimoto y Wielebinski (1$86),

Beck (1986) y Heiles (1987).

La polarizacion optica mostro la primera evidencia sobre

la existencia de campos magneticos interestelares. Ohman (1%42)

fue el primero en obtener resultados para una galaxia externa,

MS1. SU mecanisi

=

¢ basico es el efectc David-Greenstein, que
consiste en el scattering de luz deblido al alineamiento de las
particulas de polvo paramagneticas orientadas perpendicularmente &
las lineas de campo interestelar. La exactitud de este metodo no
es muy satisfactoria debido a 1l1lo poco que conocemos sobre este
polvo interestelar; ademas nNno es valilido para conocer la magnilitud

ce 1l campo magnetico, SO01l0O Mo S daria informacion sobre S

orientacion.

Otro efecto s tener en cuenta para estas medidas es el
desdoblamiento Zeemarnn de las lineas de HI (o OH) en un campo
magtietico. En el atomo de hidrogeno, un campo magnetico externo
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desdobla el nivel superior de la linea de 21 cm en tres niveles,
La anchura Zﬁl’entre los niveles mas alto ¥y mas bajo, es de 2.&8#»
Bu}t Hz, donde Btot es el campo magnetico total, en Us.

Fl efecto Faraday en emision de radlo polarizada nos permite
conocer el campo maghetico longitudinal debido a aue las ondas de

radio linmnealmente polarizadas giran al pasar a traves de un plasma

en el aqaue exista un campo maghneticoe uniforme. Si medimos la

rotacion de Faraday, ¢f podem o0S conocer la componente
longitudinal del camDo,B" ya que
* é -~ . :
¢% = RM A [rad] (Gardner y Whitecak, 1966;:; Burn, 1966)

donde A es la longitud de onda utilizada para la observacion, ¥y RM

es lo que se denomina "medida de rotacion’ , que depende de 1la

A

integral de B”

wd w m WL 1a densidad de electrones termicos ¥y dl el elemento de

1

tud en la linea de vision (ambos dificiles de conocer).
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Midiendo la emisiornn sincrotron de una galaxia se puede dar
una configuracion del campo magnetico en la misma, YyYa gqgue la
intensidad de dicha emision depende de la integral de [N * By i
siendc N la densidad de electrones de rayos cosmicos por intervalo

Jde energ.ia, E_L la componente del campo maghetico en el plano

perpendicular & la direcclion de observaclon, y O es el inNdice

- g, _‘_‘_ﬁ_‘! | - -'f— it and at '-""-""‘\"'"L"'-\."w { a‘l P s e F g —
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radlio sincrotron linealmente polarizada permite conocer la

componente uniforme de este campo magnetico.

Como resultado de las observaciones de la rotacion de Faraday
ern los discos de las galaxias espirales se llego a la conclusion
de gue la configuracion predominante del campo a gran escala eéen
una galaxia espiral es, © bien espiral bisimetrica con las lineas
de fuerza posiblemente abiertas &l espaclo intergalactico, © una

estructura de anillo con las lineas de campo circulares, cerradas

arece ser que estas estructuras estan relacionadas con el
origen de estas galaxias. En la actualidad existen dos modelos que

Sy

intentan explicar e ] origen de los campos magneticos
interestelares; por un lado esta el modelo dinamo (E.N. Farker,

1971) ¥y por otro lado la teoria de Piddington (1964) en la gque un

campo magnetico primordial puede haber sido congeladoc en una

N

prrotogalaxia Y mantenido &n sy disco gEseosc &nr otacion

diferencial mediante urn mecanismo comoe &l propuesto por Sawa vy

Fujimoto. El primer modelo conduce a una estructura en anillo del

(M

campo magnetico (similar al de M 1) mientras aque el segundo daria

1_

estructura bisimetrics
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COmo resultadoc Ulg campo magne

al campe intergalactico.
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A finales de 1982 se encontro como posible relacion el que

galaxiss espirales cCoOn Jna companer: masiva cercansa exhiban

Al

machnetismo espiral, mientras que galaxias espirales sin companers
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INTRODUCCION

