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CAPITULO 1

LA MOLECULA DE OH EN EL MEDIO INTERESTELAR

1.1 Introeduccion

En esta tesis se estudiarid la emisién y absorcién de la molécula de OH en
regiones de formacién estelar reciente. Especificamente, nos ocuparemos de aquellas
regiones donde se presenta el fendmeno de flujo molecular de alta velocidad. Este
fenémeno esta intimamente relacionado con las prirmeras etapas de la formacién estelar.
Los tiempos de vida de estos flujos moleculares son del orden de ~ 10* afios, aunque
todavia no se ha establecido con certeza si es un fenémeno que se repite a lo largo de
las primeras etapas de la vida de una estrella. Los primeros descubrimientos de este
fenémeno fueron hechos al comienzo de la década de los 80’s en las regiones de L1551
(Snell, Loren y Plambeck, 1980) y Cepheus A (Rodriguez, Ho y Moran, 1980). El gas
molecular de alta velocidad se manifiesta por la presencia de alas extendidas en los
perfiles de emisién de transiciones rotacionales de la molécula de CO.

En la actualidad la molécula de CO y su isétopo 13CO siguen siendo la herra-
mienta principal en el estudio de los flujos moleculares. El desarrollo de nuevas técnicas
¥ sofisticados instrumentos astronémicos nos han permitido complementar los estudios
de CO con los de otras moléculas tales como Hy, HoCO, NHg, CS, OH, HCN+, HCO*,
HyO y decenas mas para tener una mejor idea de lo que sucede en las regiones de
formacién estelar. Precisamente uno de los objetivos de este trabajo es dar una visién
de los lujos moleculares desde la perspectiva del OH.

Como veremos en los siguientes capitulos, con el estudio del OH se pueden
dilucidar ciertas caracteristicas del lujo molecular que son muy dificiles de establecer a
través del CO u otras moléculas. Ejemplo de lo anterior es la recolimacién a gran escala
del flujo bipolar en HH7-11 por gradientes de densidad de la nube ambiente observados
con la molécula de OH (Mirabel et al., 1987). Este resultado complementé el petrén
que siguieron Phillips y Mampaso (1991) para desarrollar un modelo que describiera
la dindmica del flujo a gran escala de HH7-11 y su relacién con la nube ambiente. De
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la misma manera podemos argumentar en favor del estudio de los flujos hechos con
otras moléculas. Por ejemplo, los modelos para discos de acrecién alrededor de objetos
jévenes estdn apoyados entre otras cosas por las estructuras elongadas perpendiculares
al flujo bipolar descubiertas en NHg (Torrelles et al., 1983) y CS (Kaifu et al., 1984).
En esta tesis presentamos un estudio sistemético de la emisién y absorcién del OH en
los flujos moleculares asociados a regiones de formacién estelar.

El material en este trabajo serd presentado de la siguiente manera: En el Cap. 2
se describen algunos aspectos de la fisica de la molécula de OH en el medio interestelar,
los cuales creemos necesarios para una mejor comprensién de lo que se veré en los
capitulos siguientes (notacién espectroscépica, reglas de seleccién, etc.). En el capitulo
3 presentamos los resultados de las observaciones de OH hechas con los radiotelescopios
de Arecibo en Puerto Rico y El Arreglo Muy Grande de Radiotelescopios (” Very Large
Array” = VLA) de Nuevo México, E.U.A., en direccién de 23 flujos moleculares. Como
parte de la discusién veremos la manera de obtener los pardmetros fisicos del gas
de alta velocidad a partir de la absorcién del OH. Gran parte de estos resultados
observacionales ya han sido publicados, no obstante, el andlisis integral de todas las
observaciones acumuladas por varios afios nos ha permitido llegar a conclusiones nuevas

¥ en algunos casos hasta cierto punto contradictorias con las previamente vertidas.

El capitulo 4 lo dedicamos enteramente al estudio de la excitacién del OH en
los flujos moleculares. Los resultados obtenidos a partir de la solucién numérica de
las ecuaciones de equilibrio estadistico en la aproximacién de Gradientes Grandes de
Velocidad nos permite entender por primera vez el problema de la absorcién del OH de
alta velocidad contra el fondo césmico de 2.7 K. El capitulo 5 lo dedicamos al estudio
de la emisién anémala extendida del OH en regiones de polvo caliente y su posible
conexién con los méseres extragaldcticos (Megamdseres). El probable mecanismo de
inversién es entendido en el contexto de un modelo ya disponible en la literatura. En el
capfitulo 6 presentaremos las conclusiones generales de esta tesis. Finalmente se incluyen
dos apéndices. En el Apéndice 1 se incluyen las tablas que contienen los valores con
los cuales se hicieron las figuras 4.3 a la 4.12 y 5.8. En el Apéndice 2 presentamos
los detalles algebriicos de la solucién analitica de la temperatura de excitacién de las

lineas del estado base considerando los ocho niveles de menor energia del OH.
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1.2 Introduccién Histérica

El radical OH fué la primera molécula descubierta en el medio interestelar
usando técnicas de radioastronomia. En Octubre de 1963 se detecté absorcién del OH
en direccién del remanente de supernova Casiopea-A (Weinreb et 4l.1963) usando un
novedoso espectrémetro digital construido por Weinreb en el Instituto Tecnolégico de
Massachusetts. En 1964 un grupo australiano (Gardner et al.1964) midié absorcién en
las 4 lfneas del estado base en direccién del centro galdctico encontrando que el cociente
de intensidades indicaba que las transiciones estaban fuera de equilibrio termnodindmico.
Un afio mds tarde en un relevamiento de absorcidén comntra regiones HII se detectd
por accidente la emisién del OH (Weaver et al.1965 ), la cual mostraba polarizacién
lineal y circular (Weinreb et al.1965; Barrett y Rogers, 1966; Davies et al. 1966). Las
peculiaridades de la emisién causaron gran confusién entre los astrénomos toda vez que
el ancho del perfil indicaba que ésta provenia de un gas con temperatura del orden de 30
K mientras que el brillo de la linea correspondia a un cuerpo negro de por lo menos 103
K. Todas estas “extrafias” caracteristicas fueron explicadas finalmente en el contexto
del primer modelo de Emisién para Mdser Césmico propuesto por Litvak et al.(1966).
Las primeras mediciones del tamafio angular de fuentes que presentaban emisién méser
fueron hechas por Moran et al.(1968) las cuales indicaban que se trataba de regiones
muy compactas (del orden de 1 AU = una unidad astronémica = 1.5 x 10!%3 cm) ¥y
consecuentemente de enorme brillo superficial (millones de grados). En ese mismo afio
Heiles (1968) observd emisidén térmica de OH en direccién de nubes obscuras de gas y
polvo interestelar. Paralelo a ésto Zuckerman et al.(1968) reportaban emisién méser
en transiciones de estados excitados del radical

OH. Un afio después se establecié un método para estimar la profundidad éptica

a partir del cociente de intensidad de las lineas principales (el concepto de lineas prin-
cipales y lineas satélites es explicado con detalle en el capitulo 2),

I(1667) 1 — e 71667
I(1665) = 1 — e 71665’ (1.1)

donde 7, es la profundidad éptica de las lineas principales respectivas. Podemos ver
que cuando estas son dpticamente gruesas, 7 > 1, el cociente de intensidades es igual a
uno. Mientras que para 7 < 1 se espera que sea igual al cociente de las profundidades
épticas que, es de 1.8 en condiciones de equilibrio termodindmico local.
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Simultdneamente a las observaciones del OH en nubes moleculares (Heiles 1968,
Turner y Heiles 1971, Turner 1973, Heiles ¥y Gordon 1975 y Crutcher 1977) se iban
desarrollando modelos tedricos para explicar la emisién maéser de las lineas principales
(Litvak et al.1966; Rogers y Barrett, 1968; Litvak, 1969; Gwinn et al.1973) y las

lineas satélites (Elitzur 1976; Guilbert et al.1878). A mediados de la década de los

80’s Baan y Haschick (1984) detectaron madaseres extragalédcticos cuya particularidad es
que son millones de veces mas intensos que los maéseres galidcticos. Otra caracteristica
importante gque distingue a estos Megamaéseres (como normalmente se les conoce en

la literatura) es que su emisién proviene de volimenes grandes de espacio, lo cual los
constituye como una nueva clase de méser de OH.

Las primeras observaciones sistematicas de OH en flujos moleculares de alta

velocidad las hicieron Mirabel et al. (1985). Es en este trabajo donde se reporta el

problema de la absorcién del OH contra el fondo césmico (2.7 K). Los modelos desarro-
llados hasta ese momento no consideraban la posibilidad de que el OH se encontrara
tan frio. Algunos admitian temperaturas de excitacién por debajo de 2.7 K para las
lineas satélites, las cuales se explicaban en términos de opacidades de ciertas transicio-
nes infrarrojas. Ninguno de estos modelos predijo temperaturas de excitacién, para las
lineas principales, més bajas que la radiacién de fondo. Entre las principales razones
para esta deficiencia se encuentra el que hasta ese momento se tenia muy poca o nin-
guna informacién acerca del comportamiento del OH en colisiones con otras especies
quimicas. Salvo algunas excepciones, la mayoria de los modelos suponian una seccién
recta de colisién igual para las transiciones entre cualquiera de los estados rotacionales
del OH debido a colisiones con Hg (esta molécula es muy importante en los procesos
colisionales en las nubes moleculares por ser la mas abundante). En 1984 Andresen
et al. (1984a y 1984b) realizaron dos importantes experimentos en los que reportaron
ciertas asimetrias en las secciones rectas de colisién en el doblete A {(en el capitulo 2 y
4 se explicard ésto con mucho detalle) entre el OH y el Ha. Ademas se pudo establecer
la paridad correcta de los estados del doblete A. Para varios modelos que admitian asi-
metrias en las secciones rectas de colisién para explicar la ermisién maéser en las lineas

Principales se encontré que habian asignado de manera eguivocada la paridad en el
doblete.

Después de un periodo de mucha confusidn se llegd al consenso de que con
la nueva asignacién de la paridad y las asirmetrias en las secciones rectas de colisién,
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es posible tener efectos de inversién y anti-inversién en las escaleras 21'[1/2 b4 21'[3/2
respectivamente (Andresen 1986). Guiados por la nueva informacién experimental,
Dewangan, Flower yv Alexander (1987) calculan finalmente los coeficientes de desexci-
tacién colisional entre el OH y el Hy. Estos reflejan, de manera dramaédtica, asimetrias
que bajo ciertas condiciones fisicas pueden ser las responsables de la absorcién del OH
contra el fondo césmico. Como veremos tales condiciones fisicas estdn casi siempre
presentes en los flujos moleculares de zalta velocidad.

1.3 Problemas Astronbmicos a Estudiar

En esta tesis vamos a estudiar dos problemas diferentes relacionados con el OH,
el primero es el de la Absorcion Contra el Fondo Cdsmico y el segundo es la Ermnision
Andémala Eztendida Galdctica. La principal diferencia entre estos dos problemas estéd
en las condiciones fisicas a las que estad sometido el OH. En el caso de la absorcién
la excitacién estd dominada por colisiones, mientras que en la emisién andémala la
radiacién es la que domina los procesos de excitacién. La principal aportacién de esta

tesis al estudio del OH astrondémico es presentar posibles soluciones e interpretaciones
de estos dos problemas.

a) Absorcién de OH Contra el Fondo Césmico

La evidencia observacional acumulada en los 1Gltimos 7 afios acerca de la ab-
sorcién del OH contra el fondo césmico en flujos moleculares, estd contenida princi-
palmente en los trabajos de Mirabel et al.(1985), Clark y Turner (1987) y los nuestros
(Mirabel et al., 1987; Rodriguez et al., 1989 y Ruiz et al.1991). Estos trabajos muestran
que la absorcién de las lineas principales del OH es un fenémeno combn en los flujos
moleculares. Pese a ésto, poco se ha hecho para encontrar una explicacién razonable
al fenémeno de la absorcién del gas de alta velocidad contra el fondo césmico. Es de-
cir, cuales son las razones fisicas que provocan que la temperatura de esxcitacién del
OH se desacople del carmpo de radiacién de 2.7 K. Gran parte de esta tesis la vamos
a dedicar a la solucién o por lo menos a una mejor comprensién del problema de la
absorcién de la molécula de OH en los flujos moleculares. La evidencia observacional
estard encaminada a demostrar que se trata de un problema de excitacién debido a

las condiciones fisicas particulares que prevalecen en el flujo. Aprovechando la nueva
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informacién acerca de la excitacién colisional entre el OH y el Hy, daremos resultados
numéricos y analiticos que demuestran que bajo las condiciones fisicas de los flujos,
el OH de alta velocidad debe ser visto necesariamente en absorcién contra el fondo
césmico.

b) Emisién Anémala Extendida de OH en Regiones de Formacién Estelar

Como parte del relevamiento de OH en regiones de formacién estelar galdcticas
(Mirabel et al.1987) encontramos que en algunas regiones el cociente de intensidades
de las lineas principales del OH (iC67 1605 ~ 4) era significativammente mayor a 1.8
(Mirabel, Rodriguez y Ruiz 1989), el cual es esperado bajo condiciones de equilibrio
termodindmico y emisién Spticamente delgada. Estos cocientes de intensidades, inte-
resantemente coinciden con los encontrados en los maéseres extragalacticos, que para la
mayoria es de alrededor de 4 (Mirabel y Sanders, 1987). Por otro lado difieren de los
valores de los miéseres galdcticos clésicos que tienen cocientes de intensidad, 1667/1665
entre 0.5 y 1.0 (Coswell, Haynes y Goss, 1980). En la iiltima parte de esta tesis nos
proponemos demostrar que la emisién anémala extendida del OH, proveniente de re-
giones de formacién estelar con polvo caliente (T3 ~ 60 K), es esencialmente el mismo
fenémeno que se observa en los maéaseres extragaldcticos (conocidos como Megamaéseres).
Nuestros resultados observacionales muestran que las caracteristicas de la emisién de
las lineas principales en las regiones galidcticas son similares a las de las galaxias iden-
tificadas como Megamadéseres. La inica diferencia es la intensidad de emisién, debido
a que en los Megamadseres el OH amplifica el intenso continuo no térmico del nicleo
galdctico, mientras que en las regiones galdcticas la fuente de continuo es el fonde
césmico de 2.7 K. Lo que intentamos demostrar es que la emisién anémala extendida
de las lineas principales del OH en regiones de polvo caliente es la contraparte galéctica

del fenémeno de los Megamadéseres, aunque de intensidad muchos érdenes de magnitud
més débil.



"CAPITULO 2

FiSICA DE LA MOLECULA DEL OH EN EL MEDIO INTERESTELAR

El propdsito de este capitulo es hacer un breve repaso de algunos de los con-
ceptos bésicos relacionados con la fisica del OH que a menudo serdn usados en los
siguientes capitulos. Bésicamente nos concentraremos en el espectro rotacional, las
reglas de seleccién y la notacidn espectroscépica relacionadas con el OH. En la primera
seccién vamos a estimar, a orden de magnitud, la energia involucrada en los diferentes

estados energéticos que se pueden encontrar en una molécula.
2.1 Niveles de Energia

El comportariento fisico de un sistema de muchas particulas, como una molé-
cula, se puede entender con razonable precisién a partir de métodos matemaéaticos
aproximados, si conocemos cuales son las condiciones fisicas que prevalecen o afectan
al sistema. Tomemos por ejemplo el caso de una molécula diatdmica. EIl espectro
rotacional es descrito de manera muy sencilla si suponemos que ésta se comporta como
un rotor rigido. Esto es cierto mientras consideremos estados rotacionales de baja
energias. Sabemos que un modelo como éste es demasiado sencillo para poder describir
el espectro de energia de una molécula en condiciones de laboratorio. Sin embargo, en
las nubes moleculares del medio interestelar la temperatura (T} ~ 10K) y densidad
(n ~ IOOOcm"s) imperante son tan bajas que no hacen necesario recurrir a modelos
rmucho mdéds complejos para tener una buena descripcién del espectro observable de las
moléculas césmicas. (Cuando hagamos referencia al medio interestelar, nos referiremos
solamente a las nubes moleculares. Si queremos hablar de otras regiones como objetos
HH, remanentes de supernovas, etc., donde las condiciones de temperatura y densidad
son diferentes a las mencionadas arriba, lo sefialaremos en el texto.) Las condiciones
fisicas presentes en las nubes moleculares sélo perriten transiciones entre los niveles

traslacionales (A E'r) y los rotacionales (A Eg), de todas las que pueden tener luzar en

una molécula.

La variacién de la energia total de una molecula la podemos escribir como,
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AE = AET + AEp + AEy +~ AE. + AEN. (2.1)

Donde AEy, AE. y AEy son la variacidén en la energia vibracional, electrénica

¥ nuclear respectivamente. Como ya mencionamos, para las moléculas cdsmicas la

mayoria de los términos de la ecuacién (2.1) no resultan necesarios. Lo primero que
podemos eliminar es la energia traslacional. Para densidades del orden de 10%cm ™3, el
camino libre medio de las moléculas en las nubes interestelares es,

l = (nwog) "t ~ 10¥8cm. (2.2)

Donde, g ~ 107 1% em?, es la seccién recta de colisién. Esto es equivalente a tener
particulas libres en una caja de dimensiones de 1013¢m cuyas frecuencias de emisién,

debido a las variaciones de AFE7 son del orden de,

= AfT = —87"11—2-712 ~ 108 H>. (2-3)
Estas representan frecuencias extrermnadamente bajas las cuales rebotardn contra cual-
quier pequefia cantidad de plasma que haya a lo largo de la linea de la visual. Por esta
razén podemos eliminar AE7 de la ecuacién (2.1). El termino niclear AEN es otro
prescindible dado que la separacién en energia de los niveles es del orden de millones
de electrén-voltios (eV'), lo que implica frecuencias en la regién de rayos gamas (v) ¥
temperaturas de millones de grados.

Esta situacién es totalmente ajena a las nubes
moleculares.

Si pensamos en la velocidad de los electrones, relativa a la velocidad de los
nicleos, podemos hacer una estimaciédn de las variaciones que tienen lugar en la energia
electrénica de la molécula. Suponiendo que la energia cinética total del sistema nicleo-
electrones la tienen en su totalidad priacticamente los dltimos, podemos decir,

2 2
AE, = Bp)°  _h

-~ . 2.4
2m 2mag eV ( )

Donde ag, es el tamafio tipico de la molécula. El valor de la energia en la ecuacién (2.4)

corresponde a frecuencias épticas y temperaturas de 10 K. Esto nos lleva a descartar
también el término electrénico de A FE..
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Para estimmar la energfa de vibracién de la molécula vamos a suponer un po-
tencial entre los dos d4tomos de tipo arménico,Mw?z2/2, donde M es igual a la masa
reducida de los dos dtomos, w es la frecuencia de vibracién y z es el desplazamiento de
los nicleos relativo a la posicién de equilibrio. Suponiendo que = es del orden de ap
podemos igualar la energia electrénica a,

sza.g ~ %

2 - 2mal’ (2.5)

La energia de un oscilador arménico cuéntico estd dada por hw. Teniendo en cuenta

esto y haciendo un poco de dlgebra llegamos a una expresién para la energia vibracional,

n? m\1/2 m\1/2
apy =~ (G7) 1~ (5) 7 aE (z-€)

Donde m es la masa del electrén. La ecuacién (2.6) implica frecuencias de 1012H =
¥y temperaturas de 100XK. Estas tltimas se observan cominmente en regiones de for-
macién estelar.

Para terminar con la ecuacién (2.1) solo nos falta hablar del término Egj. La
energia rotacional de una molécula diatémica estd dada por, h2I(l + 1) /2Mal . Donde
M es la masa reducida de los dos nicleos. Combinando con la ecuacién (2.8) llegamos
a una expresién para la energia rotacional en términos de E,.,

AER ~ (;—;—)AE,. (2.7

En general la magnitud relativa entre las energias electronica (E.), vibracional (Ey) v
rotacional (ER) de una molécula diatémica es 1:(m/M)1/2:(m /M), respectivamente.

2.2 Espectro Vibro-rotacional dei OH

Segin la seccién anterior el estudio del OH en el medio interestelar debe de es-
tar enfocado principalmente a sus transiciones rotacionales. Las condiciones fisicas que
prevalecen tipicamente solo pueden excitar estados rotacionales. No obstante queda
abierta la posibilidad que en regiones de gas de alta temperatura (por ejemplo, objetos
HH o envolventes de estrellas OH/IR) se den las condiciones para tener fracciones signi-

ficativas de OH en estados vibracionales excitados. La vibracién y rotacién simultédnea
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de la molécula produce un efecto de acoplammiento de ambos movimientos el cual se
traduce en una alteracién en la energia de las transiciones rotacionales. Es decir; si
la molécula vibra, la distancia internuclear cambia, por consiguiente el momento de
inercia y la energia rotacional también cambian. Para ilustrar mejor lo anterior vamos
a presentar un método que nos permitira entender el movimiento vibro-rotacional del
OH. La ecuacién de Schrodinger para una molécula diatdmica es,

Z ——v2 + i 2 vZ 4 ——V(r R)] e(r,R) = %’.}Ep(r, R). (2.8)
=1 ™mis1

Donde,(r, R) es la funcién de onda total que depende de todas las coordenadas nu-

cleares R(z1,y3.21,%2,Y2,22) ¥ de las electrénicas r. L.os operadores Laplacianos V?
v V?, operan sobre las coordenadas R y r respectivamente. V(R,r) es la energia po-
tencial que incluye las interacciones electrostiticas electrén-electrén, nicleo-electrén y
nidcleo-nicleo,

2 i=Nj=2 7 .2 2
V(R,r) = Z € Zy2Zae

Simonl 7 MWyl T Ra — Wi (29)

La ecuacién (2.9) la vamos a resolver a partir de la Aproximacién de Born-
Oppenheimer (1927). Esta consiste en resolver la ecuacién de onda electrénica para
una configuracién fija de los nicleos (todas las coordenadas R, contantes). La idea
que hay detras de ésto es que los electrones se mmueven mucho mas ripidamente que los
nidcleos lo que hace suponer que la energia electrénica alcanza siempre una situacién
de equilibrio a lo largo de todos los puntos del recorrido de los nicleos. Como conse-
cuencia debemos esperar que la energia electrénica esté parametrizada en términos de

las coordenadas nucleares, R (para una discusién més completa de la Aproximacién
de Born-Oppenheimer vea de la Pefia, 1979).

La ecuacién de Schreoedinger para la
situacién estacionaria es:

2
[8:2m Z visvin R)] e(r. R) = E(R)e(r, R). (2.10)

La solucién de la ec. (2.10) la proponemos comeo el producto de una funcién electrénica
@(r, R) y una nuclear ¥(R),
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o(r, R) = ¢(r, R)¥(R). (2.11)

Esta ecuacién la usaremos para desarrollar la solucién de la ecuacién (2.8). Si sustitui-
mos (2.11) en (2.8) y simplificamos con (2.10) nos queda,

2
3 e V2e(r, R)¥(R) + E(R)(r, R)W(R) = E¢(r, R)¥(R). (2.12)
I=1 7

2 2
]gl Vie(r, R)W(R) = ng (#9268 + 2(V30) - (V3W) + ¢VIW]. (2.13)
Si considerando la forma del potencial interatémico de una molécula diatémica
(vea la Figura 2.1) nos damos cuenta que para desplazamientos cerca de la posicién de
equilibrio, la energia y la funcién de onda electrénica ¢(r, R) varian lentamente con las
coordenadas R. Esto justifica que podamos eliminar los primeros dos términos dentro
del corchete en la ecuacién (2.13) convirtiéndose en,

i Vis(r, RA)¥(R) = i #(r. R)ViW(R). (2.14)

=1 =1

Sustituyendo (2.14) en (2.12) tenemos,

2 2
> g H(R.IVEIW(R) + E(R)6(r, R)¥(R) = Ed(r, R)¥(R). (2.15)
i=1 ]

8i cancelamos ¢(r, R) en ambos lados de (2.15) tenermnos finalmente la ecuacién de
Schrodinger para el movimiento nuclear,

2 2
h
> —2—-V;‘3\11(R) + E(R)¥(R) = E¥(R). (2.18)
j=1 8mémy;
Es interesante ver que la energia electrénica E(R) del estado en consideracién entra
como el potencial que determina el movimiento de los dos nicleos.
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Una forma conveniente de resolver la ecuacién (2.16) es escribir el Hamiltoniane
total en términos de las coordenadas del centro de masa del sistema, (z,y,z) y el
movimiento relativo de un nicleo con respecto al otro en coordenadas esféricas (r, 8, ).