Desde que Scoville y Solomon (1975) encontraron el anillo de
gas en nuestra galaxia entre 4 ¥y 8 Kpc, tanto las medidas de CO en
# mm como las de HI en 21 c¢cm han mostrado una creciente
evidencia de la fTrecuente presencia de anillos gaseosos en

galaxias espirales. Ademas de la Via Lactea, otros claros ejemplos

de galaxias con anillo son M31 (Unwin 1980a,b; Stark 1979), NGC

~J

7331 y NGC 2841 (Young Yy Scoville 1982a): mientras gue otras

alaxias, como la NGC 6946 muestrarn un decrecimiernto continuo de

€)

la densidad del gas conforme nos alejamos del centr

O

Algunas hipotesis han intentado explicar est estructura en

)

anlillo de 1los discos gaseosos (por ejemplo, Young Y Scoville
1982a; Jog Yy Solomon 1984; Myers y Scoville 1987; Munoz-Turon Yy
col. 198/, la segunda de las cuales con;ierne solamente a nuestra
Galaxia y las dos ultimas tratan preferentemente con estructuras
de anillo nuclear). Battaner y Sanchez-Saavedra (1986) sugieren

una explicacion en la ~ual los efecto magneticos sSON 108

(n

responsables de la ausencia de gas en el disco interno.
Ernn este modelo se argumenta aque. bajo la accion combinada de
viscosidad y gradiernte de presion, los anillos se disiparian en
b | L] - 8 - .
ailredegor de 5710 ancs. Como s 1mprobable gue podamos encontrar

uri modelo en el qgue el gas tenga una edad inferior a esta, sera

{l

inmediato concluir que la disipacion debe ser prevenida por un
. i 5oy REMOREY 2T
efecto con un tiempo caracteristico menor de 5*%10 anocs. Por otra

parte., sabemos que las fuerzas magneticas tienen Slg tiempo

caracteristico de 5*10 anos, por lo Que podria ser responsable de
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su mantenimiento.

Este modelo toma como datos de entrada los perfiles de
presion del gas publicados en la literatura, obtenidos de las
medidas de 2.6 mm Yy 21 cm, a partir de lo cual calculamos el
perfil de campo magnetico responsable de estos perflles de
presion, Yy el continuo de radiacion sincrotron que este campo
produciria. El ultimo pasc lo realizamos para comparar lo gue
obtenemos de forma teorica con las observaciones y asl probar la

validez del mode lo,

Si bien este modelo se pensc en principio para explicar la
distribucion de gas en anillos, l1lo aplicaremos tamblen a un caso
eri el aue no aparece dicha estructursa, a la NGC 6946, Y
comprobaremos asi su valldez tambien para estos casos, £1 bien el
perfil de B cambiara considerablemente, lo que nos permitira
observar suJu importancia a la hora de decidir la distribucion de

gas en las galaxlias.

()

JE

(N

ARROLLOC

JUtilizamos las ecuaciones maghetchidrodinamicas en su forma

normal para las condiciones fisicas que prevalecen en el gas

galactico.

10



¥ )

r. ‘:'.:;-".

- - Wy W s L d -
L
B v L 1
a a i &
] " € ’
o |
.
i
J

[
¥ .

Uiy
+
<
|
I
<l
X
<]
X
m
X
1y

V x (V x

F|,
(P
N
N
J
o
N
>
0
4

~
donde P es la densidad del gas, v su velocidad macroscopica, p su

— .
- R 3 Y . » . :
presion, B el campo magnetico, Pa el potencial gravitacional, 1

-3

la viscosidad, z el tensor cizalladura y 0 la conductividad.
O
Adoptamos algunas hipotesis para simplificar tanto como ses
posible las condiciones. Una de ellas €S asumir estado
. - | | R ATy, P
estacionario como representativo de los ultimos 5*10 anos.
Tambien asumimos corrotacion de gas y estrellas, condicion

gque nos permite calcular la velocida sistema
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este.ar a partir de l& ecuacion del movimiento, que es mucho mas

simple ¥, Ccomo s normal, s0lo establece el balance entre fuerzas
gravitastoria y centrifuga S1 l& fuerza gravitatoria es la misma
para el gas S para e ] sistema estelar, Y S los terminocs
inerclales radiales por unidad de masa son tambien los mismos para
ambos obtenemos COMC resultado que los dO S efectos estan

compensados Y por tanto i1o0os podemos despreciar ern la ec

e
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del peligro de eliminar
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estos terminos, ya& que son un ordern de magnitud mayores que los

e . . 2B 3 : : o o ol L - L oA 4 W v e TRy s 2
LEerminos macneticos QuIC qaquiedarn. UnNa peqguéna sSseparaclon o€ l&a
11
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corrotacion podria tener efectos tanm importantes como los terminos
magneticos. Consideramos que el equllibrio entre las fuerzas
gravitatoria e inercial se &alcanzan de forma tan rapida que 1los
efectos de segundo orden, tales como el maghnhetismo, pueden ejercer
una influencia decisiva. En realidad, cualquier distribucion
radial de gas puede rotar en eguilibrio gravitatorio, por lo tanto
la distribucion de gas actual debe ser decidida por fuerzas mas
debiles tales como el magnetismo o la viscosidad. Podemos recordar
una situacion similar en la atmosfera terrestre, donde existe un
balance entre la gravedad y el gradiente vertical de presion, por
lo que una fuerza de segundo orden, como es la fuerza de Coriolils,

velocidad del viento.
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Teniendo en cuenta estas condiciornes en las ecuaciones de la
magnetohidrodinamica, encontramos que solamente algunas
direcciones del campo magnetico estan permitidas. Una de estas
posibilidades <l aque parece mas comun para el caso de las

galaxias espirales- es la de un campo maghnetico azimutal puro,

siendce nulas las componentes vertical y radial.

Con las hipotesis descritas anteriormente, se obtiene la

2
ap 1 dE»‘p 1 B
o R ol . v B —— o ———— --—-?—- ~— O
dr 4 M 4 ar 4T 2
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dJonde r es el radilio galactocentrico vy qu la fuerza magnetica
azimutal. La presion del gas p es una presion turbulenta” mas aque

una presion molecular. Esta relacionada principalmente con 1las

velocldades relativas entre las distintas nubes de HI y H

? ) B i "
cCon la wvelocidad termica molecular. La presion hiodrostatica se
P

cdefine como un tercio de la traza del tensor presion pivvy (P es
la densidasd vy WV \ es el producto diadico de las velocidades

Ll

"peculiares ({> denota el wvalor medio). Como las velocidades

nube-nube son tan grandes, estas velocldades aleatorias son las

)

responsables de l transportes de momento, siendo despreciables

frente a ellas las velocilidades caoticas debidas a movimientos
moleculares termicos. Esta interpretacion de la presion en el
medio interestelar ha si1icdo analizada ern detalle por Spitzer

o

(1978).

De l8 ecuacion anterior podemos obtener directamente =

) . 0
presion magnetica M = Bwfkﬂl
b
A l’jﬁ}
M= - - € —--- d ,
. 0 d&

- e 1 - I "’ — = f F " 1 - S, - 4 -~ — il 1 - iy - i, — - & e = i - - i - . — 1 —
CalClUlamnos PG & ~arcili qe L3S oDsSeéervacliones, obtenemos i

'.,_J.
(A
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presion maghetics Y el campo magnetico tras una simple

integracion. Adoptamos M(r 0) = 0, debido a la estructursa

azimutal del campo maghnetico.

Una vez calculado el campo maghetico, hallamos el perfil de
radiacion sincrotron. Para esto no asumimos l1la condicion de
equiparticion. Alguns evidencila observacional favorece esta
condicion, pero tambilen ha sido cuestionada, por ejemplo por
Harnett (1984). En el analisis de Lerche y Schlickeiser (1980,
1981, 1982) concerniente al transporte de electrones relativistas,
No se obtiene una funcion creciente de la energia del electron con
=1 campo maghnetico, como reqgueriria la equiliparticion. En el modelo
se hizo la hipotesis inicial de que el espectro de energia era

similar al espectro en la vecindad solar, con la densidad de

= il

-

nUmero N0 proporcional a la presion del gas. AQul consideramos que
la energia de los electrones cosmicos se puede perder a causa de
diferentes efectos, tales como la difusion (principalmente en 1la
direccion z; por ejemplo, Allen, Baldwin y Sancisl 1978; de Bruyn
y Hummel 1979; Hummel Yy Bosma 1982), conveccion, deceleracion
adiabatica, interacciones, Y perdidas radiativas, fenomenos
estudiados por Lerche y Schlickeiser (1982). Hemos considerado la
perdida radiativa debilido a la emision sincrotron como el mecanismo

mas importante para l&a disipaccion de la energils de los

electrones relativistas., ignorando la emision Compton 1nversa.