La relacién entre el conjunto de coordenadas representadas por (z1,y1, 21, T2, Y2, 22) con
las nuevas coordenadas es,

_ mi(zi,v1,21) + ma(z2.v2, 22)
(z,y,2) = s F g s (2.17)
donde,
zg — T3 = rsin 8 cos p, (2.18qa)
y2 — y1 = rsinf@sinyp, (2.18b)
zg — 2z = rcos 8. (2.18¢)

En el sistema de coordenadas esféricas hemos tomado el origen en (z3,v1,21). Se
puede demostrar que si combinamos las ecuaciones (2.17) y (2.18) y las sustituimos en
la ecuacién (2.18), podemos escribir esta Gtima en la forma,

1 2 118 (., i (. .93 1 a?
- st = —_— < 8 ——
my + mgv ¥+ M [r2 ar (r Br) t sin § 86 (sxn a8 + r3sin? § Bp? hd
872
+-—hT(E - E(T, a, @))w = 0. (2.19)

La dependencia de la energia electrdnica E(R),en este caso el potencial, queda en
funcién de las coordenadas esféricas solamente. La ecuacién (2.19) se puede separar en
dos partes. Una que depende de (z,y,z) y la otra de (r,0,). Esto quiere decir que
podemos expresar W como el producto de dos funciones,

W(r,0,p,z,y,2) = x(r,0,2)F(z,y, 2). (2.20)

Sustituyendo esta iiltima ecuacién en (2.19) nos quedan dos ecuaciones de la forma,

2
V2F + 87 (my + m3) Euras F = 0, (2.21)
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L 4
¥
108 (28), 1 & (. oY, 1 &
r2 3r ar r2s5in 8 86 a8 r25in2 § Bp? x
8n?
+vM (E + E(r,0,9))x = 0. (2.22)
Donde la energia total estd dada por, Epr = E + E;.,,. Estas dos ecuaciones nos

desacriben el movimiento de traslacién, rotacién y vibracién de la molécula. La ecuacién
(2.21) es idéntica a la de una particula libre de masa igual a m; + m3. Al comienzo de
este capftulo vimos que la contribucién a la energia debida a la traslacién es totalmente
imperceptible, por lo que de aqui en adelante nos vamos a olvidar de la ecuacién (2.21).
La ecuacién (2.22) describe una particula de masa M = mmg/(m; + my) bajo la
influencia de un potencial E(r,0,¢). De acuerdo con lo discutido al comienzo de la
seccién el potencial entre los nicleos solo depende de la separacién de los mismos (vea la
Figura 3.1). Esto nos permite tomar E(r,0,©) = V(r), que es una funcién que depende
de la coordenada radial solamente. De esta forma podemos resolver la ecuacién (2.22)
por separacién de variables, escribiendo x como el producto de tres funciones,

x(r.8,0) = E(r)®(8) ® (). (2.23)
Sustituyendo x en (2.22) llegamos a,

1 8 ( 288 1 8 (. 80O 1 92% 8a?M
&3 5y (' E) * 6725636 (s"‘”—ao) * ErTanledpl T RE (E-V()) =0
(2.24)
8i multiplicamos (2.33) por, r25in? @, el tercer término de esta ecuacién es el tnico
dependiente de , 10 que nos permite igualarlo a una constante que llamaremos arbi-

trariamente —m?2 |

1 d’®(p) _ _
o) At = m?2. (2.25)

Con la ayuda de esta dltima ecuacién podemos reescribir (2.24) en la forma,

1 8 ( ,08% 1 a (. 80 m2 srinm _
=297 (' 797) T Sr7sn008 (5“‘0 ae) ~ Fenze T Rz (E V() =0 (2.26)



Figura 2.1. Potencial interatomico del
OH. La paréabola representa la aproxima-
cién de un potencial de tipo armdnico.
Las lineas horizontales indican los
estados de energia vibracional. La sepa-—
racién de equilibrio (R=0) es igual a
1.2 A. La energia de disociacién es 4. 38
ev. Podemos ver que el potencial

de un oscilador arménico se puede usar
siempre y cuando consideremos solamente
los primgfos tres estados vibracionales.

Figura 2.2. Los dos grupos de lineas
horizontales representan los estados
rotacionales en cada uno de los primeros
dos estados vibracionales del OH (o bien
cualguier molécula diatbémical). Las
lineas verticales indican las transicio-
nes permitidas. Las ramas son conse-—
cuencla de las tres familias de lineas
P, Q y R para cambios en el momento
angular AF = 1, O respectivamente. En
el caso de transiciones cuadrupolares es
posible tener AF = 2. A estas dos fami-
lias se les denota por las letras O y S
respectivamente (Field, 1966).

Energia polencial

molecular

Aproximacidn

/ armdnico
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$i multiplicamos (2.26) por 2, solamente el segundo y tercer término dependen de # por
lo que los igualamos a otra constante arbitraria, —a. Los restantes términos, dependen
solamente de r, y los igualamos a «. Ahora podemos escribir las dos ecuaciones de las

variables independientes # y r en la forma,

2
19 (sin a%) - e =—-a0, (2.27)

sin 6 86 sin“ 8

— 5 (B — V(r)) = a=. (2.28)

La solucién de las ecuaciones (2.25), (2.27) y (2.28), se obtienen de la siguiente
forma: primero vemos para qué valores del pardmetro m, tiene ® soluciones aceptables.
Luego buscamos para qué valores de a, tiene ® soluciones aceptables e introducimos
esos valores de o en (2.28). Finalmente vernos para qué valores de E, tiene B soluciones

a (265) 8r2ALr2
r + =

aceptables.

E] hecho que hallamos podido separar el problema en sus variables independien-
tes r, # y o nos permite considerar de forma independiente los movimentos vibraciona-
les y rotacionales de la molécula. Para desplazamientos cerca del punto de equilibrie

podemos aproximar V(r) por un potencial de Hooke,

V() = gk(r — ro)?. (2.29)

Donde k, es la constante de fuerza de la molécula (determinada experimentalmente) y
rg es la separacién de equilibrio entre los dos niicleos. Para un potencial como éste los

autovalores de la energia estdn dados por,

Eo = fuwpg (v + %) ) (2.30)

La energia debida a las rotaciones la obtenemos considerando la molécula como
un rotor no rigido. Si igualamos la fuerza centrifuga con la fuerza de Hooke tenemos,

Mrw? = k(r — rp)-. (2.31)

O bien,
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r = krg/(k — Muw?). (2.82)

El Hamiltoniano cldsico para un rotor no rigido es,

1
H = EMr'-".;2 + k(r — r0)%; (2.33)

donde Mr?w2/2, es la energia cinética rotacional. Sustituyendo r — rg de la ecuacién
(2.81) en (2.28), y recordando que el momento angular cldsico es, J = Mr2w, podemos
escribir el Hamiltoniano de la molécula en la forma,

J?2 J*
H = ontr2 ¥ 2521776 (2-34)

Considerando que los arménicos esféricos |J, 7 > son autofunciones de J2 y
J*%, los autovalores de la energia rotacional se pueden obtener a partir de,

< J,m|H|J,m >= Lﬁ%ﬂ <"""l?15“”"’> * ﬁﬂé(kﬁ;zl) <J ” '_,J n(12>35)

Para desplazamientos pequefios alrededor de rp, (dado que Mw?/k = 1 — rg/r <« 1)
podemos expandir (2.32) y obtener 1/r2 = (1/r)(1— 2Mw?/k). Sustituyendo en (2.35)
llegamos a,

R2J(J +1) RAJT(J + 1))

(J,m|H|J, m) = 2M2 - 2EAT7rE (2.36)
Esta ecuacién la podemos reescribir como,
E(Hz) = BJ(J + 1) — D{J(J + 1)] (2.37)

Donde B = h2/2Mr§ yD = h‘/ZKMzrg son conocidas como las constantes de rotacién
v distorsién centrifuga respectivamente. Para el OH, B = 5.68 x 101152 y D =
5.76 x 107 Hz. Para obtener la frecuencia de transicién entre dos estados rotacionales
cualesquiera, sustituimos el valor J de cada uno en (2.37) y tomamos la diferencia.
En general para moléculas de importancia astrondédmica como el CO, estas transiciones
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caen en el rango de ondas milimétricas. Sin embargo para el OH estas son infrarrojas,
debido al pequefic momento de inercia que tiene este radical.
Si queremos una descripcién del espectro vibro-rotacional, solo bastaria com-

Sin embargo, debemos recordar que (2.30) es

binar las ecuaciones (2.30) y (2.37).
Una

consecuencia de suponer un potencial interdtomico de un oscilador arménico.
mejor aproximacién es considerar un potencial tipo de Morse (Morse, 1929; para una
discusién amplia de este potencial en moléculas diatémicas, vea Pauling y Wilson, 1935)

para el que los autovalores de la energia vibracional estén dados por,

E(Hz) = ug (v + %) — oo (v + %)2 ) (2.38)

Donde £p es un parametro que estd relacionado con la energia de disociacién de la
molécula y la masa reducida. Para OH, 19y = 2.55 x 1012Hz2y g = 1.12 x 1014 H=.
Una expresién més exacta que la (2.38) estd dada por Chamberlain y Roesler (1954).
Estos autores evalian los coeficientes de los primeros cinco términos de la serie para
la energia vibracional (Herzberg, 1850) del OH. Los valores que obtienen son menos
del 1 por ciento diferentes a los obtenidos a traves de la ecuacién (2.38). Combinande
las ecuaciones (2.37) y (2.38) llegamos finalmente a una expresién para el espectro

vibro-rotacional del OH,

E(Hz) =wo (v+ 3) — vo%o (v %)2 + BJ(J + 1) — DJ3(J + 1)3. (2.39)

Las bandas espectroscépicas que se obtienen con esta ecuacién caen en el éptico y el

cercano infrarrojo (vea la Figura 2.3).

2.3 Reglas de Seleccidn para el Espectro Vibro-rotacional

Las reglas de seleccién que gobiernan las transiciones de dipolo eléctrico i = er

del espectro vibro-rotacional de la molécula de OH son:

m 0, (2.40a)

du
(E) v $# 0, (2-400)

Av = +1, (2.40c¢)
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Figura 2.3. En el panel superior se muestra el espectro atmosférico donde
aparecen lineas en emisién de la rama P de las bandas 8-3, 9-4, 5-1 Yy 4—-0 del
OH. El eje horizontal es 1la longitud de onda en Angstroms. En el panél
inferior aparecen las lineas de la rama P de

las bandas 6-2 y 7-3. (Ambos
espectros fueron tomados de Chamberlain y Roesler, 1954)
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+1; 57 A [sH

AT = \x1.0, siA#0" (2.404)

Donde rg es la separacién de equilibrio. Si cualguiera de las ecuaciones (2.40) no se
cumple, se dice que la transicién es prohibida. La primera de estas ecuaciones es muy
simple de entender. Si u = 0, el elemento de matriz < nlu|m > es cero, por lo que la

probabilidad de transicién por unidad de tiempo A,m, es también cero, puesto que:

402
Anm = | < nlujm > 12. (2.41)

La ecuacién (2.40b) requiere que haya un cambio en el dipolo eléctrico, 4 cuando hay
un cambio en el nimero cuéntico vibracional. La tercera y la cuarta de las ecuaciones
(2.40), son las reglas de seleccién para el oscilador arménico y el rotor rigido respecti-
vamente. A es la magnitud de la proyeccién del momento angular orbital electrénico
L, sobre el eje de simnetria de la molécula. Cuando A = 0, la paridad estd determinada
completamente por J y obtenemos las mismas reglas de seleccién que en transiciones
rotacionales puras. Si la magnitud de L no es cero cada estado rotacional es doble-
mente degenerado debido a los dos posibles valores de la proyeccién (= £A). Cuando la
molécula rota, la degeneracién se remueve y cada estado rotacional se desdobla en dos
con paridad opuesta, permitiendo transiciones entre los dos estados aunque AJ = 0.

Los detalles finos relacionados con A se discutirén en la siguiente seccién.

De acuerdo a las reglas de seleccidn, el espectro de emisién queda determinado
por una serie de lineas a ambos lados de cierta frecuencia central wg. Para ver mejor
ésto vamos a exigir que Av = —1, lo que nos lleva a una serie de lineas a ambos lados
de wg (vea la Figura 2.2). La frecuencia de cada transicién estd dada por,

2BJ

w = wg + Z2B(J +1)" (2.42)

Esta ecuacién se obtiene de (2.39) eliminando los términos de segundo orden. Las series
de lineas a la izquierda y a la derecha de wp se conocen con el nombre de ramas P y
R respectivamente. La frecuencia central wg estd determinada por la parte vibracional
de la ecuacién (2.39). Esto se debe a que las transiciones vibracionales son mucho miés
energéticas que las rotacionales. En la practica es necesario considerar términos vibra-
cionales de orden mayor que cuatro para poder resolver las transiciones rotacionales en
la banda. Dado que puede haber transiciones para AJ = 0 existe otra serie de lineas
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distintas a las P y R (AJ £ 1), no descritas por la ec. (2.42), que se conoce con el
normbre de rama @Q correspondiente a AJ = 0.

2.4 Desdoblamiento de los Niveles Rotacionales de la Molécula de OH

El movimiento de los electrones en un dtomo tiene lugar en un campo de fuerza
de simetria esférica. Como consecuencia el impetu angular orbital L. es una constante
de movimiento. Para moléculas diatémicas la simetria del campo es axial, por lo que
solamente se conservard la proyeccién de L sobre el eje internuclear. Esta cantidad

se conoce como A y representa la proyeccién del impetu angular electrédnico sobre

el eje de simetria de la molécula (vea la Figura 2.4). Los valores del médulo de A

(Excepto para A = 0.) Los
estados electrénicos en la molécula que corresponden a los distintos valores de A se
designan como: T, T1, A, ®,..., para A = 0,1,2,3,.... respectivamente.

(A = 0,%1,%2,...,=L) son doblemente degenerados.

La gran mayoria de las moléculas tienen impetu angular electrénico L = 0,
en su estado base. En ese caso se dice que el estado fundamental de la molécula es
Z. E]l OH constituye una doble excepcién a la regla debido a que L 3 O por lo cual
el estado base es un estado JI. En moléculas como éstas, en general, el espin 8 del
electrén no apareado tiende a acoplarse con A (caso a de Hund). Sin embargo para
rmoléculas ligeras (que rotan muy rdpido) como el OH o los hidridos en general, el
acoplamiento entre el momento angular orbital de la molécula N (= A + O, donde O
es el momento angular debido a la rotacién de los dos nitcleos) y el espin 8 es mucho
més importante que el acoplamiento de este dltimo con A (Townes y Shawlow, 1955).
En esta situacidn se dice que la molécula pertenece al caso b de Hund. (En realidad
el OH es una situacién intermedia entre los casos a y b Hund, pero la mayoria de los

autores que hemos mencionado lo consideran como caso b). El momento angular total
J estd dado por,

I=N+8s (2.43)

En la Figura 2.4 se muestra con vectores los distintos momentos que tienen lugar en el

OH. Los acoplamientos estédn representados por los conos de precesién. Para el estado

base del OH, (N = A =1y § = £1/2) la ecuacién. (2.43) da como resultado dos

posibles valores para el mormento angular, J = 1/2y J = 3/2. Si consideramos estados
rotacionales excitados (O = 1,2, 3,....) tendremos dos secuencias de estados,
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Figura 3.4. En (a) ¢ una rep i6 ial de los distintos momentos que intervienen en el OH. En (b) repre-ent.mo. los
.topl.mncnco. que t.len.n ln.-r en cada uno de los 4 estados en que se deadobla el estado bhasc por conos de pr Una
de este P darnos ta que cada estado es representado por una configuracién disti de plamient En (c)
mostramos la conﬁ.ur.cl béei para la ' ’l’[,/g La principal diferencia entre ésta y la escalera ’l'la/z es que el vector s precesa en

direccitn contraria. Pars obtener los custripletes en este oscalera solo hay que invertir § en el mosaico en (b).
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is
1358 7
J=N-—8=g5,5:15:5 (2.44a)
¥y
35789
J=N+5=32.2000 (2.445)

con distinta energia para cada valor de J. A este par de la serie de valores se le conoce
como las escaleras rotacionales 21’13/2 Y 2]’11/2. (El super- indice a la izquierda indica
la multiplicidad electrénica y el sub-indice a la derecha indica el valor minimo de J en
la escalera.) Cada estado rotacional se denota identificando la escalera a que pertenece
y separado por una coma, el valor de J del estado particular. Por ejemplo: 2]’[3/2 N
J =5/2,2%0,/y. J = 3/2, etc. El estado base para el OH es *TIg p, J = 3/2.

Como mencionamos antes, cada uno de estos estados es doblemente degene-
rado. No obstante cuando la molécula rota se produce un acoplamiento de A con O
removiendo la degeneracién llegando a tener dos estados de diferente energia. Para
visualizar mejor ésto consideremos lo siguiente: la molécula del OH tiene posibilidad
de rotar con dos distintas orientaciones de la distribucién electrénica del electrén IT no
pareado del oxigeno, perpendicular o coplanaria al plano de rotacién de la molécula.
Fisicamente lo que tenemos es que el momento magnético producido por la rotacién de
la distribucién de carga en una u otra direccién es distinto. Esta diferencia trae como
consecuencia una energia de interaccién diferente entre los vectores O y A para cada
orientacién. Este efecto es el responsable del desdoblamiento Lambda. La diferencias
en energias entre ambos estados para el OH estdn dadas por Van Vleck (1929),

- (o D[ 4) (4 T RO D] g

donde,

1/2
A/A ( 1\2
= =2 (2 = . 2.46
x :t[B<B 4)+4(7+3) (2.46)
El signo positivo se toma para la secuencia de estados de 2]'[3/2 v el signo negativo para
ﬂnl/z. A y B son las constantes de acoplamiento de estructura fina (Energia= AS - A)

¥ rotacional, respectivamente. En la Figura 2.5 se muestra como aumenta la separacién
de energia entre los niveles del doblete larmbda como funcién del estado rotacional. Otra
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contribucién a la energia de los niveles rotacionales del OH es la interaccién hiperfina
entre el electrén no pareado y el nicleo del atomo de hidrégeno. Esta interaccidén se
traduce en una contribucién més que hace gque tengamos un momento angular gran
total F = J + I, donde el vector I es el espin del nicleo hidrégeno, cuyo modulo I toma
los valores -L%. De esta forma tenemos un desdoblamiento en cada uno de los estados

o=

del doblete lambda con valores de F dados por,

. (2.47)

300 T i T T T T T

Flgura 2.5. Separacién en energia (GHz)
del doblete A como funcién del estade
rotacional N. La curva continua repre-
senta el ajuste de la ecuacidn (2.54).
Los puntos son las medidas experimenta-—
les. (Tomada integramente de Townes y
Schawlow, 1950)

Miles de megaciclos




Esto hace que cada estado rotacional se desdoble en 4 estados de diferente energia. Por
ejemplo, en el estado base tenemos dos para F*+ = 2 y dos méas para FT = 1 | como se
indica en la Figura 2.4. (El super-indice en F indica la paridad del estado.) Las reglas
de seleccién para transiciones de dipolo eléctrico permitidas entre los subniveles de
cada estado rotacionzl son todas las combinaciones que lleven a un cambio de paridad
¥ que cumplan con la condicién que, AF = =x1,0; excepto cuando F = 0. De todas
estas transiciones las maéds importantes y maés estudiadas en Astronomia son las que
tienen lugar en el estado base (1612, 1665, 1667 y 1720 MHz). La intensidad relativa
de estas lineas en condiciones de ETL es, 1: 5: 9: 1, respectivamente. Las lineas 1665
y 1667 MHz son las més intensas y regularmente se les llama Lineas Principales. Las
lineas 1612 y 1720 MHz son comiinmente llamadas Lineas Satélites. En general, para
cualquier estado rotacional, las transiciones gque no conllevan cambio en F son mas
intensas y se les llama lineas principales con relacién a lineas del mismo estado en las

que las transiciones impliquen AF # 0.



CAPITULO 3

OBSERVACIONES DEL OH EN FLUJOS MOLECULARES

3.1 Introduccion ’

La presencia de material molecular moviéndose a velocidades altamente su-
persénicas es un fendmeno comin en las regiones de formacién estelar reciente (Snell,
Loren y Plambeck 1990; Rodriguez et al. 1982; Bally y Lada 1983, Lada, 1985 y mu-
chos otros). En general el gas de alta velocidad se hace evidente en la forma de alas
extendidas en los perfiles de emisidn de las transiciones milimétricas de la molécula del
monéxido de carbono (CO). La distribucién espacial del gas de alta velocidad en torno
al responsable energético no es isotrépica sino més bien forma dos flujos simétricamente
opuestos con campos de velocidades corridos al rojo y al azul, respectivamente, con res-
pecto al objeto central. Esta geometria del gas de alta velocidad es llammada de flujo
bipolar, y estd presente en la mayoria de los flujos, no obstante, hay muchas excepcio-
nes reportadas. Edward y Snell (1982) reportan en T Tau un flujo molecular, el cual
tiene mas del 90% del material de alta velocidad corrido al azul por lo que lo podemos
calificar como un flujo monopolar. Recientemente Avery y Hayashi (1990) reportaron
un flujo cuadrupolar en la nube oscura conocida como L723, aunque en este iiltimo
caso Anglada et al. (1991) muestran evidencia que se trata posiblemente de dos flujos
bipolares cercanos en el espacio.

A pesar de algunas detecciones importantes (Mirabel et al. 1985; Clark y
Turner, 1987), el OH no habia sido estudiado sisteméticamente en los flujos molecula~
res. Entre las razones para ésto destacan la compleja estructura de niveles rotacionales
y la posibilidad de excitacion andémnala de este radical, lo cual no permite una fécil
interpretacién de las observaciones. Por otro lado, la mayor parte de los estudios en
las regiones de formacién estelar estaban dirigidos a los entornos m#és cercanos al ob-
jeto joven estelar, responsable energético del flujo. Las condiciones de temperatura,
densidad, y tamato fisico en los mencionados entornos hacen poco competitivo al OH
con relacién a otros agentes trazadores (NHg, CS, CO, etc.) para estudiar estas regio-
nes. Sin embargo debido a la baja densidad critica y a la posibilidad de refrigerar las
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transiciones del estado fundamental rotacional por colisiones con Hg (Mirabel et al.,
1985, Ruiz et al.,, 1991 y capitulo 4 de esta tesis}, el OH nos puede ayudar a entender
cuél es la estructura a gran escala del flujo y su relacién con la nube ambiente. Esto
complementa observaciones con otras moléculas las cuales no son detectables a grandes

distancias de la regién central del flujo debido a efectos de excitacién.

Los resultados de las observaciones del OH de alta velocidad en absorcién aso-
ciado a regiones de formacién estelar estdn concentrados principalmente en los siguien-
tes tres trabajos: Mirabel et al. (1987), Rodriguez et al. (1989) y Ruiz et al. (1991), los
cuales serén referidos de aqui en adelante como MRRC, RCMR y RRCM respectiva-
mente. El primero de éstos (MRRC) consistié en un relevamiento con el radiotelescopio
de 305 metros de didmetro de Arecibo de 23 flujos moleculares, previamente detectados
en CO, de los cuales en 9 se detecté absorcién de alta velocidad. Los dos subsiguientes
trabajos fueron estudios de los que a nuestro juicio eran las fuentes més interesantes y
con mejor sefial a ruido para observarse con el VLA (Very Large Array). El estudio de
estas fuentes constituye los dos restantes trabajos. Las fuentes observadas con ambos
raditelescopios son L1551, NGC2071 y S255.

3.2 Observaciones

En esta seccién presentamos un resumen del modo en que se llevaron a cabo las
observaciones en Arecibo y en el VLA. E] propésito de ésto es poder juzgar desde el
punto de vista instrumental, la confiabilidad de los resultados que son presentados en
este capitulo. La reduccién de los datos de las observaciones de Arecibo se hizo con el
paquete ANALYZ desarrollado en el observatorio para tal propdsito. La reduccién de
las imégenes interferomeétricas obtenidas con el VLA fue realizada con el paguete AIPS
(Astronomical Image Processing System) desarrollado por el Observatorio Nacional de
Radio Astronomia de los E. U. A. (NRAO).

a) Observaciones con Arecibo

Las transiciones 1665 y 1667 MHz de la molécula de OH fueron observadas con
la antena de 305 metros del Observatorio de Arecibo en los meses de Marzo y Abril de
1985. Las lineas satélites (1612 y 1720 MHz) se observaron en Septiembre y Octubre de
ese mismo afio. Para ésto se usd un colector lineal de 12 metros sensible a polarizacién
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circular izquierda y derecha, el cual estd acoplado a un receptor de transistor de efecto
de campo de Arseniuro de galio (18-22 GaAs FET) con una temperatura de sistema
~ 40 K. A la frecuencia observada, el ancho a potencia media del 16bulo principal
de la antena es de 2’9 con una eficiencia del haz de ng =~ 0.43 (Kazés, Krosvisier y
Aubry, 1977). La sensitividad para una fuente puntual fué de 6.8 y 5.8 K Jy ! para las
polarizaciones derecha e izquierda respectivamente. El espectrémetro autocorrelador de
1024 canales fue dividido en 4 bancos de 2.5 MHz cada uno, obteniendo una resolucién

por canal de 1.76 km s~ ! y cubriendo un rango de ~ 440 km s~ ! por cada banco.

Las 23 fuentes con flujos moleculares previamente observadas en CO fueron
seleccionadas del catalogo de Bally y Lada {1983). Veinte de estas fuentes estan loca-
lizedas en direccién del anticentro galdctico lo cual minimiza la confusién con gas en
la linea de visién. En estas fuentes se observaron las dos polarizaciones de las lineas
16865 y 1667 MHz simultdneamente. El modo de hacer las observaciones fue en “beam
switching” (alternado de haz) integrando 5 minutos sobre la fuente (“ON”) y 5 minutos
fuera de ella (“OFF”). El OFF se tomd a una distancia del ON de aproximadamente
Ao = +6™40° en ascensidén recta y a la misma declinacién que el ON. De esta manera
el ON y el OFF se realizan a través de la misma capa de atmésfera terrestre. Cada

espectro es el resultado de (ON-OFF)/OFF. Se pudo comprobar que no hay gas de alta
velocidad en la posicién de los OFF’s.

L.as tres fuentes del interior de la Galaxia tienen latitudes galacticas mayores
de 3° (|b| = 3°) fuera del plano. El modo de observar estas fuentes fue el de “frequency
switching” (alternado de frecuencia) moviéndonos de la frecuencia central 2.0 MHz.

De esta manera evitamos alguna posible contaminacién del OFF con gas del plano
galactico.

Con el propdsito de investigar el campo de velocidades de la nube ambiente
en HH7-11, la emisién de las lineas 1665 y 16867 MHz fué estudiada con un ancho de
banda de 0.31 MHz lo cual permite una resolucién por canal de 0.22 km s~ !. No se
encontraron movimientos sisteméticos de la nube ambiente mayores que 0.5 km s~ 1.

Las fuentes en las que se detectd absorcién fuerte de alta velocidad en las dos

lineas principales, fueron observadas también en las lineas satélites. El gas de =alta
velocidad en absorcién sélo fue marginalmente detectado en algunas fuentes. Un gran
problema que enfrentamos en las observaciones de las lineas satélites fue la fuerte

interferencia debida a las transmisiones (1602-1615 NHz) del sistema de satélites



Tabla 3.1
Resultados Observacionales del Relevamiento de Absorcién de OH de Alta Velocidad en
Regiones de Reciente Formacién Estelar. (tomada integramentc de Mirabel et al. 1987)
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soviéticos GLONASS. La interferencia estuvo presente durante el 80% del tiempo de
observacién.

En la tabla 3.1 resumirmos todos los resultados de las observaciones de Arecibo.
En las columnas 2 a la 5 damos las coordenadas ecuatoriales y galdcticas del centro
del flujo (Bally y Lada, 1983). En la columna 6 se da la distancia en kpc a la regién
de formacién estelar. El ancho en velocidad reportado en CO (Bally y Lada 1983) y el
ancho de la absorcién de OH medida en la linea 1667 MHz a -0.01 K de temperatura
de antena son dadas en las columnas 7 y 8 respectivammente. La temperatura de antena
integrada sobre todo el ancho en velocidad del gas al rojo y al azul son dadas en 9 y 10.
En 11 tenemos la integral de la temperatura de antena de todo el OH de alta velocidad
presente en el flujo (la columna 11 no es otra cosa que la suma de las columnas 9 y
10). La letra (M) indica que el valor es la suma de las integrales de la temperatura de
antena sobre toda la regién mapeada. La (S) es cuando se trata de la integral de un solo
espectro (en general el de la posicidn central). El ruido rms promedio, de los espectros
sin suavizar de las lineas 1665 y 1667 NMHz esta dado en la columna 12. En 13 .enemos
el cociente de la temperatura de antena integrada sobre el gas de alta velocidad de la
1667 sobre la 1665 MHz. En el caso de fuentes mapeadas este cociente se hace sobre
la suma de las integrales de ammbas lineas sobre todo el flujo. Dicho de otra manera, es
el valor dado en la columna 11 dividido sobre el obtenido para la linea 1665 MHz. Las
dimensiones angulares para las fuentes mapeadas estdn dadas en 14. La (B) y la (M)
indican si el flujo es bipolar o monopolar, respectivamente. En la columna 15 se da un
limite superior al porcentaje de polarizacién circular de la absorcién de alta velocidad.
El lujo en mJy por haz de antena del continuo esta dado en la columna 16. A 18 cm
sélo la fuente $255 muestra un flujo considerable {1385 mJy).

Los resultados para las lineas satélites son mostrados en las columnas 17 a 20.
S6lo en dos de las 5 regiones observadas en estas lineas se pudo detectar marginalmente
absorcién de alta velocidad. Las posiciones donde se apunté el telescopio fueron aquellas
que presentaban la mas intensa absorcién en las lineas principales.

b) Observaciones con el VLA (Very Large Array)

En la tabla 3.2 presentamos los parametros observacionales para las fuentes
L1551, NGC2071 y S255 estudiadas con el Radio Interferémetro VLA. En los tres
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casos las 27 antenas estaban colocadas en la configuracién D, la cual a la frecuencia de
1667 MHz nos da una resolucién de ~ 50" (para mapas con pesado natural). Todas
las observaciones fueron hechas en el modo de linea espectral con ancho de banda de
8.125 MHz y 64 canales de 48.8 kHz en cada polarizacidon, lo que nos da una resolucién
en velocidad de 8.8 km s~ ! después de pesado de Hanning (en el caso de L1551 sélo
se usaron 15 canales y se observé una polarizacién). El 75% central de todo el ancho
de banda fué guardado en el canal del continuo. En todos los casos el espectrémetro
fué centrado a 0.0 km s~ !. Debido a la gran extensién espacial de L1551 (30") se
decidié observar en dos campos diferentes, uno con centro de fase en el 16bulo noreste
(e = 04h28™15%0; 6§ = 17°6'00") v el otro con centro de fase en el 1&bulo suroeste
(a = 04%29™0050; § = 18°05'00"). El centro de fase en NGC2071 y S255 se tomd en el
centro del flujo (Vea la Tabla 3.2).

Tabla 3.2
Parametros Observacionales para las Fuentes L1551,
NGC 2071 y S255 observados con el VLA.

Parametros L1551

Li551 NGC 2071 5255
14 de Nov. 1985

12 Enero 1988 23 de Agosto 1988 25 de Agosto 1988

Centro de Fase

a(1950)
6(1950)

Calibrador de Fase

Flujo Derivado

Calibrador de Amplitud

Flujo Adoptado
Has sintetizado

o4” 28™ 1520
+17° 56’ 00"
0428 + 205
2.85 = 0.01 Jy
3C286
18.55 % 0.1 Jy
60" x 50"

04" 290™ 00?0
18° 05' 00"
0428 + 205

2.35 + 0.01 Jy

3C286

18.55 + 0.1 Jy
50" x 50"

05" 44™ 30%0
+00° 20' 40"
0529 + 075
2.47 + 0.02 Jy
8C48
14.1 & 0.28 Jy
56" x 52"

oe” o9™ 5920
18° 00’ 15"
0622 + 147

2.18 + 0.01 Jy

8C48

14.0 = 0.30 Jy

54" x 50"

3.3 Resultados Observacionales para cada Region individual

En esta seccién presentamos los resultados para cada una de aquellas regiones

en las que se detecté OH en absorcidn de alta velocidad. Para las fuentes que fueron
observadas con ambos radiotelescopios (Arecibo y VL A) los resultados serén discutidos

simultdneamente. Se mapearon aquellas que presentaban una buena relacién sefial a



& =

.

E Y

i

Capftulo 8: Observaciones de OH en Flujos Moleculares

ruido ¥ que tenian extensiones significativamente mayores que 2.9 minutos de arco.

a) NGC 1833 (HH7-11)

Al sur de la nebulosa de reflexién NGC 1333 se encuentra el grupo de objetos
Herbig-Haro denominados HH7-11. Asociado a estos objetos Edwards y Snell (1983)
encontraron en CO un flujo molecular de alta velocidad. El primer viento neutro
reportado de un objeto estelar joven fué detectado en esta fuente (Lizano et al. 1988)
Recientemente Garden, Russell y Burton (1990) reportan emisién de la linea de Hj

v =1-— 0 S(1) la cual forma un “jet” bien colimado a través de la linea de objetos
HH7-11.

En la Figura 3.1 mostramos un mapa de la temperatura de antena integrada
de la linea 1667 MHz en absorcién de alta velocidad en HH7-11. Los lébulos al rojo
y azul del OH de alta velocidad quedan parcialmente sobrepuestos, similarmente a
lo que ocurre en el CO, teniendo los méaximos de absorcién para los dos campos de
velocidad desplazados uno del otro. A pesar de que nuestro mapa fue hecho con un
haz de antena mas grande que el mapa de CO (Edwards y Snell; 1983) no hay duda
de la similitud del flujo trazado en ambas moléculas. En los dos casos (OH y CO)
el méximo de la intensidad integrada sobre el campo de velocidades negativas estd
centrado aproximadamente sobre los objetos HH7-11.

Una comparacién detallada muestra que el lujo molecular trazado por el OH se
extiende a mayor distancia de la fuente central que el trazado por el de CO. Segin Cohen
y Schwartz (1980) la estrella SSV 13, «(1950) = 3%25™5821, §(1950) = 31°05'45", es la
responsable de la excitacién del flujo. El lujo de OH al azul se extiende varios minutos
al suroeste hacia una regién de baja densidad columnar de la nube ambiente. En el
panel de la derecha de la figura 3.1 mostramos un mapa de la temperatura de antena
pico de la emisién de la linea 1667 MHz proveniente de la nube ambiente. Esta emisién
fué corregida extrapolando la absorcién en los canales adyacentes. Sabemos que si la
transicién es 6pticamente delgada, la emisién es proporcional a la densidad columnar.
El cociente entre las lineas 18667/1665 ~ 1.6, sugiere que la transicién es delgada.

Una comparacién entre ambos paneles de la Figura 3.1 nos sugiere que la ex-
tensién del l6bulo azul en la direccidén sureste de HH7-11 coincide con un gradiente
decreciente de densidad columnar de la nube ambiente. En contraste, en la parte

noreste del flujo la absorcién cae rdpidamente desde el punto de mayor absorcién
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En el panel a la izquierds se muestra un mapa de absorcién de alta velocidad de la linea
1667 MHs integrada sobre el ancho en velocidad en HH7-11. Las unidades son K km 5~ 1. Las lineas

entrecortadas representan gas al rojo mientras que las continuas representan gas al azul. Los cuadritos
negros representan la posicién de objetos HH (Edward y Snell, 1988). El tridngulo indica la posicién de
1a fuente excitadora «(1950) = 03726™58%, §(1950) = 31°05'46" (Cohen y Schwartz 1980). Al centro se

an 8 os tomados en distintos puntos del lujo. En el panel de la derecha presentarmos un
mapa del pico de temperatura de la linea 1665 MHz de la nube ambiente. Al comparar ambos paneles

vemos que el lujo azul se extiende en direccién de gradientes decrecientes de densidad columnar de la
nube ambiente. (Tomada de Mirabel et al. 1987.)
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Figura 8.2. En lineas entrecortadas se muestra el fly

de L1551 hecho por Mirabel et al. {1985). Sobrepuesto a éste mostramos con lineas contfnuas un mapa
d.e temperatura pico de la 1867 MHz. Vemos que tanto el flujo al rojo como al azul se extiende en
direccién de gradientes decrecientes de densidad columnar de la nube ambiente. La direccién a gran
'esc?.la del campo magnético es indicada por las lineas rectas (Vrba, Strom y Strom, 1976). Las cruces
indican la posicién donde se colocé el centro del haz de antena. El tridngulo sefinla la posicién de L1551
IRSS, fuente excitadora de este flujo. (Tomada de Mirabel et al. 1987.)

jo de slta velocidad de OH en absorcién en la regién
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al rojo hasta desaparecer en una distancia menor a un haz de antena. Precisamente en
esa zona se observa un incremento rapido en la densidad columnar de la nube.

Para investigar la posibilidad de que el movimiento supersdnico observado en
OH no es debido a movimientos sistemadticos de la nube ambiente se observaron 8 posi-
ciones a lo largo del eje mayor del flujo con una resolucidén espectral de 0.22 km s~ 1. No
se encontraron corrimientos en el pico de la emisién mayores a 0.5 km s~ }. Esto implica
que la nube ambiente asociada con NGC 1333 no es perturbada significativamente por
el flujo asociado a HH7-11. De igual forma Torrelles et al. (1983) concluyen en su es-

tudio de amoniaco en otras regiones con flujos moleculares que la nube ambiente densa
no es acelerada de manera notable por el flujo.

Un espectro de las lineas 1612 y 1720 MHz tomado en la posicién central del
flujo no muestra absorcién de alta velocidad maés alld de 3o.

b) L1551

i) Resultados de Arecibo

En la nube oscura de L1551 se encuentra el arquetipo y el més estudiado de
todos los flujos moleculares. A pesar de un sinndmero de investigaciones, atin no queda
claro cual es el mecanismo responsable de la colimacién del flujo bipolar. Los mapas
de radiocontinuo de Bieging y Cohen (1985) y Rodriguez et al. (1986) sugieren que la

colimacién es producida en un entorno de 0”’1(=~ 20 AU; tomando 180 pc de distancia)
de la fuente central. Strom et al. (1985) hacen un estudio en IR y concluyen que

alrededor de 1.1551 IRS5 existe una estructura en forma de disco de unaa 400 UA de
didmetro, més o menos perpendicular al eje mayor del flujo bipolar. Kaifu et al. {(1984)

reportan un toroide de CS alrededor de IRS5 de unos 2' (0.1 pc) de didmetro el cual
puede ser el responsable de la colimacién del flujo a esa escala.

Nuestro estudio del OH de alta velocidad en L1551 fue motivado principalmente
por los resultados de Mirabel et al. (1985). Estos autores mapean completamente la
fuente y encuentran que el flujo en OH se extiende a mayor distancia que el trazado por
otras moléculas. Usando los mismos espectros tomados por Mirabel y colaboradores
en Arecibo hicimos un estudio de la emisién de la nube ambiente con el propésite de

investigar la posible existencia de alguna relacién entre la geometria del flujo con la

{
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densidad columnar de la nube ambiente.

En la Figura 3.2 presentamos el mapa de OH de alta velocidad hecho en Arecibo
(Mirabel et al. 1985) y sobrepuesto a éste, los contornos de temperatura pico de antena
corregida por la absorcién para la linea 1667 MHz. Estos contornos de temperatura
son muy similares a la distribucién de la absorcién de HaCO a 6 cmn (Sadqgvist y Bernes
1980), la cual fue medida con un haz de antena igual al de Arecibo. Vemos que para
escalas mayores a 0.1 pc el flujo de alta velocidad (tanto en OH como en CO) es
colimado en direccién de gradientes decrecientes de densidad columnar de la nube
ambiente. Es interesante ver también en esta figura que el eje mayor del lujo molecular
coincide dentro de un Angulo de aproximadamente 30° con la direccién del vector de
polarizacién lineal de la luz de estrellas de fondo (Vrba. Strom y Strom, 1976). O sea,
la alineacién del flujo molecular coincide dentro del dngulo sefialado con la direccién
del campo magnético.

En las lineas satélites tomamos un espectro en la direccidn del maximo de
absorcién de 1667 MHz en el 16bulo azul («(1950) = 04%228™01%2, 6§(1950) = 17°54'10").
Se detecté OH de alta velocidad en ambas lineas (1612 y 1720 MHz) pero no mucho
més intenso que a 30 del espectro (vea Tabla 3.1). Tomando el cociente de la absorcién
en las lineas satélites y las lineas principales en la mencionada posicién encontramos,
después de considerar las incertidumbres en las medidas, que éstas tienen una relacién
consistente con intensidades relativas de 1:5:9:1 para las transiciones 1612, 1665, 1667
y 1720 MHz. Estos resultados sugieren que las 4 transiciones son épticamente delgadas
¥ comparten la misma temperatura de excitacién.

ii) Resultados del VLA
a) Resultados del Continuo en L1551

En la Figura 3.3 presentamos los mapas hechos con el canal del continuo de los
dos campos observados en L1551. Un total de 17 fuentes de continuo fueron detectadas
en ambos campos. En la Tabla 3.3 damos los pardmetros de estas fuentes con el lujo ya
corregido por la respuesta del haz primario de la antena del VLA. La fuente ntimero 8
estd asociada con IR S5, responsable de la excitacién del flujo bipoelar en L1551, El flujo
obtenido en esta fuente 2 18 cm es 4+ 1 mJy, el cual es consistente con el reportado a

AT AT g S
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Figura 8.3. En los paneles izquierdo y derecho presentamos los mapes del continuvo en 18 cm de los
. Las zonas brillantes numeradas

campos noroeste y sureste respectivamente en la regién de L1551
La nimero 8 corresponde a IRS-5, responsable de la

representan Ias fuentes de continuo detectadas.
excitacién del flujo bipolar. {Tomada de Rodriguez et al. 1989.)
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Figura 8.4. Espectro de L1551 IRs-s entre 1.4 y 14.9 GHz. Este espectro plano es consistente con la
emisién libre-libre de un plesma épticamente delgado. {Tomada de Rodriguez et al/. 1989.)
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Tabla 3.3
Fuentes de Continuo a 18 cm en la Regién de L1551

Fuente a(1950) 6(1950) Flujo a 18 cm (mJy)
1 04* 27™ 34?2 17° 49’ 51" 5
2 04 27 47.9 17 50 39 14
3 04 27 58.0 18 00 06 8
4 04 27 59.2 18 01 33 12
5 04 28 04.3 17 59 54 4
8 04 28 23.6 17 51 36 23
7 04 28 23.9 18 07 02 7
8 04 28 40.2 18 01 42 4
) 04 28 46.7 17 56 54 15
10 04 28 50.0 18 04 11 41
11 04 29 05.1 18 10 39 14
12 04 29 06.7 18 00 57 3
13 04 29 10.1 17 59 15 5
14 04 29 15.1 18 00 24 4
15 04 29 16.4 18 11 45 6
16 04 29 32.4 17 55 00 6
17 04 29 35.4 18 07 39 41

6 y 20 cm por Snell et al. (1985) y Snell y Beally (1986). En la figura 3.4 se muestra
el espectro de L1551 IRS-5 entre 1.4 - 14.9 GHz, cuya forma plana es caracteristica de
la emisién de un plasma Spticamente delgado. El flujo en 14.9 GHz se estimé de los
resultados de Rodriguez et al. (1986).

Se puede argumentar que las 16 fuentes restantes que aparecen en la figura 3.3
son fuentes de fondo. Segin Condon (1984) y argumentaciones de Rodriguez et al.
(1989¢c), a 1.7 GHz el ntimero esperado de fuentes de radio de fondo por minuto de

arco cuadrado con flujo igual o mayor a Sg (nJy) es,
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(N) = 0.02855°%7 (arcmin) " 2. (8.1)

El érea total en ambos campos en L1551 es ~ 1.1 x 10%arcmin?. Si tomamos
Sp = 3= 1 mJy, en todo el campo debemos de esperar 14 % 5 fuentes de radic con flujo

mayor a 3 mJy. Esto quiere decir que el niimero de fuentes de campo que aparecen son
del orden de lo esperado.

En la posicién de la absorcién del OH de alta velocidad no se detectaron fuentes
de continuo. Esto nos permite concluir, que la absorcién se produce contra el fondo
eésmico (T, = 2.7 K) mas una pequefia contribucién (~ 1 K) de la galaxia. Lo que

quiere decir que la temperatura de excitacién de la 1667 NMHz es en extremo baja,
T < 3.8 K.

b) Resultados de linea en L1551

En la Figura 3.5 mostramos un mapa de la absorcién de alta velocidad de la
linea 1667 MHz . Este mapa de linea se obtiene de restar del mapa de linea 1més
continuo, el mapa de continuo. Este tltimo estd formado por el promedio de 8 canales

libres de emisién o absorcién de linea. En el 16bulo azul se detectd absorcién a8 km s

-1
v el 16bulo al rojo a 14.8 km s~ 1

. En ambos casos la absorcién es bastante débil pero
el hecho gque aparezca sobre los méximos de absorcién del mapa de Arecibo nos da

conflanza de que es real. La bipolaridad espacial en el campo de velocidades confirma
los resultados de Arecibo.

Uno de los resultados mas interesantes es la distribucién del OH con respecto
al CO. En la Figura 3.6 sobreponermnos el mapa de CO de alta velocidad obtenido por
Snell y Schloerb {(1985) con nuestro mapa de OH de alta velocidad. De esta figura se
ve claramente que el OH de alta velocidad aparece a mucha maés distancia de la fuente
central que el CO. Mirabel y colaboradores habian llegado a la misma conclusién con
los resultados de Arecibo. Por otro lado el OH es detectado en las partes més distantes
del flujo molecular y su distribucién no es simétrica con respecto a los 16bulos de CO.
La absorcién en el 16bulo azul estd corrida un tanto hacia el este con relacién al CO
mientras que la absorcién en el 16bulo rojo estad corrida al oeste del 16buleo de CO. Es
interesante notar que la absorcién de OH en L1551 (Figura 3.6) coincide espacialmente

con grupos de objetos HH recientemente descubiertos por Rodriguez et al. (1989b) y

T
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Figura 8.6. OH de alta velocidad sobrepuesto al mapa de CO de alta velocidad (Snell y Schloerb, 1985) en
la regién de L1551. Los puntos negros numerados representan la posicién de objetos HH recientemente
descubiertos (vea el texto). Interesantemente los objetos HH se ven preferentemente en las regiones
donde se observa absorcién de OH de alta velocidad. (Tomada de Ruiz et al. 1991.)



Capitulo 8: Observaciones de OH en Flujos Moleculares 16

Graham y Heyer (1990), lo que sugiere una correlacién espacial entre la absorcién de
OH .y las zonas chocadas en L1551 (este punto se discutird més adelante).

Estos resultados se pueden interpretar en el contexto de los resultados de CO,
los cuales muestran evidencia de una cavidad vacia (Snell y Schloerb, 1985; Uchida et
al., 1987; Moriarty y Schieven, 1987). Ademds varios modelos {Canté y Rodriguez,
1980; Barral y Cantd, 1982) proponen cavidades ovoidales por las cuales fluye el gas de
alta velocidad. Estos modelos estdn de acuerdo con los mencionados resultados de CO.
Segiin Rodriguez et al. (1986) a escalas de 1” alrededor de la fuente central el flujo es
colimado en direccidn este-oeste. No obstante, a mayor distancia el flujo es recolimado
3 su direccién es la que se ohserva en CO. 5i seguimos este razonamiento podemos decir
que la asimetria en la absorcidn de OH se puede deber a efectos de la recolimacién a gran
escala del flujo molecular. Debemos de esperar que se produzca una interaccién més
fuerte en la pared este del 16bulo al azul, mientras que la misma situacién se debe dar
en la pared oeste del 16bulo al rojo. Evidencia de tal interaccién fuerte en las paredes
de los lébulos es la posicién espacial de los objetos HH recientemente descubiertos
con relacién a los lébulos del CO. En el préximo capitulo veremos que la absorcién
asimétrica del OH en L1551 es posiblemente debida a una fuerte interaccién del gas de

alta velocidad y la nube ambiente.
c) NGC 3071
i) Resultados de Arecibo

NGC 2071 es una nebulosa brillante en la posicién noreste del complejo molecu-
lar de Orién y estd asociada con el ciimulo de estrellas OB I Orionis. En esta regién
fué descubierto en CO un flujo molecular de alta velocidad por Lichten (1982) y Bally
(1986), ademds de otras moléculas. Bally (1982) y Torrelles et al. (1983) encontraron en
CS y NHg unas estructuras elongadas perpendiculares al flujo molecular, las que con-
sideran responsables de la colimacién del flujo a mediana escala. Lane y Bally (1986)
¥ més recientermnente Garden, Russell y Burton (1990) reportaron emisién de Hy de la
linea v = 1 — 0 S(1) la cual forma un “jet” bien colimado cuyo cammpo de velocidad
coincide aproximadamente con el reportado en CO pero que no sigue exactamente el

flujo, si no més bien estd localizado en los bordes al suroeste del flujo molecular (Fig.

3.10a).
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En la Figura 3.7 mostramos un mapa de la temperatura de antena integrada
para la absorcién en la linea 1667 MHz del OH de alta velocidad. Es bastante obvio
que un haz de 2’9 como el de Arecibo no es apropiado para mapear el ilujo molecular,
no obstante se pudo comprobar la geometria bipolar trazada por el CO (Snell et al.
1984). EI! cociente de la absorcién de alta velocidad de las lineas 1667 y 1665 MHz
es consistente con transiciones épticamente delgadas y con la misma temperatura de
excitacién (vea la Tabla 3.1).