L& conveccion Y los vientos galacticos tambien podrian

reducir los numeros de electrones relativistas en tiempos tipicos
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del orden de 10 anos (Segalovitz 1977), Que se identifica con la
vida media de los rayos cosmicos. Para los electrones cosmicos, la

perdida de energia debido a la emision sincrotron es otro efecto

e v . i : : 3 : 2 -1
competitivo, siendo el tiempo caracteristico . A (UuBR E)
f & s 4 " 3 ) : cend p_d -3
LSegalovitz 1977), donde U es una constante de valor 1.57*%10 en
unldades cC.g. s. Yy £ es la energia de los electrones. A Uuna

frecuencia de 2700 MHz la energia de los electrones relativistas
: & : . -5
corresponderia a 6 GeV (Beck 1982). Si B es aproximadamente 10
b, . 3 B e
G, T viene a ser del orden de 10 anos Yy por tanto tan corto como
el tiempo caracteristico de la conveccion. Si no hubieramos tenido
& cuents ests perdida Je energia debido = = radiacion
sincrotron, hubieramos obtenido campos magneticos tan grandes como
-3 . : : . a _
10 G. S1 este fuera realmente el caso, el tiempo caracteristico
i : . \ : 3 i
de la perdida de energia sincrotron seria de menos de 10 ancs, Y
por tanto este tipo de disipacion seria un efecto dominante. Lo

cual seria una contradiccion con el hecho de no haberlo tomado en

1] ™ T o

For tanto aplicamos las ecuaclones dadas DoOr Lerche v
Schlickeiser, que en el plano galactico y bajo estas hipotesis =e

}a
.
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donde A(r, @) es una funcion que tiene en cuenta la produccion de
electrones cosmicos, r y @ son las coordenadas radial y azimutal,.
y B es la fuerza del campo magnetico. Consideramos que son las
supernovas de tipo Il la principal fuente de electrones cosmicos:
I NO pueden wviajar muy lejos dehsuss lugares de nacimiento, vy
este tendra lugar donde exilista mayor densidad de gas, asumimos que

la funcion A s proporcional a dicha densidad , de forma que

nuestra hipotesis es finalmente

N = constante * —-—-

O

donde P es la densidad del gas. Teniendo en cuenta el valor en la

vecindad solar de No dado por Nishimura ¥y col. (1980) y algunos

y : P Pl
calculos orientativeos preliminares, proponemos el wvalor 1.7*10

%

como wvalor de la constante .que aparece en la formula (cuando

_ -3 -3 .
medimos Nolen eregs Cm ' Peryg cnhn vy B eéen Gj.

& velocidad nube-nube tipica es un parametrc muy importante

en estos calculos. Stark (1979) estimo valores del orden de & Km

-1 . ¥ : - : |
s , mientras Clemens (1985) dedujo wvalores mas bajos., del orden

: -1 * : - _ -1
de 3 Km s . Nosotros tomamos el valor intermedio de 5 Km s ,

sigulendo &a Gordon Yy Burton (1976) y Sanders (1984), valor
generalmente aceptado en estudios posteriores. En cuantc al factor
de conversion entre la intensidad de CO y la densidad riumerica de
hidrogeno molecular, Kutner y Leung (19885) desarrollaron modelos

- ; ; PR e - .
CeOoOricaos para dgdeterminarlo,y proponiendo N,/ 1. .= 2*10 cm (K

H 12
2



= LA 20
Kkm s ) . Liszt (1982) encontro un valor de (5 £ 2.5) * 10

Frobablemente este factor de conversion sea diferente para las
distintas galaxias, e incluso gquizas dependa tambien del radio
galactocentrico, de la metalicidad (Blitz y Shu 1980) y de 1la
temperatura (Elmegreen, Elmegreen y Morris 1980). Pero, como es
conveniente adoptar el mismo wvalor para todas las galaxias
consideradas, Yy para cualquier distancia al centro, elegimos el

: x ! e - g . -
valor intermedio de 4*10 , que es el mismo propuesto por Younhg Yy

Stark y Sanders encontraron una dependencia de la escala de
altura gaseosa con el radio. A pesar de este hecho, a&aui hemos
adoptado escalas de altura constantes: 120 pc para HI v 70 pc para

el H_ (Burton 1976; Sanders, Solomon y Scoville 1984).

2
RESULTADOS

Como hemos mencionado, cogemos 1os perfiles de presion =a
partir de las observaciones. En las figuras 1l1la-e aparecen los

perfiles de presion turbulenta para las galaxias aque vamos a
estudliar: Via Lactea, M31, NGC 7331, NGC 2841 Y NGC 6946. Se

obtienen de la forma

17



,..
Wele .

\

\

1 . P rl*'u
= TR

§

Las densidades de HI en nuestra Galaxia las tomamos del estudio de
Gordon y Burton (1976), mientras que para M utilizamos las de
Sanders (1983). En el caso de M31 cogemos para HI vy H, los datos
de Unwin (1980) vy Stark respectivamente. Para las otras 3
galaxias, tomamos 1l1las de;ﬁsidades superficiales de HI de Bosma
(1978) para las NGC 2841 y NGC 7331 y de Rogstad y Shostak (1972)
para la NGC 6946. Tomamos las densidades superficlales de H2 de
Young ¥y Scoville (1982a) para las NGC 2841 y NGC 7331 y de Young Yy
Scoville (1982b) las de NGC 6946. Como distancia a M31 adoptamos
el valor de 690 kpc, valor utilizado tambien por Unwin y Beck.
Para el resto de las galaxias las adoptadas por Young Yy Scoville:
7.6 Mpc para NGC 2841, 20 Mpc para NGC 7331 y 10.1 Mpc para NGC
£346.

lLa presion alrededor del nucleoc no ha sido tomada de las

observaciones, sino que la hemos elegido como una condicion de
contorno. Existe una presion critica p tal gue s1 le damos a 1lsa

C

presion central un valor mehor de P s obtenemos que los efectos
magheticos no pueden ser los responsables de la distribucion de
gas oObservada. Elegimos la presion central de forma que l1a
intensidad sincrotron a un r dado sea la misma que la observada.
Debemos tener en cuenta que esta eleccion supone que los perfilles
teoricos y observacionales colincidan solamente en un punto, de tal
forma que el acuerde entre los perfiles deberia indicar la validez
de la eleccion de la presion central y, por supuesto, del modelo.
La diferenclia entre la presion central eleglda Yy la

observada no puede explicarse en un modelo de estado estacionario

coOmo el Que estamos analizando, v sSUpONeEmMoOs que estaria
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relacionado con la formacion de y la acreccion a un agujero negro
central muy masivo, con TfTormacion de estrellas en el centro, o
eyeccion de gas. En la NGC 6946 es evidente aque existe unsa

formacion estelar reciente, donde se han observado un gran numero

de supernovas (Minkowski 1964: Barbon, Ciatti Y Rosino 1S682:

Barbieri, Bandi y Cristiani 1982) A partir de los estudios de Ha
* -4 b | B % - 4 b

se ha deducido la presencilia de alrededor de 1.5*10 estrellas

ionizadas 05 (van der Kruit y col. 1977:; de Gioia-Eastwood y col.

1984 ; Beckman y col 1986). El1 nucleo de NGC 7331 es un LINER (Keel

l1id

4l
()

1983; Munoz-Tunon ¥ col. 1987), el cual en re esta conectado

1}

con actividad nuclear o formacion estelar reciente. Hay evidencia
observacional de que estos tres fenomenos nucleares son comunes
para las distintas galaxias espirales. Sanchez-Saavedra y Battaner
(1386) estimaron el flujo de gas hacia el centro de la galaxia

debido a efectos magneticos.