En esa misma regién Pankonin, Winnberg y Booth (1977) reportaron un maéser
(OH 205.1-14.1) en la linea 1667 MHz altamente polarizado el cual tiene variaciones en
el lujo del orden de Janskys en periodos de meses. En la época de nuestras observa-
ciones era indetectable.

Otro resultado interesante es que mientras la emisién de la linea 1667 MHz se
observa en todas las posiciones observadas en NGC2071, la 1665 MHz s6lo se observa
en absorcién o bien con una intensidad en la emisién menor al 30% con relacién a la
1867 MHz. No se observa polarizacién de mas de un 25% en la linea 1667 MHz.

Las lineas 1612 y 1720 MHz fueron observadas en las posiciones de mayor
absorcién del flujo de la linea 1667 MHz (vea Fig. 3.7). La absorcién de alta velocidad
detectada en la 1720 MHz es de sélo el 139 del nivel de absorcién de la 1667 MHz en

el mismo punto.
1667 LINE

NGC 207! OH
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Figura 83.7. Absorcién en la linea 1667 MHz integrada sobre todo el ancho en velocidad en NGC 2071.
Las unidades son K km s~ 1. El tridngulo indica la posicién de la fuente infrarroja, a(1950) = 05*44™30°,
&(1960) = 00°20'42". A la derecha se muestran dos espectros de la linea 1667 MHz tomados donde indica

la flecha. (Tomada de Mirabel ¢t al. 1987.)
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Tabla 3.4

18

Fuentes de Continuo a 18 c¢m en la Regién de NGC 2071

Fuente «(1950)2 5(1950)° Densidad de Flujo (mJy)?
1 05 43 19.3 00 24 20 6.2
2 05 43 27.3 00 13 20 72.5
3 05 43 58.7 00 30 00 4.9
4 05 44 03.3 00 00 -20 168.5
5 05 44 10.0 00 00 30 24.8
8 05 44 11.3 00 04 40 91.5
7 05 44 15.3 00 26 00 2.1
8 05 44 30.7 00 20 40 16.1
-] 05 44 34.0 00 27 50 38.8
10 05 44 34.0 00 17 00 3.2
11 05 44 35.3 00 13 20 1.7
12 05 44 52.0 00 13 20 3.2
13 05 44 57.3 00 41 30 16.2
14 05 44 57.3 00 25 40 11.3
15 05 45 04.7 00 25 20 11.7
16 05 45 09.3 00 23 40 3.3
17 05 45 20.0 00 24 50 26.3
18 05 45 46.7 00 31 00 27.3
19 05 45 52.7 00 26 30 24.9

4El error en la posicién es de ~ 5”

®Densidad de flujo integrado corregido por la respuesta del haz primario.

Debido a problemas de interferencia no se obtuvieron resultados en la 1612 MHz. La
razén de intensidades de la absorcién de la 1720 MHz y las lineas principeles son

consistentes con transiciones épticamente delgadas e igual temperatura de excitacién.
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ii) Resultados del VLA

a) Resultados del Continuo en N2071

En la Figura 3.8 presentamos el mmapa con pesado natural y limpio del continue
de NGC 2071 el cual se obtiene promediando los canales del 8 al 23 (de 211 a 75
km s~ 1) y del 40 al 55 (de -74 a -211 km s~ !). No esperamos que haya linea en estos
canales. Se detectaron 19 fuentes de continuo sobre el nivel de 50 el cual fue de 1
mJy para el centro del campo. La posicién y el flujo pico de estas fuentes son dados

en la Tabla 3.4. Para saber que nimero de fuentes de continuo del campo debemos
esperar seguimos el mismo procedimiento gue en L1551.
800 arcmin? y Sg =

Para un é4rea efectiva de
1 mJy, la ecuacién (3.1) nos da un nidmero de fuentes de campo
(N) = 23 £ 5. Con esa estimacién podemos concluir que la mayoria de las 19 fuentes

son de fondo. Sin embargo notamos que la fuente 8 estd en el centro del flujo bipolar.
La misma estd posiblemente asociada con el cimulo estelar que existe en esa posicién.
Esta fuente de radio continuo fué estudiada en detalle por Snell y Bally (1988), quienes
encuentran que la misma estd constituida por varias subcomponentes y que su espectro
var{a suavemente con la frecuencia teniendo a = 0.2 (§ x v*). El flujo total a 18 cm

es 16.1 mJy, el cual coincide bien con la interpolacién a partir de los flujos medidos por
Snell y Bally (1986) a 20y 6 cm.

A excepcidén de las fuentes centrales, no se detectaron fuentes de radio continuo
en los I6bulos de OH de alta velocidad en NGC 2071. Esto nos lleva a concluir, al igual
que en L1551, que la absorcién del OH se estd produciendo contra el fondo césmice
(Tpy == 2.7 K) més una pequefia contribucién del plano galdctico.

b) Resultados de Linea en NGC2071

En NGC 2071 se encontrd absorcién de alta velocidad entre -17.6 vy 26.4 km s~ 1
(vea figura 3.9). Ademsds, el canal a 8.8 km s~ ! muestra emisién y absorcién compleja
probablemente originada en la nube ambiente la cual tiene VL gp = 9 km s~ ! (Mirabel,
Rodriguez y Ruiz, 1989). La absorcién de OH corrida al azul es evidente en los mapas

de canales a2 —17.8, —8.8 y 0.0 km s~ 1! (Fig. 3.9), mientras que la absorcién al rojo
aparece en los canales a 17.6 y 24.4 km s~ . La morfologia del flujo de alta velocidad
en OH es similar a la vista en CO (Snell et al. 1984) y a la vista en Hy (Lane y Bally
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Figura 3.8. Mapa del continuo a 18 cm de la regién NGC 2071. El fiujo pico = 28.5 mJy/has. Los
contornos en esta figura son: 2.35 mJy/haz x (—1.0,-0.7,—0.5,0.5,0.7,1.0,2.0,8.0,5.0,7.0 y 9.0). E}

tamafio del has a potencia media es de 54'' x 50" y se muestra en el recuadro. (Tomads de Ruix et ol.
1991.)
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1986). Una comperacién mds detallada nos indica que el OH de alta velocidad correla-
ciona mejor con el Hy que con el CO. Previamente (Lane y Bally, 1986; Burton, Geballe
y Brand, 1989; y Garden, Russell y Burton, 1990) habian advertido que la morfologia
del CO y el Hy exhibian notables diferencias. En la figura 3.10 superponemos los flujos
de CO (Snell et al. 1984) y Hy (Garden, Russell y Burton, 1990; Figura 8) mientras que
en la Figura 3.10 superponemos el mismo flujo de Hy con el de OH. Al comparar el Hg
¥ el CO vemos que en el l6bulo suroceste (rojo) los maximos de emisién no coinciden.
La emisién de Hy aparece mucho maés lejos de la fuente central gue los méximos de
CO. Cuando comparamos la emisién del Hy con la absorcién de OH parece haber una
mejor correlacién en especial en lo que concierne a los maximos de este tltirno. En este
16bulo ambos méximos coinciden observédndose a gran distancia de la fuente central.
Otra cosa que nos llama la atencién es que el flujo en las tres moléculas (Hz, CO y OH)
es curvo a lo largo del eje principal lo que sugiere que el flujo parece estar siendo reco-
limado a gran escala. En el 16bulo rojo, justo donde se ve més acentuada la curvatura
en CO es donde aparecen los maximos de Hy y OH a su vez corridos hacia la pared
sureste de los 16bulos del CO. Todo este panorama nos estd sugiriendo dos resultados.
El primero, es la correlacidn espacial entre los méximos de Hy y OH que nos permite
vincular la absorcién de OH con regiones calientes o chocadas del flujo molecular. Esta
situacién es andloga a L1551 donde en las zonas de fuerte interaccién debida a la posible
recolimacién se observan varios objetos HH coincidiendo con los méximos de absorcién
del OH. El segundo resultado es que si es cierto que el flujo estd siendo recolimado en
la direccién noreste en ambos lébulos, la interaccién del viento con la nube ambiente
debe ser miéis acentuada en las paredes al sureste de ambos 16bulos, misma que se puede
traducir en una mayor ernisién de Hj, lo cual es justo lo que observarmos. El hecho
de que el eje principal del “jet” de H; vaya a través de los bordes surestes de ambos
16bulos del CO confirmea que en esa zona se produce una fuerte interaccién entre el gas
de alta velocidad y la nube ambiente. Creemos que es necesario un estudio detallado
de la nube ambiente para ver que relacién guarda con la forma del flujo.

Si es correcta la interpretacién para NGC2071, podemos esperar emisién de Hg
en las regiones de maximos de absorcién de OH y en los objetos HH en L1551.
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Figura 3.10. En (a) tenemos la superposicién del flujo de alta velocidad en CO (Snell et al. 1984) y cl “jet” en Hzv = 1 — 0 S(1) en NGC 2071
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estén un tanto corridos al con relacién a los Iobulos de CO. La crus indica la posicién de la fuente infrarroja que se cree que excita al

fujo. (Tomada de Ruis ot of. 1991.)
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d) $255-1Ic2162

i) Resultados de Arecibo

Cerca del anticentro galdctico existe un complejo de nubes interestelares do-
minado por tres grandes regiones HII: S255, S257 y S254. Entre S255 y S257 existe
una pequefia regién HII de forma cometaria. En esta regién Evans, Blair y Beckwith
(1977) encuentran que existe al menos una fuente en el cercano infrarrojo, 5255 IRS1,
que coincide con el pico de la emisién molecular. Bally y Lada (1983) detectaron un
flujo molecular en CO cuya fuente de excitacién parece ser S255 IRS1.

En la Figura 3.11 mostramos un mapa del continuo en 18 ¢cm de S$S255 y S257 he-
cho con Arecibo. Este mapa coincide bien con el publicado por Turner y Terzian (1985)
hecho con el VLA. En la misma figura se muestran los espectros de las lineas 1665 y 1667
MHz tomados en el centro del mapa de continuo («(1950) = 06%09™59%0; 6(1950) =
18°00’15”). El ancho total de la absorcién se extiende sobre 150 km s~ 1. Si observamos
cuidadosamente los espectros de ambas lineas nos damos cuenta que hay diferencias
en la forma y ancho de la absorcién. Esta situacién se debe principalmente & que el
continuo intenso de esta fuente (vea Tabla 3.1) hace que tengamos malas lineas de base
lo que dificulta un buen ajuste del cero en el espectro.

El cociente de intensidades de absorcién entre las lineas principales (~ 1) es
caracteristico de transiciones épticamente gruesas (vea Tabla 3.1). No obstante, por lo
que mencionamos anteriormente, este resultado debe de tomarse con cautela.

ii) Resultados del VLA
a) Resultados del continuo en S255

En la Figura 3.12 presentarmos un mapa del continuo en 18 cm de la regién de
$255 hecho de igual manera que el de NGC2071, en el cual se aprecian claramente las
regiones HII. Nuestro mapa es consistente con los publicados por Israel (1976) en 6 y
20 cm, Turner y Terzian (1985) en 18 cm y Snell y Bally (1986) en 20 cm. En la Tabla
8.5 damos las posiciones, el lujo integrado y la identificacién de las fuentes detectades.
El flujo molecular coincide con la fuente de nombre G192.58-0.04.
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Figura 8.11. En el panel superior presentamos un mapa del continuoc en 18 cm en la regién de 8256 y
- S$257 hecho con el radiotelescopio de Arecibo. El flujo total es de 1350 mJy. Los contornos inferiores
¥ los intervalos entre éstos son de 0.1 Jy por haz, con 1 Jy equivalente a 6.3 K. En la parte inferior
mostramos los espectros de las lineas principules tomados en la posicién central del mapa del continuo.
(Tomada de Mirabel ¢t al. 1987.)
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Figura 8.12. Mapa de continuo en 18 cm en direccién de la regién S255. En la figura se marcan otras
regiones H II de la misma zona. El flujo pico es de 290 mJy por haz.
28.0mJy/haz x (—0.5,—0.8,0.8,0.5,0.7,1.0,2.0,8.0,5.0,7.0 y 9.0). EIl tamafio del has, 50" x 54", se
presenta en el recuadro a la derecha. (Tomada de Ruiz et al. 1991.)

Los contornos trazados son
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Figura 8.18. En el panel de arriba a la izquierda se muestra la parte central del campo del mape de
continuo en 18 cm de la figurs 3.12. Arriba a la derecha mostramos el promedio de todos los canales
que cubren el rango de velocidades entre -8.8 a 52.8 km s~ 1. Justo al centro del mapa aparece una
pequeiia absorcién la cual coincide con la posicién de G192.58-0.04. Las otras estr en este P
se pueden considerar como ruido. En los paneles de abajo se observan algunas estructuras de emisién
y absorcién presumiblemente debidas a la nube arnbiente la cual tiene emisién significativa entre 5 y 10
km s~ !, (Tomada de Ruiz et al. 1991.)
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Tabla 3.5
Fuentes de Radio Continuo en 18 cm en la Regién de 8255
Fuente a(1950)¢ 6(1950% Densidad de Flujo Identificacién
(mJy)b
1 06 08 46.9 17 51 34 250 —
2 06 09 22 8 17 59 55 1200 S254
3 06 09 40.8 17 57 45 230 $258
4 06 09 50.8 18 00 05 £30 S257
5 06 09 58.3 18 01 15 23 G192.58-0.04
(-] 06 10 03.2 18 10 35 27 -_
7 06 10 08.1 17 59 25 1900 $255

SError en la posicién ~ 5"

b’Densidad de flujo integrado corregido por el haz primario

b) Resultados de linea en S255

En S255 se detecté absorcién con estructura bastante compleja en los canales
que corresponden a 0.0y 8.8 km s~ ! (vea Figura 3.13) debida probablemente a la nube
ambiente la cual tiene emisién significativa de 5 a 10 km s~ ! (Heyer et al. 1989). El OH
de alta velocidad no fué detectado en los mapas de canales individuales. Promediando
sobre diferentes intervalos de velocidad para as{ tener una mejor relacién sefial-ruido se
detectd una débil pero clara absorcién de alta velocidad al azul. En la figura 3.13 mos-
tramos el resultado del promedio de los canales individuales en -8.8,-17.6, -26.4, -35.2,
-44.0 y -52.8 km s~ . Esta absorcién de alta velocidad no esté resuelta espacialmente
v aparece proyectada sobre la fuente de continuo G192.58-0.04. A diferencia de L1551
v NGC 2071, en este caso la absorcién se debe a que el OH esti proyectado contra
una fuente de radio continuo relativamente fuerte lo que implica que la temperatura
de excitacién de la linea 1667 MHz no es necesariamente tan baja como en los otras
fuentes estudiadas. Snell y Bally (1986) determinan un limite superior al tamafio de
G192.5-0.04, 8, < 3". Usando este tamafio y el flujo a 18 cm de 23 mJy (Tabla 3.5)
podemos estimmar un limite inferior a la temperatura de brillo,

25, ¢c?
=2 ——= .
To 2 kv2702° (3.2)
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donde S5, es el flujo y &, es el tamafio angular de la fuente en radianes. Los demids
simbolos tienen la connotacién usual. De la ecuacién (3.2) tenemos que 7 > 1600 K.

Heyer et al. (1989) reportaron un flujo de alta velocidad en CO al rojo centrado
en G192.58-0.04 ¥ con una débil componente al azul, corrida 1’ al sur de esta misma
fuente. Actualmente no estd claro porqué en la posicién de G192.58-0.04 el flujo en CO
es mucho mdés intenso al rojo mientras que el flujo en OH es méds intenso al azul. En
principio podemos esperar una mayor intensidad del flujo en OH al azul dado que el
gas que viene hacia el observador estd proyectado contra la fuente de continuo y puede

aparecer en absorcién, lo cual no es el caso para el que se aleja.

e) L.723

L7283 es una nube oscura la cual hasta hace poco no habia sido objeto de mucho
estudio. Goldsmith et al. (1984) reportaron un flujo bipolar en CO bien colimado
y aparentemente centrado alrededor de una fuente infrarrroja. Recientemente Avery,
Hayashi y White (1990) publicaron un mapa de la emisién de alta velocidad de 12CO
J = 1 — 1 con resolucién de 20" en el que aparece el lujo en L723 con una geometria
cuadrupolar. No obstante las muchas interpretaciones que se pueden hacer al respecto
Avery y colaboradores muestran evidencia que los supuestos cuatro flujos (dos al rojo
¥ dos al azul) parecen ser las orillas o paredes de dos cavidades semicirculares vacias
creadas por la accién del viento de la fuente infrarroja que se encuentra justo en medio
de ambas.

En la figura 3.14 presentamos un mapa de la absorcién de la linea 1667 MHz
en L723 hecho con el radiotelescopio de Arecibo. Este mapa muestra dos lébulos de
absorcién de OH de alta velocidad al azul y al rojo con buena coincidencia geométrica
con el lujo en CO (Goldsmith et al. 1984). La simetria del OH de alta velocidad sugiere
que la responsable de excitacién es la fuente infrarroja IRAS 19157 + 1907.

En la figura 3.15 reproducimos el mapa de CO de alta velocidad reportado por
Avery, Hayashi y White (1990, figura 4) donde aparecen las dos presuntas cavidades
hechas por el flujo. A este mapa le sobreponemos una linea que representa la direccién
del eje mayor de los méximos de absorcién del OH en L723. Como vemos, dicho eje
coincide aproximadamente con las paredes norte de la cavidad noroeste y sur de la
cavidad sureste. En este caso, al igual que L1551 y NGC2071, tenemos de nueva
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Figura 8.14. Absorcién de OH integrada sobre todo el ancho en velocidad en L728. EI tridngulo al

centro indica la posicién de la fuente infrarroja a(1950) = 19%15™42%, §(105) = 14°06'49". (Goldamith
et al. 1984). Los contornos estén en unidades de K km 87 !. A la derecha se muestran dos espectros de
. la lfnea 1667 MHz tomados donde indica la flecha. (Tomada de Mirabel et al. 1987.)
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Figura 8.15. Mapa de CO de la regién de L7238 (Avery, Hayashi y White, 1990). Los 2 puntos negros
representan la posicién de las 2 fuentes de radio reportadas por Anglada et al. (1991).Las cruces indican

el error de la fuente infrarroja. La linea diagonal entrecortada indica la direccién del eje principal de los
— méximos de absorcién del OH de alta velocidad.
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cuenta el méximo de absorcién asociado a una zona de interaccidn.
Recientemente Anglada et al. (1991) reportaron una doble radiofuente en la
posicién central de L723 (vea Figura 3.15).

Estos autores argumentan que ainbas
radiofuentes son las responsables de la excitacién del par de flujos bipolares en 1.723.

Finalmente concluyen que la estructura de alta velocidad es producto de dos flujos
bipolares independientes.

Desafortunadamente, la intensidad de emisiéon de la linea 1667 MHz no pre-
sentaba una relacién sefial-ruido suficientemente buena para poder hacer un estudio
de densidad columnar de la nube ambiente y su relacién con el flujo molecular. Sin
embargo creemos que con un estudio interferométrico de la absorcién de OH con el
VLA podriamos tener informiacién de alta resolucién, cuando menos de las regiones de
méxima absorcién, para ayudar a dilucidar lo que sucede con esta fuente.

f) CRL 961

CRL 961 es una fuente infrarroja en una nube molecular asociada a la nebulosa
de la Rosetta (Cohen 1973). Blitz y Thaddeus (1980) reportaron en direccién de esta

fuente un espectro de CO con alas de emisién extremadamente anchas que se extendian
de velocidades de -6 km s~ ! hasta 35 km s~}

Los mismos autores muestran que la
extensién espacial del gas de alta velocidad no sobrepasa los 2'.

Nosotros hicimos observaciones en tres posiciones espaciadas 3’ alrededor de
la posicién central (vea Tabla 3.1) y confirmamos que el gas de alta velocidad esté
confinado a una regién menor que el haz de Arecibo. En la Figura 3.16 mostramos el

espectro de la linea 1667 MHz en la posicién de CRL 961. En ambas lineas principales
se detectd absorcién de alta velocidad corrida al rojo solamente.

El ancho en velocidad de la absorcién coincide con el ancho en CO. Cabe sefialar
que la emisién de alta velocidad al azul del CO es varias veces maés débil que la emisién
al rojo. Esto justifica gque no hayamos podido detectar OH de alta velocidad al azul.
Como vermnos, la sefial a ruido de la linea 1667 MHz (Fig. 3.18) no nos permite ver nada
que sea varias veces mas débil que la absorcién que se observa al rojo.

Por Gltimo queremos sefialar que la intensidad de emisién de la linea 1667 MHz

es dos veces mayor gue en la linea 1665 MHz. Esta situacién prevalece en casi todas
las posiciones que fueron observadas en CRL 961.
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&) NGC 22864

NGC 2264 estd asociado a un cumulo joven de estrellas. Cerca del centro del
cimulo hay dos grupos de objetos HH (Cohen y Schwartz 1979). Bally y Lada (1983)
reportaron un flujo de alta velocidad de CO con muy bajo nivel de intensidad y de
ancho total AV = 42 km s~ 1.

En la Figura 3.16 mostramos el especro de la linea 1667 MHz tomado en
NGC 2264. Se detectd absorcién de alta velocidad al rojo con un ancho del orden
de 20 km s~ 1. En la 1665 MHz se encontré absorcién también al rojo pero de mayor
intensidad. EIl flujo monopolar al rojo en OH confirma los dos resultados de Lada
(1985) en los que presenta un mapa en CO de alta velocidad solamente al rojo. La
ernisién de la linea 1665 MHz es del orden de 3 veces mads intensa que la de 1667 MHz

lo que es indicativo de emisién estimulada (maser).
h) Serpens

En la regién de Sharpless 68 (Serpens), Bally y Lada (1983) reportaron un
flujo molecular de alta velocidad en CO con un ancho total del orden de 28 km s—1.
Nuestras observaciones en esta fuente estuvieron basadas en un mapa del CO de alta
velocidad no publicado que John Bally gentilmente nos envié a Arecibo. Utilizande
este mapa observamos 6 posiciones en las cuales se detect6 absorcién de OH de alta
velocidad al rojo y al azul de muy baja intensidad. Debido a lo débil de la seiial no
se pudo mapear completamente la zona de Serpens por lo que solammente mostramos el
espectro central de la linea 1667 MHz (vea Fig. 3.16). EIl ancho total de la absorcién
es de unos 28 km s~ 1. La razén de la absorcién de las lineas principales es consistente
con transiciones épticamente delgadas (1667 MHz /1665 MHz =~ 1.8).

Aligual que en NGC 2071, el cociente de emisién de las lineas principales guarda
una relacién enémala (1667 MHz/1665 MHz > 2). La polarizacién circular en la emisién
de la linea 1667 MHz en la posicién «(1950) = 18%27™25%0; §(1950) = 0°12'40" es de
un 73% a la izquierda.



0.26 p——
! wec ze6e
i
!z
’ \i
" J1, ™
== Lo v ‘/V’\.V AV,
—ooe !
2 T
i CRL 964
F "
§ A Do s A / oA
- v v
N
E -03 | J
8 2
- SERPENS
-
F
ad
=
: 3 k D A n H P P oD A
AVARVAAY \/JV Vo~
-.07
.oe

ULy

N H\r\f\ A {\/\AJ
REAIE \v\ T

I

~100 °
Vise {km s™')

Figura 8.18. Perfiles de la linea 1667 MHz en direccién de las regiones NGC 2264 en la posicién,
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B3885 en a(1950) = 19#34™22%, §(1950) = 07°27'20". (Tomada de Mirabel et ol. 398E.)
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i) B335

B335 es un glébulo aislado con nicleo opaco de 3' x 5’ de extensién. Un fujo
molecular en CO de dimensiones 15’ x 15’ fue reportado por Frerking y Langer (1982).
Goldsmith et al. (1984) hicieron un nuevo mapa de CO en el que los 16bulos de alta

velocidad al rojo y al azul aparecen simétricamente opuestos a la fuente infrarroja,
IRAS 1934 + 0727.

Las observaciones de OH fueron hechas a través del eje del flujo de CO, obser-
vando en posiciones desplazadas por un haz de antena cada una. Se detecté absorcién
de alta velocidad en ammbas lineas principales de muy baja intensidad. En la Figura
3.16 presentamos el espectro de la linea 1667 MHz en direccién del 16bulo rojo de B335.
No se encontré ermisién en ninguno de los puntos observados. Lo débil de la sedial
imposibilita hacer un mapa de todo el flujo de OH. El ancho total de la absorcién es
30 km s~ 1, el cual coincide bien con el reportado en CO (ver Tabla 3.1).