4

En la tabls 1 aparecenrn la presion central ocoritice vy la

elegilida, ambas en dinas por centimetro cuadrado

.1:1

(Y
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Galaxis Presion critics Presion central elegida
|
- -10 -10
Via Lactesa 3.98*10 3.98*10
| |
-10 -09
!M31 6.92*10 4.00*10 ,
| |
‘ ES ot -10 _-08
NGC 7331 2. 0¥" 10 3 BN
|
-10 w8 |
NGC 2841 &L 787> s L) Tt
_ - v e, 1 |
NGC 6S46 0. 00 P 'y S W

Con estos perfiles de presion calculamos los del campo

maghnetico segun lo visto anteriormente, obteniendo asi las
figuras 2a-e. Los valores obtenidos estan respaldados por 1l1los
datos que se conocen observacionalmente, pero No es posible una
comparacion detallada de nuestros perfiles con las observaciones
ya qQue l1lo que se ha obtenido con estas son valores en algunos
puntos aislados de las distintas galaxias. Aunaue NO hemos asumido
la equiparticion en este trabajo, la podemos utilizar para
comparar ordenes de magnitud. Bajo esta condicion, Klein y coil.
1982} obtuvieron un wvalor tipico de 15 = 5 W para la NGC 6946,

aque esta bastante de acuerdo con los resultados obtenidos aguil.

iN

Segun Beck (1%82) el campo magnetico uniforme medio en M31 seris
de unos 3.2 £ 0.9 M. FPosteriormente el mismo ha dadoc valores mas
altos para esta magnitud., comparables al wvalor qgque nNosotros nhemos
obtenido unrn , de unos /7.30 U G a la distancia de 10 kpc qque es 18
distancia a la que BReck realizo la anterior medida. PFPara NG 7935)

v NGC 2841 Hummel vy Bosma dicen qQue el wvalor de la Tuerza del

)

M
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campo magnetico es aproximadamente de 17 ¥y @ U G respectivamente,
valores muy parecidos a los obtenidos aqui (estos quizas sean algo
mas bajos, pero hay qque tener en cuenta que los de Hummel Yy BRBosma
se refieren a campos magneticos totales, mientras que estos
consideramos que son de la componente uniforme del campo magnetico

debido a aue estan orientados en la direccion azimutal.

La mejor TfTorma de comparar nuestros resultados con las
observaciones es mediante el analisls de los perfiles de continuo
de la& radiacion sincrotron. Los resultados aparecen en las figuras
Sa—-€& comparados con los perfililes observacionales.

Los perfiles teoricos los obtenemos teniendo en cuenta aque

n -Bn + 2
Y oo (e B %) 2B - e Yr2e )
ke — .
1) 5 0 uld 1
: -1 SRR N -1,
erg £ cm M2 sterad
gJonge
~ ] es el ingice espectral de l espectrc de 2nergia de 1Os
electrones, N * dE = N * E/E e | = que esta relacionado cor
O O
Lje‘ 1 i l_.ll” mt::i 7 _— v - “’
n n
- clY) esta tabulada er Pacholckyk (1976).
= . o -~ ol on x 3o 9 " > A ]18 - pe P . x4 - -
- Ll s uUna constante e valor 6.2710 ern el sistema eSS e S, &
- U es la fTrecuencla a8 la que se reagliza la observacion. l el

-

caminoe lLibre 8 traves de la fTuent

(h



- B es 18 componente uniforme del campo magnetico perpendicular

— 1.—- — — — - a—-.-:-.f-- e - “ P, R, =, - ""‘: | -, - e
a la linea de observsacion. Es 1S = B cCoOs1 31 tenemos et
ud u
cuenta aque el campo magnetico es azimutal).
- y N 1& densiaad de electronecs de raYOS COSMiICcCOSsS cor
O
iNntervalo Je energla. correspondiente a uns energla C de un
O
ergio.
Fara comparar COn Plg perfil de temperaturs e
brillo e vez de iNntensidad de ragdiacion sincrotron,