3.4 Discusion

Son varios los aspectos que se pueden mencionar con relacién a la evidencia
observacional presentada de la absorcién de OH en flujos moleculares. No obstante, en
esta seccién nos circunscribiremos a la discusién de dos preguntas: 1) jes posible que
la absorcién de OH se de contra un fondo con temperatura de radiacién entre 3.8y 5

K ? y 2) ?’existe algin vinculo entre la absorcién de OH y las regiones chocadas del
flujo molecular?

La primera de estas preguntas la podemos contestar estudiando en detalle la
emisién de continuo. Para L1551 y NGC 2071 los mapas del VLA dejan ver claramente
que no existen fuentes de continuo en la posicién de la absorcién de alta velocidad. Para
las demads fuentes que fueron observadas solamente con Arecibo, podemos estimar la
temperatura del fondo a partir del relevamiento en 1420 MHz de Reich y Reich (1986) y
Reich (1982). Segin estos autores la temperatura de brillo del fondo en direccién de la
mayoria de las fuentes observadas estd entre 3.6 y 5.0 K. Estas temperaturas de brillo
esperamos que sean una combinacién del fondo cdsmico (Tbg =~ 2.7 K) y una pequefia
contribucién de la emisién sincrotrénica del disco galdctico (Tygar = 1 K). El hecho de

que el OH se vea en absorcién quiere decir que la temperatura de excitacién Tz es,
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Tz < Tpg + Ty = 3.7 K. (3.2)

Mirabel et al. (1985) van un poco mas lejos y concluyen, a partir de argumentos
de excitacién y una serie de suposiciones acerca del OH en el caso de L1551, que la
temperatura de excitacién en las lineas principales (T ~ 0.6 K) es mucho menor que
la del fondo césmico. Este resultado es bastante interesante porque implica algdn
mecanismo de excitacién andmala en las lineas del estado base del OH. A continuacién

vamos & aplicar el mismo razonamiento de Mirabel y colaboradores para el caso de
HH7-11, NGC2071 y L723.

De la Tabla 3.1 vemos que, excepto para S255, el cociente de la absorcién de las
lineas principales sugiere que las transiciones son dépticamente delgadas y que tienen la

misma T;. Esto nos permite escribir la temperatura de antena, Ty, (en la aproximacién
de Reyleigh-Jeans) en la forma,

Ty =ng (Tei — T(O)) 7, (3.3)

donde n g es la eficiencia del haz de antena (para Arecibo es del orden de 0.43), T(0) =
Tpg + Tgat = temperatura de la radiacién del fondo y 7; la profundidad éptica al centro
de la linea de la transicién de interés. La densidad columnar de moléculas que absorben
radiacién contra el fondo en cm™2 es (Goss 1968; Crutcher 1977),

Nopa = QT 7 AV;, (3.4)

donde el subindice ¥ = 1,2, 3,4 denota las lineas 1612, 1665, 1667 y 1720 MHz respec-~
tivamente, AV; es el ancho en km s~ ! de cada una de las 4 lineas del estado base, y Qg
es una constante igual a (22.2,4.3,2.4,20.8) x 10!* para i = 1,2,3 y 4. Si sustituimos
la ecuacién (3.3) en la (3.4) para la linea 1667 MHz tenemos,

Nog = 2.4 x 10M(T 3/nB){Tzr3/(Tz,s — T(0))AVs. (38.5)
Para una abundancia X = |OH/Hj) =~ 10™°% (Turner y Heiles, 1974),una temperatura

de antena tipica del orden de -0.1 K y un ancho de velocidad de 20 km s"l, la densidad
columnar del Hg es,
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Figura 8.17. Temperatura de excitacién como funcién de la densidad de hidrégeno para un sistema de
dos niveles. Las 8 curvas representan la temperatura de excitacién de la lines 1667 MHs como funcién
de la densidad numérica de H; (ecuacién 3.8) para 8 distintas temperaturas cinética. Podemos ver que
la densidad critica, n. < 100 cm—3 y que no depende de manera importante de la temperatura cinética.
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N, = 1.1 x 102} [Ty 5/ (T(0) — Tx,8)] - (3.6)

Esta tdltima ecuacién nos da cuzntas moléculas de hidrégeno por ecm™? hay en
el flujo molecular de alta velocidad trazado por la linea 1667 MHz. Si suponemos que el
didmetro proyvectado en el cielo por el flujo de OH es del orden de la profundidad fisica,

podemos a grosso modo estimar la densidad numérica de hidrégeno ng, = Ng, /L.
. NoH
ngr,(em™3) ~ ; /Opc) =370 [T2,s/(T(0) — Tr,3)] - (3.7)

Donde ! es el eje menor del fluio en pc.

Por otro lado sabemos que la temperatura de excitacion en el regimen de
Ruayleigh-Jeans, para un sistema de dous niveles estd dado por (Rogers y Barrett, 1968),

M’ (3.8)
Tk + To

donde Ty = hvC/kA, C =< vo > ny, es el coeficiente de desexcitacién colisional y A4
es la probabilidad de transicién espontianea. T} y Tgr son la temperatura cinética del
gas y de radiacién (T g = T(0) para un campo de radiacion isotrépica) del sistema. En
la Figura 3.17 graficamos (3.8) con Tx = 15, 30, 50,120,240 y 480 K para la linea 1687
MHz. Los valores utilizados para C son los recientemente calculados por Dewagan,
Flower y Alexander (1987). Para el valor de .4 se usé el reportado por Destombes et
al. (1977). La temperatura de excitacién permanece confinada entre la temperatura de
radiacién y la temperatura cinética (T(0) < T < T%).

T: = T

De la Figura 3.17 se desprende que la densidad critica n. para la linea 1667

MHz del OH es del orden de 100 cmn~ 3. (En la Figura 4.6a se tienen los resultados

numéricos considerando 12 niveles para el OH. El valor de la densidad critica es también
ne ~ 100 cm_s). Si bien el valor de la densidad critica puede ser un tanto subjetivo,

sustituimos éste en (3.7) para obtener un valor maximo de la temperatura de excitacién
en términos de T'(0),! y nc,

n AT (0)
< -0l .
T28 = 3707 ol (3-9)
Una estimacién gruesa para las profundidades fisicas de los flujos a partir
de las distancias (Tabla 3.1) y los mzpas de OH de HH7-11, NGC2071 y L723 es:
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{1 ~ 0.5,0.3 y 0.4 pc respectivamente. Si tomamos n. ~ 100 cm™8, segun (3.9) la tempe-
ratura de excitacién de la 1667 MHz en los mencionados flujos es T 3 < 0.5,0.3y 0.4 K,
asumiendo una T (0} ~ 3.8. Este estimado nos dice que las transiciones del OH de alta
velocidad no solo estéan subtérmicas (T < 10 K, la cual es una temperatura tipica de
una nube molecular), sino incluso, mds frias que el fondo c¢ésmico.

Tenemos que estar concientes de que los anteriores resultados parten de supo-
siciones fuertes, las cuales no reflejan necesariainente la realidad del OH en el flujo
molecular. Por ejemplo, asumimos densidad de Hz homogénea lo cual sabemos que no
es cierto. El gas estd més apilado en las paredes y més rarificado en el centro del flujo.
Esto significa gue el OH gue vernos en absorcién estd en presencia de una densidad de
H,; mucho mzyor gue 100 cmm~™3. A pesar de és:0, vemos que la termperatura de exci-
tacidn es mais baja que el fondo cdsmico, mientras que las figuras 3.17 y 4.6a nos dicen
que a densidades altas (> 10%cm™—3) ¢sta debe ser del orden de la temperatura cinética
(T'z ~ Tg). Esta argumentacién tiene la intencién de poner en duda si el camino de
suponer bajas densidades para estimar T, es el verdaderamente correcto.

Veamos a que resultados llegamos si asumirnos una posicién més conservadora
diciendo que no es posible que la temperatura de excitacién del OH de alta velocidad
esté por debajo de la temperatura del fondo césmico. (Esta posicién fué explorada
por RCMR). En este caso lo que haremos es reproducir las mismas ideas con pequeiias
modificaciones. Se descarta de antemano todo tipo de mecanismo exdtico que pueda
refrigerar el OH del flujo. Se admite que el comportamiento de Ty estd dado por la
ecuacién (3.8) pero con una pequefia modificacién debido a que la componente de la
emisién de fondo debida al plano galadctico puede estar diluido por un cierto factor W.
La ternperatura de excitacién esta entonces dada por,

Tz=TKﬂ(Tb”+‘Vng)+To. (3.10)

BT + To

Esta ecuacién es una generalizacién de (3.8) donde se incluye la posibilidad que el
sistema sea Spticamente grueso (@ < 1, con 8 probabilidad de escape). El efecto de
B < 1 en la figura 3.17 es correr los puntos de inflexién de las curvas a la izquierda.
(Tgai) = WT,, es el promedio sobre el dngulo sélido del fondo galdctico que nos da la
posibilidad de que a bajas densidades la ternperatura de excitacién sea un poco menor
que el fondo que vermnos con el radiotelescopio. Mientras que T(0) en direccién del flujo
gal €l OH ve en promedio sobre todo el cielo un valor menor. En

molecular es T3, +



Capftulo 8: Observaciones de OH en Flujos Moleculares 86

otra palabras, si la transicién queda termalizada con la radiacién tendremos:

Ty == Tpy + (Tga1) < T(0). (3.11)

Segin Reich (1982) y Reich y Reich (1986) para HH7-11, NGC 2071 y L723
<Tgal> ~ 0.6 K. A similares resultados llegan RCMR para L1551. Con estos valores
la temperatura de excitacidén para estas fuentes es del orden de 3.4 K, misma que es
=~ 2.8 K, admitiendo que 7| sea menor

consistente con la premisa original T € T},

que cero.
Si bien parece que le hemos dado un poco la vuelta al problema consiguiendo
absorcién de OH contra un fondo de! nrden de 4 XK pero con T > Ty =~ 2.8 K, surge
Al sustituir valores tipicos de temperatura de antena para los flujos

otro problema.
= 20 km s~ 1y

HH7-11, NGC2071 ¥y L723 (-.06, -.15, -.05 K respectivamente), AV
Ty ~ 3.4 K en la ecuacién (3.5) obtenemos unas densidades columnares de OH iguales
a 5.6 x 1015, 1.4 < 1018 y 4.7 x 103 ¢cm—2 para los mencionados flujos respectivamente.
RCMR encuentran una densidad columnar de 4 x 1015¢m ™2 para L1551, usando valores
tipicos de T'f, AV y similares valores de T y T(0). Las densidades columnares del
CO de alta velocidad en direccién de HH7-11 (Snell y Edwards, 1981), NGC 2071
(Bally, 1981) y L723 (Goldsmith et al. (1984) son de 3 x 10182 x 1018 y 6 x 101%¢cm—2
respectivamente. Partiendo del supuesto que el CO y el OH de alta velocidad son
Sépticamente delgados tenemos que la abundancia de estas especies en el flujo es de
[OH/CO] ~ 0.2,0.9 y 0.8 para HH7-11, NGC 2071 y L723 respectivamente. RCMR y
Clark y Turner (1987) estimaron que OH,/CO] ~ 1 para L1551. Segun Turner y Heiles
(1974) y Dickman (1978), para nubes moleculares [OH/CO]| = 10~ 2 lo que implica
una sobreabundancia de OH de casi dos 6rdenes de magnitud en los 4 flujos de alta

velocidad mencionados.
En este momento a nosotros no se nos ocurre la manera de explicar tal sobre
abundancia. Ademds no hay razones fisicas o quimicas de peso que puedan justificar

dos érdenes de magnitud mas de OH de lo esperado. Segin resultados numeéricos de

Mitchell y Deveau (1982) el aumento de la densidad columnar de OH detréds de una
onda de chogue es sélo de un factor 2 con relacidn al material pre-chogue. Esto descarta
la posibilidad que la sobreabundancia de OH sea producto de las ondas de choque que
se propagan en las zonas de interaccién entre la nube y el viento estelar. El problema
de la sobreabundancia desaparece si asumimos temperaturas de excitacién muy bajas,
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Tr < Tpy = 2.8 K.

Todo este panorama nos conduce a pensar que verdaderamente el OH de alta
velocidad en los flujos moleculares es andémalamente excitado y su temperatura de
excitacién es mucho menor que la del fondo césmico (Trz < Tpy). El otro posible

esquema (Tz % Tpy) nos lleva al problema de sobreabundancia el cual creemos que es
adn maés dificil de explicar.

La otra pregunta que nos hicimos al comienzo de esta seccién esta relacionada
con el posible vinculo entre la absorcién de OH y las regiones chocadas del flujo. En la
seccidén 3.3 vimos que en la mayoria de las regiones mapeadas en OH los méximos de
absorcién correlacionan bien con zolias gue presentan evidencia de fuerte interaccién
entre el flujo y la nube ambiente. Estas zonas chocadas en general muestran la emisién

de la molécula de Hg y la presencia de obLjetos HH. En los casos de L1551 y NGC 2071
(Figuras 3.8 y 3.10) tales correlaciones son evidentes.

El fenémeno de la absorcién del OH asociado a gas molecular chocado fué
encontrado por primera vez por De Noyer (1979). Esta autora reporta una sobrea-
bundancia [OH/CO)] de dos érdenes de magnitud del OH (con relacién a las nubes
mcleculares) asociado al material chocado por el remanente de supernova 1C443. Tal
sobreabundancia coincide con las encontradas por nosotros en los flujos rmoleculares.
Esta coincidencia, lejos de ser una casualidad, indica un posible vinculo entre regiones
chocadas, excitacién andémala y absorcién de OH. Esto se puede entender mejor en el
contexto de dos experimentos realizados por Andersen et al. (1984a y 1984b) en los
que se reporta unas ciertas asimetrias en las secciones eficaces de colisién entre el OH
¥ Hy. Las colisiones entre estas dos especies excitan el OH a estados rotacionales cuya
relajacién por emisién infrarroja propicia anti-inversién en las transiciones del estado
base. Los resultados de estos experimentos proveen un mecanismo fisico sencillo (este
mecanismo fisico serd explicado con més detalle en el préximo capitulo) para explicar

la relacién entre la absorcién de OH y zonas chocadas que observacionalmente encon-
tramos en los flujos moleculares.

Para finalizar esta seccidn, sélo nos queda decir que las dos preguntas que

nos hicimos al comienzo, tienen ambas contestacién afirmativa. Concluimos que la
evidencia observacional indica que la absorcién de OH en los flujos moleculares es
consecuencia de la interaccién del materizl de zlta velocidad y la nube ambiente. Un

resultado directo de tal interaccién es la excitacién andmala del OH llevando a la
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temperatura de excitacién de las lineas 1617, 1665, 1667 y 1720 MHz a valores més
bajos que el fondo cdsmico, Tz < Tpy = 2.8 K.

3.5 Resumen de las Observaciones y Conclusiones

En esta seccién queremos resumir brevemente los principales resultados obser-

vacionales del OH en regiones de formacidén estelar, ademds de algunas conclusiones a
las que hemos llegado como producto de la discusién.

1.

El OH de alta velocidad fué detectado en 9 de las 23 regiones previamente cono-
cidas en CO como flujos moleculures. Esto guiere decir que la absorcién de OH

de alta veiocidad puede ser encontrado comuininente en los flujos moleculares.

Con excepcidon de 8255, el cociente de la absorcién de las lineas principales
tiene valores entre 1.4 y 1.9 lo que es indicativo que el OH de alta velocidad es
Spticamente delgado y tiene temperatura de excitacién comin.

La absorcién de alta velocidad de las lineas principales no muestra efectos de
polarizacién circular.

En aquellas fuentes con buena relacién sefial a ruido la
polarizacién es menor al 10%

La deteccidén de absorcién en las lineas satélites fué muy marginal y solamente

dos flujos, L1551 y NGC 2071. La intensidad de la absorcién fué menor al

20% en comparacién con la 1667 MHz lo que sugiere que la temperatura de

excitacién es parecida a la de las lineas principales y el gas de alta velocidad es
épticamente delgado.

Para més del 60% de las fuentes detectadas la velocidad del OH es mayor que
la reportada por el CO.

Las regiones que pudieron ser mapeadas completamente presentan una geo-
metria similar a la presentada por el CO, no obstante el flujo en OH es més
extendido. El méximo de absorcién se encuentra desplazado del de CO. Para las
fuentes con mapas de alta resolucién angular tomados con el VLA, la absorcién
aparece solamente en los maximos de los mapas de Arecibo. Por lo menos ese
es el caso en L1551. Esto se debe a razones de sensitividad.

Los méxirmnos de absorcién aperecen bien correlacionados espacialmente con

regiones de emisién de la molécula de Hy y /o con objetos HH sugiriendo algin
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10.

vinculo entre la absorcién y las regiones chocadas del flujo.

Excepto para S255 los mapas de continuo a 18 cm muestran que en la mayoria
de los casos el fondo estd compuesto por el componente césmico de 2.8 K maés
una pequefia contribucién (1.0 K) de la ernisién no térmica del plano galéctico
lo que implica necesariamente que 7> < 3.8 K. En el caso de S255 la absorcién
se produce en frente de la regién H II compacta G192.58-0.04 la cual tiene
una temperatura de brillo de al menos 1600 K. En este caso, el OH no esta
necesariamente fuera de ETL.

El estudio de la ernisién de la linea 1667 MHz muestra que el flujo de alta
velocidad de OH es coliinado en direccién de los gradientes decrecientes de
densidad columnar de la nube ambiente. Esto sugiere que, a gran escala, el
flujo molecular es colimado por los gradientes de densidad de la nube ambiente.
Aungque no se cuenta con estudios detallados de la nube ambiente, el fiujo en

NGC 2071 parece estar siendo afectado por la misma. La situacién se observa
en He, CO y OH.

En L723 creemos que es necesario un estudio detallado con el VLA de la ab-
sorcidn de OH de alta velocidad. Esto nos puede ayudar a resolver la polémica
de si se trata de dos arcos opuestos o bien dos flujos bipolares independientes.
Si es el primer caso, la absorcién (que por razones de sensitividad es casi se-
guro que solo se verd en la regién de los méximos del mapa de Arecibo) deberéd
presentar una configuracién curva trazando la forma interior de la parte del
semi-arco donde se produce. Si por el contrario son dos flujos independientes la
forma espacial de la absorcién de OH no tiene porque seguir ninguna geometria
particular. La presencia de dos fuentes de continuo en el centro de L723 inclina
la balanza hacia el lado de la segunda alternativa, sin embargo es necesario més
estudios. Considerando la intensidad de la absorcién y el tiempo que se empled
con Arecibo se necesitarian no menos de 15 horas de observacién con el VLA
para poder detectar la absorcién de OH.

Para finalizar este capitulo queremos concluir que la evidencia sugiere que no

existe tal problema de sobreabundancia de OH como sefirlaron algunos autores. Maés
bien, éste es un problema de excitacién en el cual Tz < Tpy. La sobre abundancia
desaparece si Ty =~ 1.0 K. Esta temperatura es posible alcanzarla bejo las condicio-

nes fisicas que prevalecen en los flujos moleculares, como veremos ampliamente en el
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préximo capitulo.



CAPITULO 4
EXCITACION DEL OHW EN FLUJOS MOLECULARES

La evidencia observacional muestra una clara asociacién entre las regiones cho-
cadas del flujo y la excitacién andmala (indicada por la absorcién del OH de alta
velocidad contra el fondo césmico). Esto no solamente constituye un resultado nuevo
en el estudio de los flujos, sino que sugiere que la absorcidén podria ser un problema
de excitacién de la moilécula en las regiones ©

rente perturbadas. Es decir, el pro-
blema podria reducirse a entender el comportanicuio de la temnperatura de excitacién

del OH bajo las condiciones que imperan en las regiones de fuerte interaccidn entre
el flujo y la nube ambiente. Especificamente al estudio de la excitacién del OH por

colisiones con hidrégeno molecular, por ser ésta la especie méas abundante. Otros posi-
bles mecanismos de excitacién que pueden llegar a ser importantes como el campo de
radiacién ultravioleta (presente en regiones de formacién de estrellas masivas y en re-

giones chocadas) o procesos quimicos (formacién y destruccién de moléculas en estados
favorecidos) no serin considerados en este capitulo.

Primero veremos cuil es el mecanismo fisico responsable de la refrigeracién o
anti-inversién de las transiciones en el estado base, observadas en los flujos moleculares.
(Es comtin referirse a la anti-inversién como refrigeracién de la transicién puesto que las
moléculas tienden a poblar preferentemente el estado de menor energia haciendo que la
temperatura de excitacién disminuya desacoplando a ésta de la temperatura cinética.)
El problema de la excitacién serd tratado numeéricamente resolviendo las ecuaciones
de equilibrio estadistico en la aproximacién de Gradientes Grandes de Velocidad. Los
coeficientes colisionales entre el OH y el Ho seridn los recientemente calculados por

Dewagan, Flower y Alexander (1987, de aqui en adelante DFA), los cuales parecen ser
la clave para entender la excitacién andwneala del OH.

4.1 Mecanismo Fisico Responsable del Enfriamiento del OH

La inmensa mayoria de los modelos encontrados en la literatura para explicar




Capitulo 4: Excitacién del OH en Flujos Moleculares

la excitacién del OH astrondémico, cuentan con muy poca informacién acerca de las

colisiones. Algunos autores {Gwinn et al. 1973; Kaplan y Shapiro, 1979; Flower,
Gilloteau, 1982 y Dewangan y Flower, 1983) hicieron esfuerzos en sus teorias por tener

una buena representacién de los coeficientes colisionales encontrando algunas asimetrias
importantes en las secciones rectas de colisién. Estas asimetrias podian explicar los
mdéseres tipo I de OH de algunas fuentes astronémicas. Como mencionamos en el
primer capitulo, los experimentos de Andersen et al. (1984a y 1984b) vinieron a
demostrar que en estas teorias se tenia asignada la paridad en el doblete A de manera

equivocada. En todo caso en vez de predecir inversién predecifan anti-inversién en las
lineas del estado base. Ll probleiisa residia en

ue los zutores asignaron como estado de
meyor energia a la rotacién del OH con el orbital TT del oxigeno contenido en €l plano de
otacién de la molécula. Los experimentos mostraron que era lo contrario. Se encontré
también que para colisiones entre el OH y el Hg los estados rotacionales excitados
tienden a poblarse mas el estado de menor energia (més simétricos) del doblete A de
cada nivel rotacional en la escalera 2113’;2. En la escalera 2H1/2 ocurre exactamente lo

contrario, dado que el estado mas simétrico del doblete es el de mayor energia.
La idea de una seccidén recta colisional selectiva entre los dos estados del do-

blete A es bastante sencilla de entender. Consideremos la situacién de una molécula

de OH en cualquier estado rotacional (incluido el estado base). Para un radical como
éste, la nube electrénica del electrén Tl no pareado del dtomo de oxigeno puede estar
perpendicular o coplanaria al plano de reflexién, el cual coincide con el de rotacién de
la molécula (vea la Figura 4.1). Estas dos distintas orientaciones de la nube electrénica
con respecto a este plano dan lugar al famoso desdoblamiento A de los estados rota-
cionales. Supongamos que dispararamos proyectiles (como por ejemplo moléculas de
H2) contra un ensamble de moléculas de OH, en su mayoria en el estado base. Estas
moléculas van a tener la nube electrénica orientada de una u otra manera, como indica
Figura 4.1. Esquemadticamente lo que sucede es lo siguiente: los proyectiles van a ex-
citar colisionalmente a las moléculas de OH a estados de mayor energia. Clasicamente
hablando, el OH presenta una seccién recta mayor en los casos en que las colisiones
llevan a las moléculas a rotar a estados donde la nube electrénica estd contenida en el
plano de reflexién. Estos estados corresponden a los de menor energia o més sirmétricos

del doble A en la escalera 2]'13/2. Segdn Andersen et al. (1984c), de esta manera
llevamos moléculas en una proporcién de 2 a 1, a los estados simétricos, mas que a los

antisimétricos de cada escalera (excepto para los estados 2Tlg 1, J = % ¥ 2111/2, J = %
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Figura 4.1 Laa dos diferentes posiciones de la nube electrénica con respecto al plano de rotacién de la lécuila cada uno de los dos
estados del doblete A. Moviéndose de derecha a uqulerd. las léculas de Hg disparadas como proycchles que van a colisionar con el
OH. Clés , el estado que tiecne a la nube en el p pr uns Y seccién recta a los proyectiles.
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Figura 4.2. En la parte (a) tenemos los primeros 3 estados rotacionales con sus respectivos desdoblamientos. Las colisiones con Hz excitan ai

Ol a los cstados de monor energia del doblete A de la escalera zlls/z. Estos son indicados con trazos més negros, Al rclanrse por cmisién R

recrm al catado b-e de acuerdo a las reglas de seleccién. Esto hace gque la nobrcpoblac:nn de los cstados de menor cnergia del doblete A de los

dos rotaci itados se tr a al estado base y como consecuencia se reﬁ'lgcren las transiciones 1612, 1665, 1667, 1720 MHsz. Las

=+ llldll:-n i p-ldld de loI ostados del doblete A. En (b) ¢ exact lo para los primeros dos cat-dos de I‘ escalera 2“[/3,
por de el estado base. Las colisiones con H; producen inversién en las transiciones de los bestados de esta
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en los que la diferencia es solo del 10%).

Nosotros creemos que ésto constituye el mecanismo fisico responsable para la
refrigeracidn de las lineas en el estado base. La razdn es la siguiente: las moléculas de
OH excitadas colisionalmente estardn ocupando los estados mas simétricos del doblete
A de cada nivel rotacional de ambas escaleras. Estos estados mias simétricos son los
de menor energia en la escalera 21’13/2. Si las densidades columnares en la regién de

interés no son demasiado grendes, el OH puede desexcitarse radiativamente emitiendo

fotones infrarrojos y llegar hasta el estado base (vea Figura 4.2). No obstante, el
relajamiento radiativo se hace de acuerdo a las reglas de seleccidn (AJ = =1, 0;AF =
*x1,0; AF = =1, 81 F =

= (; ademas es necesario un cambio en la paridad en cada
transicién. (vea secc. 2.4). Como consecuencia la sobrepoblacién de rnoléculas en
los estados del doblete A de menor energia de los niveles rotacionales excitadas en la
escalera 2]13/2, se transfiere al estado base sobrepoblando el estado del doblete que
tiene paridad negativa, 2l"[:,:,,z,J = %. Esto debe de producir refrigeracién en las cuatro
transiciones del estado base de la molécula de OH. En la otra escalera (21'{1/2) las
moléculas van a ocupar preferentemente el estado de mayor energia del doblete. El
estado base de esta escalera no estd conectado con 21’13/2, J = % a través de ninguna
transicién rotacional. Es necesario una transicién que invierta la direccién de los 16bulos
del electrén no pareado para finalmente transferir la poblacién del nivel 2]’[1/2, J = i
(la cual se encuentra invertida debido al efecto selectivo de excitacién con Hjy) al nivel
base, conservando la inversién que tiene en 21'[1/2 (vea la Fig. 4.2). Andersen et al.
(1984c) y Andersen (1986) argumentan acerca de la posibilidad de producir un efecto
de inversién en el estado base debido a la transferencia de poblacién, ya invertida, del
estado ®Tly,,, J = § al %My .y, J =

%. Este efecto compite con la refrigeracién en el
estado base debido a la relajacidén infrarroja del OH a través de escalera 2113/2.

Es necesario aclarar que las moléculas que son excitadas a estados rotacionales,
generalmente se relajan al estado base sin cambiar de escalera (excepto en el estado
21'[1/2, J = %) 1.a razén para ésto es que los cambios de escalera requieren de una in-
versién de los 16bulos del electrén T1 no pareado del oxigeno. En general la probabilidad

de que se produzca tal inversién es mucho mas baja que la probabilidad de transicién
entre niveles de la misma escalera.

Cualqguiera podria pensar que esie supuestio mecanismo fisico para enfriar las

transiciones del estado base no debe servir pura tal fin, pues la posible refrigeracién
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que ganamos con una escalera (21'13/2) la perdemos por el efecto de la otra escalera
(21’11/2)‘ Seguin Destombes et al.

1

(1977) las probabilidades de transicién para ir de
My g, J = § — %My, J =

% son en general un orden de magnitud menor que, por
ejemplo, las probabilidades para la transiciéon 21'131;2, J = % — 2113/2, J = %. Todo esto
indica que el efecto de la escalera 21’[1"2 sobre el estado base se ve reducida por el hecho
de que las transiciones son significativamente menos probables debido a la necesidad
de cambiar de escalera. De esta forma la informacién de la distribucién de poblacién
de esta escalera (2H1/2) se transfiere de manera menos eficiente hacia el estado base

que la poblacién en la escalera 2]’13/;2, lo cual coloca en segundo plano el efecto de
este proceso. Nosotros esperamos

gue ¢l efecte de inversidn en el estado base debido

a la escalera 2]'[1/2 sea un orden de n.agnitud menor que la anti-inversién debida a la

escalera 2H3/2. Los resultados numéricos de la seccién 4.4 confirman esta espectativa.

Aceptando el esquema anterior la pregunta que nos viene a la mente es: ;Cémo
llevar esta situacién encontrada en el laboratorio a los flujos moleculares? En general la
temperatura de las nubes moleculares es del orden Ty ~ 15 K. A esta temperatura el
OH se encuentra en su mayoria en el estado base rotacional. No obstante , en las paredes
internas de la cavidad creada por la interaccién del viento estelar con la nube ambiente
(para una revisién al respecto vea Lada 1985), se deposita una gran cantidad de energia
mecénica haciendo que el gas se caliente a méds de 1000 K (Canté, 1980; y Giovanardi
y Lizano, 1991). Es precisamente en estas zonas calientes del flujo donde se pueden
dar las condiciones para la refrigeracién de ciertas transiciones del OH. La deposicién
de energia a través de ondas de choque no sélo calienta el gas sino que también lo
comprime, haciendo muy importante el efecto de las colisiones en la excitacién. Dado
que la molécula de Hy es la mas abundante de todas las demds especies quimicas, se

favorece la refrigeracidn de las transiciones del estado base del OH debido al efecto de
las colisiones.

4.2. Excitacion del OH

La refrigeracién de las transiciones en el estado base del OH seré tratada como
cualquier problema de excitacién en general. (Para una revisién del tema vee a Elitzur,
1982.) El asunto es bastante complejo porque la transferencia de radiacién afecta la
distribucién de poblucién de los distintos niveles y éstas a su vez afectan la intensidad

de radiacién de la linea que conecta cada par de niveles. El acoplamiento se da a
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través de la absorcidén y emisidén estimulada de forones por lo que requiere una solucién
simultdnea de las ecuaciones que gobiernan las poblaciones para todos los niveles de
interés y la transferencia de radiacién de todas las lineas que conectan cada par de
niveles. Esto Gltimo es muy dificil hasta para modelos muy simples. En la practica el
problema requiere de méiodos de aproximacién. El més popular de estos métodos es

el formalismo de la probabilidad de escape, conocido también como la aproximacién de
Sobolev.
a) Probabilidad de Escape.

Para ver con muids claridad el concepro de la probabilidad de escape vamos a
considerar un sistema de dos niveles i y j (E; > E;, g; = gJ~). La ecuacién que gobierna

el cambio en la poblacién del nivel 7 {(considerando solarmente procesos radiativos) es,

dng

5 = Ay~ BijJi(ng — ng),

(4-1)
donde A;; ¥ B,y son los conocidos coeficientes de Einstein, n; y n; son las poblaciones
en loe mniveles 7 y j respectivamente.

La J;; es la intensidad de radiacidén integrada
sobre todos los angulos sélidos producida dentro de la fuente en la linea espectral 1 — j.

Si la emisién no es maser, el campo de radiacién es usualmente isotrépico, por lo que
podemos tener J;; = I;;.

Ahora vamos a hacer la aproximacién de reemplazar la
radiacién I;;, la cual es determinada en todo momento por la integral sobre toda la

fuente, por la radiacién producida localmente. La funcién fuente estd dada por,

2hy3. s -1
= 2y

= 2 [ )7 (a2
Donde n»; y n; son los valores locales de la densidad numérica en los niveles i-j. Aqui
lo que suponemos es que la poblacién es afecteda solamente por la radiacién producida
en la vecindad inmediata. Obviamente, solo la fraccién de radiacién absorbida por las
moléculas es la que afecta la distribucidén de poblacién. Si denominamos §;; comeo la

fraccién de radiacién producida que escapa de la fuente, podemos escribir el campo de
radiacién como,

Lj = (1 — B:;) Sis- (4.3)
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8Si sustituirnos (4.2) y (4.3) en (4.1) llegamos finalmente a la expresién,

dni
dt
El resultado derivado en (4.4) tiene como efecto desacoplar la radiacién de las

= —3;; 474 (4-4)

ecuaciones de poblacién. Es decir, eliminamos la intensidad de radiacién a cambio de
introducir la probabilidad de escape de los fotones. La interpretacién que se le puede
dar a esta Gltima ecuacidn es bastante simple. Un decaimiento espontédneo del nivel ¢ no
necesariamente alcanza a producir un cambio en la poblacién n;, pues es posible que el
fotén sea absorbido ahi mismo excitando una molécula al mismo nivel. Sélo la fraccidén
de fotones que escapan de la fuente pueden hacer variar la poblacién (dn;/dt # 0). El
efecto del campo externo sobre las poblaciones estd determinado por la probabilidad
de que los fotones que vienen desde afuera puedan alcanzar el centro de la nube. No
obstante, la probabilidad para que un fotén de afuera llegue al centro de la nube es la
misma que tiene un fotén emitido en el centro de ésta para escapar de la nube. En
esencia la idea que hay detrds de todo ésto es cammbiar el efecto de la transferencia
de radiacién por la probabilidad de escape 3. Esta tiene que ser determinada para
cada problema o situacién en particular. Pensemos por ejemplo el caso de un haz de
radiacién de intensidad Ig que incide sobre una regién plana de gas con profundidad
6ptica 7. La intensidad de la radiacién emergente serd Ig e~ 7 por lo que la probabilidad
de que la radiacién escape de una regién con profundidad 6ptica 7, es e~ 7. Para la
radiacién emitida por la misma regién, en realidad no conocemos el punto exacto donde
se produce, por lo que podemos hacer un promedio sobre la profundidad dptica de
manera que la probabilidad de escape para los fotones producidos en la fuente estd
dada por,

B=(T) = = . (4.5)

d+! T

Oy

Derivaciones mucho més formales como las de Castor (1970) conducen a expresiones
similares a la de la ecuacién (4.5).

El formalismo de la probabilidad de escape tiene especial aplicacién en regio-
nes con gradientes grandes de velocidad (aquellas donde el campo de velocidad ma-
croscépica excede por mucho al térmico). Este formalismo se conoce también como la
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Aproximacién de Gradientes Grandes de Velocidad. El mismo se puede extender para

estudiar los maseres. Lo tinico diferente es que en el caso de los mdéseres 8 puede tomar
valores mayores que 1 (0 < 3 < oc).

b) Ecuaciones de Equilibrio Estadistico.

Las ecuaciones que necesitarnos resolver para entender la excitacién del OH son
las que gobiernan la distribucién de poblacidén en cada nivel gque vamos a considerar.
Como mencionamos anteriormente el rol de la transferencia de radiacién lo traslada-
mos a la prcbabilidad de escape 3;;. En nuestro caso adoptaremos las ecuaciones de
equilibrio estadistico dadas por Elitzur (1976 y usadas también por Goldreich y Kwan
1974; Elitzur, Goldreich y Scoville, 1976; Bertojo, Cheung y Townes, 1978; Bujarrabal,

Destombes y Guilbert, 1980; y Bujarrabal, et al. 1980) que son:

” . ix ~p
d—df =3 {%Ajkﬁjk [nj = (ng — ny) (Ijk(Tby) + Wy (A—’M) Ijk(Td))] +

>k 80p
+Csx9;(nj — ngexp(—hv,k/kTi)) }

.. -p
-3 {Ak,'ﬂkj [nk - (n; — ng) (ij(Tby) + Wy (ﬁL(#—)) ij(T.z))] +

i<k 80u

+Cij0;(ra — njexp(—hui;/kTh)) }, (4.8)

donde k = 1,2,3,....,L. Esta ecuacién no es mas que una generalizacién de (4.4)

para cualquier nimero L de niveles, incluyendo campos de radiacién externos I,;;(8) vy
colisiones. Las ny son la densidad numeérica de moléculas de OH en el nivel k dividida
entre los pesos estadisticos gix. Las Ap; son las probabilidades de transicién entre los
niveles k —j. En este trabajo usamos los valores para las A’s y las frecuencias calculadas
por Destombes et al. (1977). Finalmente tenemos que,

I4;(0) = [exp(huy;/ke) — 1)1, (4.7)

donde 8 = T}y, Ty, son las temperaturas de la radiacién del fondo césmico y del polvo,
respectivamente. A la expresién (4.7) se le conoce como la ecuacién de distribucién del
ndmero de ocupacidén de los fotones (Elitzur, 1976). Los coeficientes de desexcitacién
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colisional entre OH y Hz los representamos con ij. Es interesante ver que Bir; aparece
multiplicando los agentes externos de radiacién. Esto nos dice que el efecto sobre
las poblaciones que producen los agentes externos esta dado por la probabilidad de
que un fotén externo zlcance un punto particular dentro de la nube. La intensidad
de la radiacién del polvo dividida entre 2hu3,c? estd dada por Wa(XA/80u) PI:(Tq),
donde W, es conocido como el factor de dilucién (es importante no confundir a Wy
con un factor geomeétrico como en los casos donde el sistema estd siendo irradiado por
una estrella a una cierta distancia). EI factor de dilucién del polvo estd més bien
relacionado con la opacidad del polvo. Veamos ésto con maés detalle. Segin Goldreich
» Kwan (1974) para una nube con aistribucion homogénea de los granos de polvo la
profundidad Sptica debida a esitus es,

Ta(A) = Q(A)Ngoa, (4.8)

donde Q{)) es la eficiencia de absorcién a longitudes de onda A, o4 es la seccién recta
geométrica y Ny es la densidad columnar (cm'z) de granos de polvo. La intensidad de
radiacién debida al polvo de la nube estd dada por,

I;(A) = B (Ty)(1 — e~ 42y, (4.9)

Donde B)(Ty) es la funcién de Planck a la temperatura del polve Ty. En el caso
épticamente delgado (74 < 1) la intensidad de la radiacién ser4,

Tg(A) = 74(N) Ba(Ta)- (4.10)

Sustituyendo (4.8) en (4.10) llegamos a la expresién,
Tg(X2) = Q(A) Nyoy B (Ta) (4.11)

Segtin Aannestad (1975) el coeficiente de eficiencia de absorcién Q(A) obedece una
cierta ley de potencia en el rango de 30 a 160u de la forma,

Q(») = Q(80x) (ﬁ)_” (4.12)
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donde p es la pendiente de la dependencia de la eficiencia de absorcién, con valores que
van desde 1.5 a 3.5 y Q(80u) es la eficiencia de absorcién a 80 micras. Sustituyendo
(4.12) en (4.11) tenemos,

P
T (X) = Q(80u) (ﬁ) Naoa B, (Tg) (4.13)

Segin Spitzer (1978), Nyoy4 == A4,, es la extincién visual de la nube. Por dltimo
Guilbert, Elitzur y Nguyen-Q-Rien (1978) llaman al producto 4,Q(80u), el factor de
dilucién del polvo a 80um, W,. Finalmente podemos escribir (4.13) de la forma,

.. —-P
Ta(X) = Wy (%) BA(Ty) (4.14)

Esta ultima expresién es facilmente puesta en la manera en que aparece la
contribucién del polvo en (4.6) simplemente dividiendo 2k1?/c? y cambiando B, (Ty)
por B, (Ty).

Para el estado estacionario (dng/dt = 0) y un sistema de L niveles, (4.6) nos
proporciona un conjunto de L — 1 ecuaciones algebraicas que combinadas con la con-
dicién de normalizacién,

L
D gkmk =1, (4.15)
k=1

en principio se puede resolver completamente. En realidad la cosa no es tan sencilla
ya que la relacién que guarda B8 con las n es expomnencial (vea ecuacién 4.5). Sélo
en los casos en que todas las transiciones son Spticamente delgadas (8 ~ 1) es posible
resolver de manera sencilla el sistema de ecuaciones. En nuestro caso particular creemos
no conveniente irnos por la aproximacién Spticamente delgada puesto que muchas de
las transiciones pueden ser épticamente gruesas (en particular las infrarrojas), e en
ocasiones invertidas (8 > 1).

4.3 Modelo

Es bien conocido que en las zonas de interaccién del gas de alta velocidad y la
nube ambiente los campos de velocidad presentes exceden por mucho el ancho términe
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de la nube. Esta situacién hace que los fotones que son emitidos por un elemento de
volimen sélo pueden ser reabsorbidos en una distancia a la cual el campo de velocidades

no es mayor que el térmico. Sobolev (1960), Castor (1970) ¥y Lucy (1971) (vea seccidén
4.2a) encuentran que para tal caso la intensidad media de radiacién en cada punto

depende solo de los valores locales de la funcién fuente, del campo de radiacién externo

y la probabilidad de escape. Dado que las mencionadas condiciones de gradientes de
velocidad se cumplen de manera sobrada, el problema de la excitaciédn anémala del OH

en los flujos moleculares en principio debe quedar bien determinado por las ecuaciones
(4.6). Es decir, resolviendo las ecuaciones de equilibrio estadistico incluyendo en éstas
el efecto de la transferencia de radiacidn a iravés de la probabilidad de escape 3;; debe-
mos obtener la temperatura de exci‘zcidn del OH en el 8ujo. En esa forma obtenemos
las poblaciones y via la ecuacién de Boltzrmann llegamos a la temperatura de excitacién
de las distintas lineas del OH. Las ecuaciones (4.6) serdn resuelta numeéricamente en el

caso dependiente del tiempo (dn;/dt 3 0). Normalmante este sisterna de ecuaciones es
0). No obstante, nosotros creemos que

resuelto para el estado estacionario (dnyg,/dt
hay ciertas ventajas en obtener la solucién dependiente del tiempo. Una de ellas es que
podemos saber la evolucién en el tiernpo si variamos algtn pardmetro fisico (tempe-
ratura, densidad, etc.). Es decir, podemos tener la posibilidad de conocer como pasa
el sistema de una situacién de equilibrio a otra. Ademdéds queda abierta la posibilidad
(sin necesidad de hacer grandes cambios en el programa) de estudiar el sisterna cuando
alguno de los pardmetros es funcién del tiempo (t.e. Tp = T} (¢)). A fin de cuentas las
soluciones de (4.6) deben de ser iguales cuando se alcanza el estado estacionario, o sea

cuando,

(%E)t:m 0. (4.16)

Hemos mencionado que la forma de la probabilidad de escape es determinada a
partir de las caracteristicas fisicas y geométricas de cada problema particular. Castor

(1970) encuentra que para simetria esférica, densidad constante, y un campo de velo-
v(r), la profundidad éptica de una parcela de gas a una distancia

cidades radiales v =
r del centro de la nube esta dada por,

hi(rou) = ;—lEBkng-(nk — ny) (v(’—-s) /(1 + n®(e - 1)). (4.17)

T
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donde,

_dln v(r)
T Tdinr (4.18)

¥ # es el coseno del a4ngulo entre r y el haz de radiacién. Todos los demés simbolos
tienen el significado usual. Segun Castor el factor 1/(1 — u2(e — 1)) es en general del

orden de la unidad. En particular para campos de velocidad del tipo v(7r) = Kr, como
es por ejemplo el caso de colapso gravitacional de una esfera homogénea,

2GAr, 1’2 1%
v(r) = ( RS ) T = 'Ers (4.19)

donde M y R son la masa y el radio de la nube, respectivamente, y V es la velocidad

en R. Sustituyendo (4.19) en (4.18), vemos que € = 1 y como consecuencia 7x;(r,u)
toma la forma de,

Tk;(0) = gl_;Bkjgj(nk —ny) (g) . (4.20)

Para campos de velocidad donde el gradiente logaritmico ¢ es igual a 1, la
profundidad 6ptica de cada parcela en la nube pierde identidad geométrica (no depende
de su posicién). Dicho de otra manera, la profundidad éptica de cada parcela es igual sin

importar su posicién en la nube por 1o que la podemos representar con dos propiedades
globales de ésta, Ry V.

La probabilidad de escape promediada sobre todos los dngulos viene dada por,

an d [ 1 — e Tkilnw)
Brj(r) = f T Pei(r ) = f {~—e——’~——}

Fr B een) (4.21)

Para colapso o campos de velocidad del tipo mencionados antes, la sustitucién de (4.20)
en (4.21) es una expresién sin dependencia angular en el integrando por lo que llegamos
a una simple expresién para la probabilidad de escape,

_1— exp[—2eBy 0. (nx — n,) E] 4.22
Brj = ke g o —n) & ) (22
5 Biso5 (e — ni) ¢
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Esta dltima ecuacién fue usada por Guilbert, Elitzur y Nguyen-Q-Rieu (1978
desde shora GEN) para estudiar la excitacion de OH en nubes moleculares. Los resul-
tados de estos autores son en extremo interesantes a pesar de que excepto para la linea
1612 NHz, ninguna de las otras tres lineas aparecen mas frias que el fondo césmico

como se observa en los flujos moleculares. Nosotros usamos la ecuacién (4.22) para

reproducir los resultados de GEN y verificar nuestro método numérico. En la Figura
4.3a y 4.3b comparamos los resultados de GEXN y los obtenidos por nosotros para las
mismas condiciones fisicas, excepto colisiones con electrones, que ellos incluyeron y no-
sotros no. De la figura 4 de GEN se desprende que la exclusién de los electrones no
debe czusar gran diferencia para tales condiciones fisicas. Como vemos los resultados
son similares, 1o que nos da conflaiza en nuestiro método nurnérico.

Como ya se habia mencionado, de los especiros de OH (vea Cap. 3) se concluye
que la aproxirnacién de grandes gradientes de velocidad puede ser aplicada con toda
confilanza en los flujos moleculares. Los anchos de absorcién del OH a potencia media
son del orden de 30 km s~!. Esta absorcién es producida posiblemente por gas de
la nube ambiente barrido y comprimido por accién del viento estelar. No se conoce
con exactitud el campo de velocidades que govierna el gas que produce la absorcién

contra el fondo césmico, sinermbargo, primera aproximacién, varmos a suponer que éste
obedece a una relacién lineal con la distancia,

Vou
Ropy

voH = T. (4.23)
Donde Vg g es el ancho a potencia media de la absorcién del OH y Rpoy es el tamafio
fisico de la regién. Al sustituir (4.23) en (4.17) y esta a su vez en (4.21) llegamos a una
expresidon para 3y; del OH de alta velocidad,

Brs = 1 — exp [%,‘-,Bk,‘gj(yk - yj)"OH(ROH/VOH)]
ki = .

he (4.24)
a7 B 9i(vk — y;)noa(Rom /Vor)

Las y son las fracciones de poblacién por submnivel en el nivel k¥ ¥y noy es la densidad
numeérica de OH por centimetro cubico.

El ntimero de niveles que vamos a considerar en nuestros célculos dependeré de

la temperatura cinética del gas. Esto obedece a razones practicas y de cémputo. No

tiene mucho sentido considerar 20 niveles del OH cuando T = 15 K debido a que en
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el nivel excitado ?Tlg,,,J = :Z;, la fraccién de poblacién es del orden 10720 ¢~3, E]
méximo ntumero de niveles que consideramos en nuestros cdlculos fue 24 (hasta el nivel
rotacién 2H1/2,J = % ), para el caso en que la temperatura cinética fue T = 480 K.

Estos resultados no muestran diferencia a los obtenidos con 20 niveles para la misma

temperatura.

Los dos principales pardmetros que vamos a variar son la densidad de hidrégeno
(10 € ny, < 100cm™3) y la temperatura cinética del gas (10 < T% < 500 K). El
gradiente de velocidad del OH de alta velocidad (Voy/Roy) se tomarad igual a 30
km s~ ! pc~! y la densidad columnar. Nogy ~ 5 x 10'4 cm~2, el cual es un valor tipico
para el OH de alta velocidad. Esto nos permite, en nuestro programa, fijar la cantidad
noy Rog/Vog ~ 6 x 107% cmm™3 pc km s7 1, lo cual implica que cuando variamos la
densidad de hidrégeno, estamos variando también el tamafio de la regién. El hecho de
que fijemos la cantidad npoy Roy/Voy para hacer nuestros cialculos no significa que
hemos eliminado la dependencia con la densidad de hidrégeno. Esta dependencia con la
densidad entra a través de los coeficientes colisionales. Otros pardametros que fijamos en
nuestro programa son la pendiente de la eficiencia de absorcién de los granos de polvo
como funcién de la frecuencia (se tomé p = 2), la temperatura del polvo Ty =~ 30 K, el
factor de dilucién Wy ~ 1072 y finalmente la radiacién del fondo césmico, (Thg) igual
a 3 K. Todos estos valores, en cierta medida arbitrarios, son los tipicamente usados en

la literatura y son apropiados para los fujos de alta velocidad.