1 i‘ . N - = - — . 1 p— i ol - — — — 1 a— 1‘-— . | P s = - - -~ - -

18 o Cliencila (- A 3 - IE u__.*l".'ri--:’:'i? :JrTH_*E, 10S%S SrtlcCcuUulos hat j‘_ IO E "':!:'iTh,:

~ oy = P oo i S s d . L Bemie __— d g . = R =

..::v..,jc A0S PDEeI'T A 488 Y 185 1Nnclinaécliones Qe 18sS alstintas galaxlas:
— il
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Via Lactea M31 NGC 2841 NGC 7331

—

r
B_ 2.88 2.88 2.87 3.14 <.8
| r
| (Beck ) (Batt. ) (de Vauc. ) (Kleiln
F ¢ Ll 7 B
!

T T 1 I 1
b b U U b
comparada
|
|
‘A“tlculo | Beuermann Beck Hummel V¥ Hummel VY Kleil |
| | : S b :
Y Sal . 11982) Bosma Dosma COl.
|
|
3 - ~ Y - -~ S 7~ Y
(1985) (1982) (1982) (1982) |
l
|

; |
2 $ g 9 g :
0.408*10 7 AN il € 0.61*10 1. 4£15%310 10: 75310

| 5,

{

V (Hz)

e o — - — s — — - . - P g -~ - - -~ -
lernitendo &1 cuenta las aproximaciones Mechsas v & ] pobre
e e = - = 1 - ol - - S = - — e, — -~ o e T - bkl el T e B Vo -
conocimi&ento e 14 085 '..}..L:.at..x.uut...‘.:. parametctros AFNILTOAQUIC 1U0S ., ?’:emQ:

obtenido un ajuste bastante buenc entre teorisas

‘:. I'F' ._"7"'1 1 == e . - o - e e, e — - R k“,.—.u — ] — - - | - -
1a NGC /7331 18 coincidencia entre ambos perfiles es vastante puens

muy satistTactorio. Desafortunadamente. Humme 1 . Bosma L1S82)
solamente Jgarn wvalores hasta 8kpcec. Para la Via Lactea comparamos

)
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con el perfil de temperatura de brillo Tb obtenido por Beuermann Y
col. (1985). Establecen un modelo para describir esta distribucion
segun un disco "delgado” y otro "grueso . Nosotros comparamos con
un valor medio entre estos dos. Hasta aproximadamente r=2kpc 1la
diferencia de valores es grande, siendo el valor obtenido segun €l
modelo bastante mayor en el centro galactico. A partir de ahli los
dos perfiles son bastante similares excepto en r=6kpc, donde
-segun el modelo- se produce un minimo bastante pronunciado debido
a que existe este minimo tambien en la distribucion del campo
magnetice y un maximo en la presion. A pesar de estas diferencias
1o cierto es que los perfiles son bastante similares. FPara nuestra
Galaxia precisamente, la obtencion de resultados observacionales
ofrece muchas dificultades, ¥y por tanto disminuye la eficacilia de
la confrontacion con nuestros calculos. En el caso de Andromeda
e
comparamos con el perfil de Tb obtenido por Beck (1982). $Si bien
la forma o estructura de dicho perfil es similar a la que describe
e] modelo utilizado aqui, existen determinados intervalos donde la
diferencia de valores es bastante pronunciada, sobretodo en el
centro galactico, dentro de los 4 primeros kpcs. No obstante, los
resultados obtenidos son aceptables sobretodo en lo que se puede
considerar como el disco propiamente dicho de la galaxia. Nuestros
resultados tambien concuerdan razonablemente bien con la
temperatura de brillo sincrotron de Klein y col (1982). Debemos
recalcar este hecho vya Que la NGC 6946 es una galaxia sin anillo.
Por tanto, este modelo parece ser valido no solamente parasa
galaxias espirales con anillo (Sanchez-Saavedra y Battaner 193/;

Battarner y Sanchez-Saavedra 1%986), sino tambien para galaxias con
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un decrecimiento exponencial de la presion del gas. El1 hecho de
i o b ' i .
gque © sea bilisimetrico en NGC 6946, y no azimutal como asumimos

aqgul, no puede ser una fuente importante de error para nuestros

propositos.