4.4 Resultados Numéricos

Normalmente la forma de resolver la distribucién de poblacién y la transferencia
de radiacién en este tipo de problemas es como hemos descrito anteriormente. Nosotros
vamos a seguir exactamente el mismo procesdimiento excepto que la integracién de las
ecuaciones se va hacer en el modo dependiente del tiemmpo. Para t = 0 ponernos a el OH
a una temperatura T, arbitraria y dejamos que evolucione hasta llegue a una situacién
de equilibrio (para t = oo), de acuerdo a las condiciones ficicas a que est4 sometido
en el flujo. Otro detalle importante es el uso de nuevos coeficientes de desexcitacién y
excitacidén colisional. La mayoria de los anteriores modelos suponian que el OH tenia
una seccién recta de colisién (op; ~ 2 x 10715 cm™?2) igual las para transiciénes entre
culesquiera de los estados del doblete A de los distintos niveles rotacionales. Es decir,

ok; tomaba el mismo valor sin importar que la excitacién llevara a la molécula a une

s
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u otro estado del doblete y por lo tanto,

C =ng,lov) = ng,o(v) = 7.0 x 10"12T1/2n32. (4.25)

La principal razén por la cual se usaba esta simple expresién era por la poca
informacién existente respecto a la excitacién colisional del OH. Nosotros contamos
con el beneficio de los coeficientes recientemente calculados por DFA basados en los
resultados de Andersen et al. (1984a y b). Para los mismos parametros (excepto
colisiones con electrones) y condiciones fisicas usadas por GEN en su modelo, nuestros
resultados son drarndticamente diferentes al usar los nuevos coeficientes colisionales.
En la Figura 4.3c se compara como varia la temperatura de excitacidn como funcién de
la densidad de ng, de nuestro modelo con el de GEN (Figuras 4.3a y b). Vemos que,
excepto por la linea 1612 MHz, los valores de la temperatura de excitacién de las lineas
1655, 1662 y 1720 NMHz2 no coinciden. Segin la Figura 4.3c las, lineas principales se
mantienen un poco maés frias que el fondo césmico (T < Tpy, = 3 K). La termalizacién
de las 4 lineas no se alcanza hasta, ng, > 10 cm~8. Como es de esperarse, a baja
densidad la ternperatura de las lineas tiende a la temperatura del campo de radiacién.
El efecto de la radiacién del polvo es poco importante debido a que est4& muy diluido
(Wq = 10—‘). Segiin GEN no se espera un efecto importante sobre la temperatura de
excitacién para valores de W, < 107 1.

En las Figuras 4.4 a la 4.9 graficamos las temperaturas de excitacién de las
4 transiciones del estado base y los 2 primeros estados rotacionales excitados como
funcién de la densidad numeérica del hidrégeno molecular, para 8 diferentes temperatu-
ras cinéticas del gas (15, 30, 60, 120, 240 y 480 K).

La Figura 4.4a nos dice que ¢l comportamiento de las lineas del estado base como
funcién de la densidad a estas temperaturas bajas (T, = 15K), es similar al descrito por
un sistema de dos niveles (fig. 3.17 y ecuacién (3.8)). Las pequefias diferencias en las
4 transiciones se deben a la frecuencia y probabilidad de transicién dado que los coefi-
cientes de DFA tienen igual valor para las transiciones dentro de cada estado rotacional.
Para todos los efectos, a nivel colisional sélo existen los dos estados del doblete A. A
una temperatura cinética de 15 K el OH se encuentra mayormente en el estado base lo
que limita al extremo anomalias en la distribucién de poblacién debido a transiciones
provenientes de niveles excitados. Podemos decir que cada una de las transiciones del
estado base se debe comportar de manera similar a que si estuvieran descritas por un
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sistema de dos niveles. A densidades mayores de 10% cm3, Tz ~ 14 K, se mantiene casi
constante (independiente de ny,) y no termaliza hasta densidades > 1010 em—3. A
temperaturas cinéticas de 30 K (fig. 4.5a) la situacién es maés interesante, pues T para
las transiciones del estado base presenta una meseta (103 < ng, < 108 cm—s) similar
al de 15 K pero subtérmica, con relacién a la temperatura del gas (Tz = 5 K <« 30 K).
Esta meseta subtérmica es el reflejo de las transiciones que vienen de estados rota-
cionales excitados, los cuales fueron anomalamente poblados en su doblete A, debido
a las colisiones con Ha, y transfieren este efecto al estado base debido a la relajacién
infrarroja. A pesar que a 30 K el OH se encuentra mayormente en el estado base, ya se
empieza a dejar notar la importancia de la excitacién anémala haciendo que el OH se
mantenga subtérmico hasta densidades de < 109 cn™ 3. También en este caso la terma-
lizacién de las 4 lineas se alcanza a densidades muy altas y generalmente de poco interés
(11.1,(2 > 1011 cm"s). Para densidades mayores de 10% cm™3 se consigue refrigeracién
en las transiciones del estado 2H3/2, J = § e inversién en 2]'[1/2, J = % (Fig. 4.5b y
c). Para temperaturas cinéticas mayores o iguales a 60 K y densidades mayores de 100
cm™3 las 4 transiciones del estado base tienen temperaturas de excitacién menores que
el fondo e¢ésmico, Ty < Tpg =3 K (vea figuras 4.6-9 y 4.11). Esta situacién se drarnatiza
a altas temperaturas, T; > 200 K (ver figuras 4.8 y 4.9) donde T> ~ 0.6 K en un rango
de densidades de 103 < ng, < 10° ctmn— 3. Algo que llama la atencién en las Figuras 4.4
a la 4.9 es el comportamiento de la temperatura de excitacién de las lineas del estado
base. Para cualquier temperatura cinética aparece una meseta a distintas Ty en un
rango de densidades de 103 < ny, < 109. Es precisamente en ese rango de densidades
(para T = 60) donde se observa la refrigeracién en las 4 transiciones del estado base.
Sabemos que a tales densidades la temperatura de excitacién estd dominada por las
colisiones, lo que implica que la meseta y la consecuente excitacién anémala del OH
debe estar vinculada con las colisiones. Esto también lo podemos inferir de los resulta-
dos de la Figura 4.3. Por el sélo hecho de poner los nuevos coeficientes calculados por
DEA se produce refrigeracién en las lineas principales del estado base.

En las Figuras 4.10a-f graficamos la profundidad éptica como funcién de ng,
para las dos lineas principales (AF = 0) del estado base y el primer estado excitado,
as{ como dos transiciones infrarrojas a 119 y 80 u que conectan los estados 2]Tg/z,
J = % ¥ 21'11—/2, J = % con ¢l estado base para las 6 distintas temperaturas cinéticas
que consideramos. En las Figuras 4.11 mostramos como varia Ty como funcién de T
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para una densidad ng, fija (102 < ng, < 10% ecm™3%). En el Apéndice 1 damos todos
los valores que graficamos en las figuras antes mencionadas.

4.5 Resultados Analiticos e Interpretacion

Nuestros resultados numéricos nos sugieren que el camino a seguir para entender
el enfriamiento del OH estd ligado a las colisiones. Para hacer un anélisis de los efectos
colisionales sobre el OH vamos a eliminar todos los agentes radiativos externos de la
ec. (4.6).

dry 95 o . ) ) . . huyg
dt _Jgk{.‘!]kgkﬁjkn’ " Ckds [nJ Tk e:\p( kT

hyy ;
— 57 ApBiyny + Crjgy |nk — ny exp | — 22 , (4.28)
I<k ka

Vamos a resolver esta ecuacién en un caso sencillo para ver si nos puede ayudar a
entender nuestros resultados numeéricos. La mayor parte de nuestros célculos fueron
hechos considerando los 20 niveles de menor energia del espectro rotacional del OH
(para temperaturas del gas menores de 60 K se usaron solo 12). En la seccién 4.1
mencionamos que solo los niveles de la escalera 2113/2 tienen el efecto de enfriar las
transiciones del estado base. Es decir, s6lo 12 niveles de los 20 considerados son los
responsables del enfriamiento. Si nos fijamos en la figura 4.2, de los primeros 16 niveles
solo los 8 de més baja energia son los responsables del efecto. Considerando la gran
energia para poblar el estado 21’[3/2, J = %, el efecto de éste sobre el estado base
no debe ser immportante a temperaturas cinéticas menores que 200 K. Considerando
esto podemos hacer un intento de resolver analiticamente la ecuacién (4.26), para el
caso 6pticamente delgado e independiente del tiempo (dng/dt = 0), tomando solo los
primeros 8 niveles de energia. Los resultados deben ser una buena aproximacién para
temperaturas, T} < 200 K y densidades ngy, > 10° em™3. De cualquier manera para
temperaturas mayores a 200 K la principal contribucién al enfriamiento en el estado
base deben ser de estos ocho niveles, dado que son los mds poblados.

La ecuacién {(4.26) nos provee 7 ecuaciones independientes para las n. La oc-
tava ecuacién independiente la obteneinios a partir de la condicién de normalizacién {ec.
(4.15)). Aplicando el metodo clisico de solucién por matrices a este sisterna de ecuacio-
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nes algebrdicas, llegamos a una expresién analitica para el cociente de poblacién entre
los niveles 4 y 2 (n4/n3) del OH. (Todos los detzlles algebraicos y simplificaciones que
hemos hecho para obtener la solucién analitica de la ecuacién (4.26) para los primeros
8 niveles, estdan dados en el Apéndice 2.) Este cociente es funcién de los coeficientes
colisionales y las probabilidades de transicién espontdnea de las lineas infrarrojas que
conectan el estado base y el primer estado rotacional excitado, el cual se puede escribir
en la forma,

ng _ 95C28A4%, + 95C24 4%
ne C;A'B — g",C.;gA’sg

(4.27)

Todos los simbolos acompanados con primas (/) representan la suma sobre va-
rios coeficientes de su mismo tipo (vea el Apéndice 2). Este cociente de poblaciones
determina la temperatura de excitacién de la linea 1667 MHz. Para obtener los valores
T'-(1667) solo se debe sustituir el cociente de poblaciones {ec. (4.27)) en la ecuacién de
Boltzmann,

T, (1667) = ~hias [m (E)] 1. (4.28)
k ng

En las columnas 2 y 3 de la tabla 4.1 comparamos los resultados numéricos para
T:(1667) en la regién de la meseta, para 6 distintas temperaturas cinéticas del gas, con
los obtenidos a través de la expresién analitica (4.27) via la ec. (4.28). Los resultados
concuerdan razonablemente bien con los numeéricos. Para temperaturas entre 240 y 480
K se empieza a notar la necesidad de incluir el estado 2]'[3/2, J = ;— Este tiene como

efecto bajar un poco maés la temperatura de excitacién de las lineas del estado base.

La ecuacién (4.27) nos dice que la temperatura de excitacién en el estado base
estd determinada por e] cociente entre los coeficientes del estado base a los cuales se
les suma una pequeiia perturbacién, dada por los coeficientes que van a uno u otre
estado del doblete A en 21'[3/2, J = 5/2. Para ver mejor esto vamos a simplificar (para
detalles vea el Apendice 2) ain maés la ecuacién (4.27). Finalmente podemos escribir

el cociente de poblacidén (n4g/n2) en la forma:

ng Cag + Cag
2 =8 <2 4.29
na Cye + Cyq2 ( )

ey s T b
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En la columna 4 de la Tabla 4.1 damos los valores para T2 ({16867) que se obtienen
con esta iiltima expresién via la ecuacién (4.28).

Los resultados analiticos confirman la importancia de las asimetrias en los co-
eficientes colisionales en la determinacién de la temperatura de excitacién. Las dis-

crepancias que presentan los valores de la columna 4 con los resultados numeéricos son
consecuencia de la simplificacién extrema.

Tabla 4.1
Temperatura de Excitacién para la 1667 MHz

T Resultados Tz (1667) T=(1667) R(T:)
Numéricos via ec. (4.27) via ec. (4.29)

156 13.89 13.85 14.2 8.058925
30 4.96 4.85 6.7 4.015871
60 1.71 1.59 2.3 1.965972
120 0.83 0.95 1.4 0.8923908
240 0.66 0.77 1.1 0.400800
480 0.51 0.75 1.1 0.145411

Veamos ahora que interpretacion fisica se le puede dar a la ecuacién (4.29).
Segin ésta, la temperatura de excitacidén estd deterrninada por el cociente de los coefi-
cientes de excitacién y desexcitacidén colisional del estado base, a los que se le suma una
perturbacién. La magnitud de la perturbacién aumenta con la temperatura cinética
del gas. A bajas temperaturas (T, < 15K) ésta es practicamente cero, lo cual nos per-
mite recuperar la ecuacién de Boltzmann de la ecuacién (4.29) y tenermos que Tx ~ Tk,
Esto es consistente con nuestros resultados numéricos. Para temperaturas cinéticas
mayores de 15 K la perturbacién se empieza a hacer importante provocando que T, se
desacople de T;. {Debemos recordar que las mencionadas perturbaciones son los coefi-
cientes de excitacién colisional que llevan moléculas desde el estado base a los estados
simétrico y antisimétrico del doblete A del estado 2]'1312-, J = 5/2.) Los calculos de
DFA indican que Cag es casi un orden de magnitud menor que Cyug (~ C28 ~ Cy4s) para
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cualquier temperatura cinética. Considerando que Cy4y ~ C24, la sobrepoblacién de ng,
con respecto a ng4, es debida a que C4g es mucho mayor que Cg2g. Esto nos dice que
las anomalias en los cocientes de poblacién en el estado base son resultado directo de
las asimetrias de los coeficientes colisionales. Fisicamente lo que ocurre es lo siguente:
las colisiones con H2 sobrepueblan el estado mas simétrico del nivel 2]’13/2,.] = 5/2,
con respecto zl antisimétrico del OH y luego esta sobrepoblacién se tranfiere al estado
base conservando la simetria de reflexién. Esto hace que se sobrepueble el estado de
menor energia del doblete A del estado base provocando la refrigeracién de las transi-
ciones 1612, 1665 1667 1720 MHz. Esta interpretacidn es consistente con el esquema
propuesto al comienzo de este capitulo {Sec. 4.1) para explicar la refrigeracién de las

lineas del estado base de la molécula de OH.

Una manera sencilla de entender como funciona este mecanismo de refrigeracién
es tratar de visualizarlo como un sistema de tres niveles. En el Apéndice 2 vemnos que el
sistema de 8 niveles, con el cual emipezamos el tratamiento analitico, se puede reducira 4
si solo consideramos los estados del doblete A. Es decir, descartamos el desdoblamiento
hiperfino. Ahora vamos a decir que el doblete en el estado base representa los estados 1
¥ 2 del sistema de tres niveles. El tercer nivel va a representar los dos estados del doblete
A de 21’[3/2, J = 5,2, o bien todos los demads niveles de la escalera 21'13/2 que intervienen
en la refrigeracén. Consideramos excitacién colisional y solammente podemos decir que
la manera en que depoblamos los dos niveles 1 y 2 es proporcional a la magnitud de
la suma de los coeficientes que conectan cada uno de estos niveles con el tercer nivel.
Segiin los resultados de DFA, los valores numéricos de los coeficientes son mas o menos
iguales entre dos estados rotacionales cualquiera excepto aquellos que llevan desde un
estado simétrico a uno antisimétrico. Como ya vimos en el parrafo anterior, estos
coeficientes son un orden de magnitud més pequefios (DFA). Esto hace que el nivel
m#és simétrico del estado base (nivel 1) esté casi limitado a despoblarse hacia estados
simétricos de la escalera, minetras que el nivel 2 se despobla hacia cualquiera de los
dos estados de los dobletes de la escalera. De acuerdo a este esquema podemos decir
que el nivel 2 se despobla doblemente mas rapido que el nivel 1. En el sistema de tres
niveles esto sugiere que la temperatura de excitacién entre los niveles 2 y 3 es mayor
que la temperatura entre los niveles 3y 1 (Ty2 > Ty;). La razén para tal diferencia en
las temperatures de excitacién es que la transicién entre los niveles 3 y 2 esté mejor
acoplada con las colisiones que la transicién entre 3 y 1. Es como si la transicién entre

los niveles 3 y 2 viera un universo mas caliente que el que ve la transicién entre 3 y 1.
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Esta situacién provoca una sobrepoblacidén del nivel 1 con respecto al nivel 2, lo cual
hace que la temperatura de la transicién entre estos dos estados, T21 sea menor que
T3g ¥y Ts1-

Continuando con el mismo sistema de tres mniveles, para el caso del OH la
frecuencia de la transicion entre los niveles 2 » 1 es tres ordenes de magnitud menor
que cualquiera de las otras dos transiciones. Esto implica que pequefias variaciones
en Tg39 o Ts3; pueden provocur grandes variaciones en T%;. Se puede demostrar que si
T33 es solo un poco mas pequena que T332, e tiene que T2; es mucho menor que Tg3 ¥
Ts33. Para ver esto mejor vamos a escribir la relacidén que guardan las temperaturas de

excitacidn y las frecuelicias el Gl slsiella de 1fes Liveies.

Y31 Vs2 21

Tsi  Tsz  Te1 (4.30)

Como ejercicio vamos a suponer que este sisteina de tres niveles estéd inmerso en un gas
de hidrégeno molecular con temperatura cinética de 60 K. Ademdés tomaremos rg; igual
a 1000v2) y vrgg igual a 99919, las cuales son del orden de las magnitudes relativas entre
las frecuencias de las lineas del estado base y les infrarrojas que llevan al primer estado
rotacional excitado del OH. Suponiendo que la transicién 3-2 estd acoplada con las
colisiones, la temmperatura de excitacién de esta linea la tomaremos, T3z ~ Ty = 60K.
De acuerdo a lo que discutimos en el parrafo anterior T3; est4 menos acoplada con las
colisiones por lo que arbitrariamente diremos que es un diez por ciento menor que T3g3.
Sustituyendo estos valores de las frecuencias y las temperaturas de excitacién en la
ecuacién (4.30) encontramos que el valor de T9; es del orden de 0.5 K. Esto demuestra
que una pequefia variacién en las trasiciones IR provocan grandes variaciones en las
transiciones de radio. En 1ltima instancia la refrigeracién en las lineas del estado base
se debe a que el estado mas antisimétrico del doblete A se acopla mejor con las colisiones
que el estado simétrico. Esto trae como consecuencia que el estado rnés antisimétricoe
vea un universo mas caliente (colisionalmente hablando) que el estado simétrico. Cada
estado va a tratar de ponerse e¢n equilibrio con la temperatura del universo que lo rodea.
Esto provoca la sobrepoblacién del nivel de menor energia produciendo la refrigeracién

en las lineas del estado base.

Podemos tratar de entender los efectos de la opacidad de las transiciones in-
frarrojas sobre la temperatura de excitacién en el contexto de nuestros resultados

numeéricos. De acuerdo al mecanismo {isico de enfriamiento gque proponemos, es ne-
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cesario que 3;;4;; = C;; para que la excitacién se de por colisiones y la desexcitacién
sea radiativa. Los efectos de terinalizacion se alcanzan cuando C;; = 5;;4,;. Segin
nuestros resultados numeéricos el enfriamiento empieza a desaparecer cuando la densi-
dad es ny, > 10% cm™ 3. Esto quiere decir que las C{j son del orden de ~ 10~ 3s—1
(recordando que C;; ~ 1071 n g, s~ 1em3). Con esto podemos estimar la probabilidad
de escape a la cual empieza a dejar de tener efecto el enfriamiento, 3 < 10~ %, Esto
implica que se necesita una profundidad éptica de las lineas infrarrojas de, 7y > 1000

para acabar con el enfriamiento. De acuerdo a los resultado observacionales, la densi-
dad columnar del OH de alta velocidad es del orden de ~ 1014 cm ™2 1o cual corresponde
a tranciciones infrarrnjas opricamente delgudis, Ezto
nuestro modeio.

[ o lo gue esperamos segin

Es decir, de acuerdou al mnecanismio de eind

rialulento propuesto y los
resultados numeéricos, la absorcién del OH se puede obscrvar solo si la opacidad de las

lineas infrarrojas es menor o igual a 1000. En fuentes en las que detectamos absorcién

de alta velocidad, 7;p < 1000, lo cual es consistente con lo que debemos esperar de
acuerdo a nuestro modelo.

Combinando las ecuaciones (4.27) y (4.28) podemos encontrar una expresién
para la temperatura de excitacién (Tx) parametrizada en términos de Ty.

hy h -1
T=(1667) = _L—}fl [R(Tk) - m(’/‘ﬂ + Vsz)] - (4.31)

donde R(T)) es una funcién que depende de la temperatura cinética del gas. En ésta
constante entran todos los exponentes que acompafian los coeficientes de excitacidén
colisional y las probabilidades de emisién espontdneas que aparecen en la ecuacién
(4.27). En la columna 5 de la Tabla 4.1 damos los valores de R{T%) para 6 diferentes
temperaturas cinéticas. Para T > 20 K podemos expresar R(Tix) en la forma,

123.9

R(Ty > 20 K) = =32~ — 0.115. (4.32)
k

Sustituyendo esta dltima ecuacién en (4.31) tenemos finalmente una expresién para la
temperatura de excitacién de la linea 1667 NMHz que depende solamente de T.

he 1 h -1
T,(1687) = — k“ [T; (12°.g - (vaz + Usg)) - 0.115] . (4.33)
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A pesar de que las ecuaciones que hemos obtenido para T; estédn escritias para
la linea 1667 MHz, hubiera sido exactamuente lo mismo escribirlas para cualquiera de
las otras tres lineas del estado base. Al reducir el problema de 8 a 4 niveles perdemos
informacién individual de cada una de las 4 lineas. Mas bien lo que tenemos es una
descripcidén promedio de todas. Esto no debe de preocuparnos mucho. De los resulta-
dos numéricos vemos que en la zona de enfriamiento la temperatura de excitacién es
muy parecida para las 4 lineas. Si queremos usar (4.31) o (4.33) para calcular Tz de
cualquiera de las otras 3 lineas, bastard con sustituir la frecuencia de esta. Es impor-

tante aclarar que la expresidon (4.82) es bien susceptible a v;; por lo que se recomienda

usar la mazer proct 11

+

4.6 El OH Como un Posible Nuevo Trazador del Gas Chocado en los Flujos
Moileculares

En el cap. 3 vimos que existe una correlacién espacial entre los méximos de ab-
sorcién de OH y las zonas chocadas del flujo molecular. Estas dltimas estén indicadas
por la presencia de objetos HH y emisién vibro-rotacional de la molécula de Hy. Esta
relacién la podemos entender ahora en ¢l contexto de nuestros resultados numeéricos y
analiticos. Es en esas zonas chocadas donde mejor se dan las condiciones fisicas nece-
sarias (como alta densidad n > 10% ¢cn™ % y temperatura Ty = 200 K, respectivarente)
para enfriar las lineas del estado base del OH. Kwan (1977) y London, McCray y Chu
(1977) dicen que la excitacién vibro-rotacional del Hy en la linea v = 1 — S$(1) se
puede dar cuando gas altamente supersénico (v > 10 km s~ 1) impacta gas molecular
denso (ngy, > 108 cm—s) de la nube ambiente. En general la temperatura cinética del
gas donde se forma la linea v = 1 — 0 S(1) de Hy es de (1 — 3) x 10% K. En aquellos
flujos moleculares importantes en los que no se ha detectado emisién de Hj es posible
vincular observacionalmente los médximos de absorcién con regiones densas y chocadas.
Este es el caso de L1551 (vea Fig. 3.6) en donde los méximos de absorcién coinciden con
grupos de objetos HH. Canté (1984) ruestra que en ciertos casos existe una correlacién
espacial entre la emisién de la molécula de amonjuco y los objetos HH. Hoy dia sabe-
mos que el amoniaco es un trazador de gas con altas densidades, ny, > 5 x 10% em™3
(Torrelles, 1981 y 1983). Todo esto nos lleva a pensar que la absorcién de OH en L1551

es producida por gas de alta densidad de la nube ambiente barrido y calentado por
ondas de choque.
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Si aceptamos el anterior planteamiento como cierto tenemos ahora la posibilidad
de usar la zbsorcién de OH como posible trazadora de regiones chocadas en el flujo
molecular. Segdn Mitchell y Deveau (1982) el aumento en la densidad columnar del OH
detrds de urna onda de choque no va méas alla de un factor de 2. Esto nos permite fijar
la densidad columnar, a primera aproximacién, a partir de las observaciones del CO
para los diferentes flujos. Usando los mismos valores de temperatura de antena, ancho
en velocidad, etc. que usamos en la seccién 3.4, podemos estimar la temperatura de
excitacién (usando la ecuacién (3.5)) del OH para los flujos L1551, HH7-11, NGC2071
y L723. TUna vez calculada 7., obtenemos la temperatura cinética del gas donde se
produce la ebsorcién utilizando las Figurzs 4.11. En la Tabla 4.2 damos los peréd:netros

¥ restltadcs chLienidos.