CONCLUSIONES

rl campo magnetico esta probablemente generado por efectos
dinamos Y se pierde por disipacion Yy otros efectos. Ferco si

alcanza una distribucion cuasi-estacionaria, lo podriamos calcular

’

a partir de la distribucion del gas. Por los resultados obtenidos

podemos conclulr qque el campo magnetico es mayor en la parte

e

y disminuye cuandce aumenta el radi:

e
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» galactocentrico, con
la excepclon de la NGC €946, donde se observa un campo maghetico
aproximadamente constante.

Fodemos consiliderar que este modelo nos proporciona una
explicacion apropiada para el continucoc de radicoc de emilsion

1NRCrotron observado enr galaxias esplrales, as1l como UunasS

explicacion razonable de como se mantiernen los anillos gaseocsos.

;

EnN cuanto = las presiones centrales. 18 iNnterpretacion

propuesta aqul 2s que las fuerzas del campo magnetico responsables

-."'“.I M o Y ' - - ' ! gy J—— . 3 -ﬁ....,....., ‘:J-\-' ~ - I = g 1 *.r- - .;,,.... 9
del mantenimiento de los anlllos tambien inducen unm flujo hacia el
T o — - - A - - — i 1 | p=- == P & P = - = g P S, R, g T e —-—4—-: y - | = ¢
N Iro SalaCiL i1C0 QUIC eSS Pigt~ f’...d":'f lt e tj".'_" GasS ~al a s 3 SCL1lVvVidaad
=y B "
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nuclear. Esto esta confirmado por la evidencia observaciornal de
que las galaxias Seyfert tienen a menudo estructuras anulares en
suUus discos (Adams 1977).

Medidas directas del campo magnetico mediante observaciones

)
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en SiNCcCrotiron polarizado a varias longitude
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Urn metodao para verificar ¢© no este modelo. Otras observaciones
e i de e S o PP N NN A | = — : : :
fotometricas Y espectroscopilicas puUueden Jdar pistas importantes

acerca ael mecanismo responsable de la formacion y mantenimientc

-l-"-i A— i j— —— — — ---1 e --qﬂ'—-.T-- -'J—lﬁ il api— e R s— — : 1
4AC alnlilOos gasSeosos en ailgunas galaxlas espilirales. Una uOmb¢ﬁﬁClOﬁ
e I — -":--A-L--- " e S o S B - = - S . | p— N, S e, - e 1

ae Totometria infrarrojJa y visible nos permite estimar la edad de

. OREP N PO [ - - -—pma 1 Y - P —~ Y = = o

13 Doblacion er & ] aniililo > de ecta ToOrrma l& eaad ge 1 &
ot .y s — . SR - - - - b b - - T ~ - o= - _— 1 5 y O : ]
eSTructura en &1 mismo, como han propuesto Prieto vy col. L 1986
rﬂ--,:':f-* ::1 N?Fr MiJ?hFﬁ_TI ;:-I-- ' (4-,_-‘1-' ( % fh\E.—?\‘ —_— 1 — s -:!-?-?""‘ . e 3 —
palra e NS Y 102 ANIOr Y a1 1l L- LYo ) Dar a IN= NGC I niV ik |l aQles

observaciones deberian imponer restricciones importantes sobre las

-

posibles explicaciones acerca de los anillos de gas en las
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INTRODUCCION

En este apartado vamos a estudiar la influencia de los campos

magneticcse sobre la evolucion quimica en el disco de nuestra
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el cual, parsa

explicar la evolucion guimica de la Galaxia, supone un TfTlujo de

Nuestro principal proposito es explorar la influencia de
Tlujos radiales sobre la evolucion gulimica en la vecindad solar.
Hay dos cuestiones basicas qQue No estan resueltas por los actuales
mode los de evolucion quimicsas estaticos. Frimero, Si las
velocldades radiales de solamente & 10 Kn s son suficientes para
igualar la proporcion de formacion estelar (como mostraremos mas
tarde), puede un modelo aue las ignore considerarse realista?.
Segundo, =1 la formacion estelar tiene lugar en un anillo. por qgque
la<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>