Tabla 4.2

Nog(em™2) 7T,(1667) (K) AV (kms™1) T:(1667) (K) Tk (K)

L1551 2 x 1014 -0.10 20 < 0.5 > 500
NGC2071 2 x 1014 -0.15 20 < 0.4 > 1000
HH7-11 3 x 1014 -0.07 20 < 1.0 > 200
L723 6 x 1013 -0.05 20 < 0.4 > 1000

Es claro que los valores de T} obtenidos a partir de este método tienen una
incertidumbre grande. Si se pudiera establecer con precisién la densidad columnar del
OH por algdn método, se podria determinar con precisién la temperatura cinética del
gas. Lo contrario es mucho mas fiacil. Conociendo Ty, podemos saber inmediatamente
Tz a través de las figuras 4.11. Sustituyendo en la ecuacién (3.5) obtenemos Ng . Estos

resultados no dependen practicamente de la densidad siempre y cuando ngy, > 108
Segin Lane y Bally (1986) la
= 1 — O S(1) es de ~ 2600

em™3. Tomermos por ejemplo el caso de NGC 2071.
temperztura del gas donde se produce la linea Hap v
K. Esto rnos da una 7 entre 0.3 y 0.4 K y una densidad columnar Ny entre 1.4 y

_2 . ‘.
2. Estos valores son consistentes con los de la seccién 3.4 y la tabla

2.0 x10'% c:
4.2 para este fuvjo.

Hay que aclarar que la regiéon de gas chocado tiene muy poca
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densidad columnar y no puede explicar la densidad columnar para el OH. La absorcién
se estd produciendo en una regién mds grande y relativamente més fria con temperatura
cinética T = 60 K. No esperamos encontrar temperaturas de excitacién menores a 0.3
K dado que entoces el gus alcanzaria temperaturas cinéticas a las que el OH se empieza

a disociar.

4.7 Conclusiones

La absorcién del OH contra el fondo césmico se debe a que el OH estd andma-
lamente enfriado (Tz < Tpy = 2.7). Este cunirialuiento es cousecuencia de la excitacién
colisional entre el OH y el hidrégeno molecular. Las asimetrias en las secciones rectas de
colisién entre el Ho ¥ el OH provocan que este Gltimno se excite poblando selectivamente
maés los estados de menor energia del doblete A en la escalera 2]'13/2. Al relajarse por
emisién IR se conserva la simetria de reflexién y se produce una sobrepoblacién en el
estado de menor energia del doblete A del estado base, provocando la refrigeracién (o
anti-inversién) de las lineas 1612, 1665, 1667 y 1720 MHz.

La temperatura de excitacién T; de las lineas del estado base es una funcién
inversa de la temperatura cinética en condiciones donde ngy, > 103 ecm~ % y Ty, > 30 K.
Si alguna de estas condiciones no se cuinple, Tz se comporta similar a la de un sistema
de dos niveles. Bajo estas condiciones es posible expresar la temperatura de excitacién

como funcién dnicamente de la temperatura cinética (T = Tz (T%)).

Para que tenga lugar la refrigeracién de las lineas en ¢l estado base, es necesario
que el OH se excite por colisiones y se desexcite radiativarnente, o bien que cumpla con
la condicién, Ci; < ,91-]-_4,»_,'.

La refrigeracién del OH en los flujos moleculares se da preferentemente en zonas
de fuerte interaccidén entre el gas de alta velocidad y la nube ambiente. El] acarreo de
material y deposito de energia cinética por ondas de choque produce alta densidad y
alta temperatura lo que propicia la excitacién andmala del OH debido a colisiones con

el Hz.

Los méximos de absorcidn en direccién de regiones chocadas del flujo trazadas
por la ernisién de Hg y objetos HH, indican la presencia de gas con temperatura cinética
mayor a 200 K, ngy, > 10% cm 8, v temperaturas de excitacién, Tz =~ 0.5 K, propiciando
la absorcién contra el fondo césmico de 2.7 K.
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La absorcién del OH en ausencia de alguna fuente de continuo de fondo es
aparentemente indicativa de gas chocado. Esto convierte al OH en absorcién un nuevo
trazador de zonas chocadas en los flujos moleculares de alta velocidad.
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CAPITULO 5

EMISION ANOMALA DE OH EN REGIONES DE FORMACION ESTELAR:
iCONTRAPARTE GALACTICA DE LOS MEGAMASERES?

5.1 Introduccion

A mediados de la década de los 80’s fueron reportadas varias galaxias que
presentaban muy fuerte emisién en las lineas principales del OH (1665 y 1667 MHz).
La luminosidad en las lineas era mas de un millén de veces mayor que la reportada
en los mdseres galdcticos. La literatura se refiere a este fendmeno extragaldctico como
Megamaéseres (Baan, 1985). Hasta el momento no se conoce en detalle cudl es el
mecanismo fisico responsable de este fendmeno tan espectacular. No obstante se ha
encontrado, como patrén general, que tales galaxias presentan fuerte erisién en el
infrarrojo (Lrp > 1011 Lg) ademids de una razén de intensidades en las lineas principales
(7(1667)/7(1665)) mayor o igual a 2, tipicamente alrededor de 4 (Mirabel y Sanders,
1987).

Como parte de un programa de observaciones de OH en regiones de formacién
estelar galdcticas (Mirabel et al. 1987), se encontré que en algunas de las fuentes la
razdn de intensidad de emisién de las lineas principales era alrededor de 4, valor muy
por encima del de 1.8, que es el esperado en condiciones de Equilibrio Termodindmico
Local (ETL). Cliasicamente los valores de 1667 /1665 en los maéseres galécticos son entre
0.5 ¥ 1.0 (Caswell, Haynes y Goss, 1980), también diferente del cociente encontrado.
Otra cosa que nos llamé la atencién fue que la emisién anémala provenia de regiones
que se extendian varios parsecs de tamafo. Nosotros creemos que esta emisién anémala
extendida puede darnos la clave para entender el fenédmeno de los megamadseres. En
este capitulo vamos a intentar demostrar que la emisién no térmica del OH en las lineas
principales provenientes de regiones extendidas, podria ser la contraparte galdctica del

fenSdmeno megarndser extragalactico.
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5.2 Observaciones

Las observaciones se realizaron con la antena de 305 metros del Radio Obser-
vatorio de Arecibo, Puerto Rico durante los meses de abril ¥y diciembre de 1987. La
resolucién angular del Iébulo principal de la antena fue de 2'9. Se usé un receptor de
Arseniuro de Galio (GaAsFET) para las longitudes de onda de entre 18 y 22 cm, el
cual provee una temperatura de sistema de ~ 40 K. Los 2048 canales del espectrémetro
autocorrelador se dividieron en 4 bancos de 512 canales y ancho de banda de 0.3125 MHz

con lo cual se obtiene una resolucién por canal de 0.11 km s~ 1 cubriendo un ancho total
Las observaciones fueron hechas en el modo alternado de

en velocidad de 56.3 km s~ 1.
frecuencia (“frequency switching”) moviéndonos 0.15 NHz de la frecuencia central. De
esta forma se puede observar las dos lineas principales en ambas polarizaciones (circular

Los tiempos de integracién en cada

a la izquierda y a la derecha)} simultdneamente.
posicién fueron tipicamente de 20 minutos.

La seleccién de las fuentes observadas se basd en el previo relevamiento de OH
de alta velocidad en flujos moleculares (MRRC). Se seleccionaron todas las fuentes
que presentaron anomalias en la emisién de las lineas principales a baja velocidad,
proveniente de la nube ambiente, ¥ que ademas, dicha emisién se extendiera més de un
haz de antena.

Para hacer un estudio de la relacién entre la emisién anémala y la radiacién
en el lejano infrarrcjo, se obtuvieron mapas en las 4 bandas (12, 25, 60 y 100 xm)
producidos en el “Infrared Processing and Analysis Center” de Caltech, de las regiones

de formacién estelar que fueron observadas desde Arecibo.

5.3 Resultados

En esta seccién presentamos los resultados obtenidos en las regiones de for-
macién estelar NGC 2071, Sharpless 252 y Serpens. NGC 2071 y S252 fueron mapeadas
sobre una extensién de 12’ x 12’ espaciando el haz de antena cada 3’. En la Tabla 5.1

presentamos un resumen de los resultados de las observaciones de radio y lejano IR de

las tres regiones. Como referencia damos en esta Tabla los mismos pariametros para
los megamadseres tornados de AMirabel y Sanders (1987).
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Tabla 5.1
Maseres de OH Provenientes de Grandes Volirnenes en el Espacio

H L T 1 F. F F F. =
Region  (fug), (Rum), av For (Fuer), (FRasz), AR Tamedo Anguler
(km s—1) (minutos de arco)?
NGC 2071 5.0 4.4 2.4 1.2 x 1074 1.2 0.6 0.44 120
S252 4.6 2.4 5.0 1.9 x 10-4 0.8 0.5 0.26 700
Serpens 3.4 3.4 2.4 9.8 x 1074 0.5 0.8 0.385 150
Megamasers 2-14 10=4 a 102 0.7-1.2 0.1-1.0

Las letras p y a se refieren a valores pico y promedio, respectivamente.

a) NGC 2071

En la Figura 5.1 mostramos un mapa a 80 um de NGC 2071 y los espectros de
las lineas principales del OH tomados en los puntos que sefialan las flechas. Al centro
de la regién y con lineas entrecortadas se muestra la posicién del flujo bipolar. Un
poco mdés al sur se encuentra la regién NGC 2068 la cual también muestra anomalias
en las lineas principales como se puede ver en los espectros que le fueron tomado. Los
cocientes 1667/1665 en los puntos observados (Fig. 5.1) estdn en el rango de 4-5. El
ancho a potencia media de la emisién es de 2.4 km s~1. Si suponemos una distancia
de 500 pc la emisién andémala se extiende ~ 1.5 pc.

Los mapas de IRAS a 60 y 100 urn muestran un cociente de flujo promedio a
través de toda la nube de 0.6. Este cociente de flujos a 60 ¥y 100 um en los méximos

de los mapas es de 1.2, el cual implica una temperatura del polvo de ~ 60 K sobre la
regién (Miralles, 1991).

b) Sharpless 253 (S252)
S252 es parte de un complejo de regiones H II en la nebulosa difusa galdctica

NGC 2175. Se observaron 18 posiciones alrededor del componente A del continuo de
radio, la cual es una regién H II gue tiene un flujo a 1420 MHz de 230 mJy y un
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Figura 5.1.
Aujo bipolar de sita velocidad. Lae cruces muestran las posiciones que fueron observadas.
¥ b veces més intensa que la 18656 MHs. Este mismo cocicnte se observa en los megamiéseres. (‘Tomada de Mirabel, Rodrigues y Ruis, 1991.)
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(Tomado de Mirabel, Rodrfgues y Ruis
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didmetro angular de 20” (Felli, Habing e Israel, 1977). El cociente de intensidades de
las lineas principales en todos los puntos observados es entre 2 y 3. Suponiendo una
distancia de 2 kpc para $252 encontramos que la emisién andmala se extiende sobre
una distancia de 5 pc. En la figura 5.2 mostramos el espectro de las lineas 1665 y 1667
MHz en direccién de la regién H II compacta S255A. El cociente de intensidades en
esta direccién es de 4.6 con un ancho en velocidad a potencia media de 5.0 km s~ 1, El

cociente de flujos entre 60 y 100 u es de ~ 0.6, el cual corresponde a una temperatura
del polvo en esta fuente de 60 K (Miralles, 1991).

c) Serpens

Debido a restricciones por tiempo de telescopio solo pudimos observar 3 posi-
ciones en esta nube molecular. La razén de intensidades para las tres posiciones es de
entre 2y 5. En la figura 5.3 mostramos los perfiles de las lineas principales tomados en
una de las tres posiciones. El ancho en velocidad a potencia media es de ~ 2.4 km s~ 1,
En esta regién la razdén promedio del flujo a 60 um sobre el flujo a 100 um es de ~ 0.3
lo que implica una temperatura para el polvo de ~ 30 K.

5.4 Discusion

Nosotros creemos que hemos detectado un nuevo tipo de ernisién no térmica en
las lineas principales del OH, el cual estd presente en nubes moleculares con actividad de
formacién estelar. Este nuevo tipo de maser tiene intensidades en las lineas principales
de decenas de mJy, cocientes de intensidad > 2.0 y ancho a potencia media de 2.4 - 5.0
km s~ !, un poco mayor que la dispersién tipica de las nubes moleculares. Contrario a
los maseres compactos de OH, altamente variables y polarizados y que se encuentran
generalmente cerca de las regiones H II, este maser no presenta polarizacién y aparece
extendido sobre regiones > 1 pc. Debido a lo débil de su emisién pasé desapercibido
en previos relevamientos de baja sensitividad. Nosotros pudimos detectar este tipo
de emisién ya que tomamos varios espectros de 10 minutos sobre la fuente con el

radiotelescopio de rmmayor adrea colectora y més sensitivo del mundo a 18 cm.

Aparte de las grandes diferencias en luminosidad de la emisién andémala ga-
lictica del OH y los megalnaseres, ¢n oiros aspectos son muy similares. Mirabel y
Sanders (1987) muestran que la razén de intensidad de las lineas principales en los
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megzméseres es de entre 2 y 10, y el cociente del flujo pico de la linea 1667 MHz y

el fivio a 60 um estd en un intervalo de 10”4 a 10~ 2. Ademés ellos encontraron que

el cociente de la temperatura de brillo de la 1667 MHz sobre la temperatura de brillo
del continuo a 18 cm es tipicamente 0.1 - 1.0 (vea la Tabla 5.1). Los megaméseres son
gelaxizs calientes con cocientes de flujo, Feoum/Fiooum == 0.7 — 1.2, En la Tabla 5.1
cdemos los valores de los cocientes de intensidad de algunos parametros observacionales
de las tres fuentes galacticas que presentan emisién anémala extendida. Como vemos,
éstos son muy parecidos a los encontrados en los megamadseres.

Nosotros creemos que estas similitudes, lejos de ser una coincidencia, apuntan a

gue ‘2 emisidn andmala extendida de OH y la ernisidn megamdéser pueden ser el mismo

fend=eno. En amubos casus la elnision provicne de grandes voldiuenes del espacio. La

relacidn de los valores de la Tabla 5.1 sugiere que la emisién infrarroja podria jugar
un pepel importante en el mecanismo de bombeo de este fenémeno. El polvo caliente

perece ser el denominador comun en lus fuentes galdcticas y las extragélacticas.

Un modelo de amplificacién de baja ganancia del continuo de fondo por el OH
con poblacién invertida fué propuesto por Baan (1985) y Henkel, Gilisten y Baan (1987)
para explicar la emisién de los megamadaseres. Nosotros usaremos el mismo modelo para
explicar la emisién andmala extendida en regiones galdcticas que presentamos en este

cepiiulo. Consideremos la ecuacién de transferencia en la aproximacién de Rayleigh-

Jears,

Tp=|T:—Te[1—e""], (5.1)

donde T, es la temperatura de brillo de la radiacién de fondo. Todos los demés simbolos
tienen el significado usual descrito en el Cap. 3. Suponiendo que T, >» |T%|, lo cual es

cierto para los megamaiéseres pero no lo es necesariamente para las fuentes galdcticas,
la ecuacién (5.1) se puede expresar como,

Tp =T [e7" —1]. (5.2)
Con esta 1iltima podemos derivar el cociente de la lineas 1667 MHz sobre el continuo a

18 e,

Tiee7 _ (e~ 7687 — 1}, (5.8)
Te
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¥ el cociente entre las dos lineas principales,

Tiee7 __ (e~ 71667 — 1)
Tises (e~ 7wes — 1)

(5.4)

Para la emisién andmala galactica, el continuo de fondo (7:) vamos a tomarlo
como =~ 4 K, el cuzl es nuevamente la suma del fondo césmico méas una pequeiia
contribucién (= 1.0) de la Gaulaxia. La brillantez de la temperatura de antena de la
linea 1867 MHz en las tres regiones galdcticas es tipicamente 0.8K (vea Figuras 5.1~
3). Dado que las tres fuentes son resueltas angularmente con la antena de Arecibo, la
cual tiene una eficiencia de haz np =~ 0.43. obtenemos una temperatura de brillo de la
linea Tige7 = 2 K. €S-

Si adoptamos un cociente ce lineas Ticer Tices =~ 4.0, valor tipico en las regiones

wreno este valor en lu ecuwncidn (5.3) tenemos Tige7 = —0.4.

galdcticas, (vea Tabla 5.1) llegamos a que 71665 = 71667/ 3+

Comnsiderando gue las tres regiones galdcticas son resueltas con el haz de Arecibo
podemos decir que el factor de llenado del continuo de radio es ~ 1.0. Usando ecua-
ciones similares y asumiendo un factor de llenado entre 0.02 y 0.3, Henkel, Gisten y
Baan (1987) derivaron una profundidad éptica de la 1667 MHz de —1.0 a —5.0 para

los megamaseres.

En la Figura 5.4 graficamos el cociente de intensidades de las lineas principales
contra el cociente del flujo de la linea 1667 MHz y el flujo del continuo a 18 ¢m para las
tres fuentes galdcticas 3y 5 megamaseres, los cuales tienen medidas del continuo disponi-
bles (Schmelz, Baan y Haschick; 1987). Podemos ver que las fuentes galidcticas caen en
la misma regién del diagrama que los megamaiseres. Solo Arp 220 (= IC 4553) queda
bastante fuera del resto de las demads fuentes. Esto no es de extrafiar ya que esta galaxia
presenta caracteristicas bastante peculiares relativas a las demdés galaxias de la muestra.
Por ejemplo el perfil de la linea de 21 cin presenta una fuerte absorcién de la cual se
deriva la mayor densidad columnar de HI de las galaxias conocidas (N ~ 1022 cm™ 2,
Mirabel 1982), méds de un orden de magnitud que cualquiera de las demés fuentes. Por
otro lado su posicién en la griafica da mads peso a cualqguier posible correlacién entre
I(1667)/1(1665) y I(1667)/I¢c.
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en esas transicicnes es mis importante que en su imagen. Los estados del doblete A que se sobrepueblan
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transiciones a 33 um hecen que sc depueblen el estado de menor energia del doblete A del estado base.
Uns vez el OH se excize, la relajacién decae a través de la escalera 7]’11/2 dado que las probabilidades de
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5.5 El Lejano IR Emitido Por el Polvo Como Responsabie de la Emision AnRd-
mala Extendida

A diferencia de los madseres galdcticos cldsicos de OH en donde por lo general
es dificil identificar la fuente de bombeo, en la emisién andémala extendida galactica
al igual que en los megamasecres, el campo de radiacién IR presente se puede senalar
como principal responsable de la inversién. El efecto del lejano IR sobre el OH ha sido
muy bien estudiado por distintos autores (Elitzur et al. 1976, Guilbert et al. 1978 y
Bujarrabal et al. 1980) para explicar el bombeo en maéaseres galdcticos. Baan (1985) y
Henkel et al. (1986) también proponen al campo de radiacién IR como responsable de
la inversién en los megamadseres. Las caracteristicas fisicas de la molécula de OH hacen
que el campo de radiacién 1R funcione como un agente natural de inversién. Segin
Bujarrabal et al. (1980, de aqui en adente B+), existen ciertas asimetrias en e} dipolo
eléctrico, las cuales producen diferencius en los coeficientes de absorcién para transi-
ciones entre ambas escaleras rotacionales y su imagen. (La imagen de una transicién
la definimos como aquella en la que el cambio de paridad es exactamente al revés,
manteniéndose igual todos los demds nimeros cuanticos. Por ejemplo, la imagen de la
transicién ?Tg,p,J = §,F = +2 — M5, J = §,F = —2 es, 2Mg/p,J = §,F = -2 —
21’[1/2,J = g,F = 42, como se indica en la Figura 5.5.) Tales asimetrias llegan a ser
en algunos casos de casi 3%. Las diferencias mds significativas se observan en las A’s
que conectan el estado base con 2H1/12, J = g Por ejemplo, Agg 2/424,4 =~ 1.027 (para
los valores calculados por Destombes et al. 1977). En la Tabla 4 de B+ se da una lista

con todas las diferencias de las A’s de distintas transiciones y su imagen.

Las razones fisicas para las diferencias dipolares de las transiciones entre ambas
escaleras son explicadas con todo detalle por B+. Esencialmente las diferencias se deben
a que en los cdlculos del elemnento de matriz de dipolo (vea la ec. 2.51) no se tomaba
en cuenta términos de mezcla entre estados Il y ©. En la seccién 2.4 mencionamos que
los hidridos como el OH, a pesar de tener estado base Il, debido a su rdpida rotacién
hace que los acoplamientos resultan ser més bien del tipo (b) de Hund. Estos dltimos
corresponden a moléculas cuyo estado base es . En realidad el OH no obedece ni al
caso (a) ni al (b) de Hund sino mas bien a uno intermedio. A propdsito, esa mezcla
entre los estados I — = es la responsable del desdoblamiento A (vea Fig. 2.3 y Atkins,
1983.) con distinta energia para distinta paridad. Al considerar el acoplamiento IT — £
el elemento de matriz tiene contribucién de términos mixtos de la forma ITJnlu,=Jn),
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donde 77 es la paridad. Estas dependencias del elemento de matriz con 7 hace que
Hg,Jingt tenga pequefias diferencias con su imnagen. Los anteriores autores que habfan

calculado los coeficientes de desexcitacién (vea referencias dadas por B+) no habian

considerado el acoplamiento TI - T por lo que los valores de las A’s no presenten

asimetrias.

La inversién de las lineas principzles del OH como consecuencia de las asimetrias
en las A’s para transiciones entre las esceleras an/z,—q 21'13/2 es muy sencilla de
entender. Consideremos excitaciones desde el estado base al estado 2]11/2,.] = g
debido a absorcidén de fotones de 25 o emitidos por el polvo. Como ya mencionamos,
A22 2 es casi un 3% maés grande que A2y 4. La poblacién de los niveles 2 v 4 determina la
temperatura de excitacién de la 1667 NHz. Pura el caso édpticamente delgado (v <« 1)
¥ considerando solamente excitacién por radiacién (C,‘j = 0). la razén de depoblacién
de los niveles 2 y 4 debido a absorcidén de fotones a 35 u, esta dada por,

A4 F- 899 on
Q= 22.2 ‘22:2 22,2M2 (5.5)
A9y 4 F24 4304 474

El campo de radiacién F,; estd determinado solamente por I.(Ty), ec.

(2.13). La
inversién de la 1687 se da si @ > 1.

Se puede pensar que el efecto de depoblar mas
rapido el nivel 2 se puede contrarrestar debido a que la emisién esponténea en la
transicién (22 — 2) es mayor que la (24 — 4). La explicacién de este proceso es que

las probabilidades de desexcitacién entre el nivel 2]'11/2, J = % v 2]'11/2, J = % soa un

orden de magnitud mayor a las que conectan 2]'I‘/2, J = g con el estado base. Es cecir,
la absorcién a 35 u lleva las moléculas desde el estado base a 21'11/2,.7 = g pero ia

relajacién se da a través de la propia escalera 21"'[1 /g Por lo gque no se compensa la razén

de depoblacién que se describe en la ecuacién (5.5). En la Figura 5.5 mostramos un

esquerna simplificado de como se da la inversién debido a la absorcién a 35 u por el
OH. La inversién de la 1665 MHz se explica haciendo las mismas consideraciones que
hicimos para la 1667 MHz, pero cuando las transiciones 1 — 21 y 3 — 23.

Con la idea de confirmar todo lo anterior adecuamos los pardmetros en el pro-
grama que usamos para el enfriamiento {(Cap. 4) a las nuevas condiciones fisicas que
se observan en las regiones de emisién andmala extendida. La temperatura del polvo

la dejamos como pardmetro libre. La densidad del Hp se tomd Ny, < 10% cm™3, de

modo que las colisiones sean poco impor?

ntes 3 que el campo de radiacién sea el que
determine la excitacién. El gradiente de velecidad que usamos fue 3 km s~ pc™?!, de
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acuerdo &l zncho de lus lineas (Fig. 5.1-3).le temnperatura cinética, Ty = 60 K. y el fac-

tor de dilucidn de la radiacién del polvo, Wy = 0.01. Los célculos se hicieron variando

la densidad columnar y considerando los 24 niveles de méas baja energia del espectro

rotaciornal del OH. En la Figura 5.6 presentamos nuestros resultados numeéricos. Los
vazliores para

57 de algunas lineas de interés son dados en el apéndice 2.

En este esquemna se espera que las lineas principales de el estado QTII/;Z,J = %
(£135 y £1%&9 N Hz) se refrigeren por la accién de la absorcién a 35 u. Los valores
numéricos gue obtenemos para lu teruperatura de exitacion de estas dos lineas es de 0.4
K para T, igual a 70 K. En la figura 5.6 vemos gue la inversién de las lineas principales
sumernta 770 1z ternnoeratura Aol g

Nog — 130

o v odesepurece para densidades colu

S res gran-
sidu reportado primneramente por GEN). E] hecho
de que la inversidn deseparezea se debe & que pare grandes valores de N g, la profundi-
dad Sptica también aumenta (vpp =» 1), y las transiciones ya no son determinadas por

17 )
e

(Estul

los coeficientes de Einstein. Esto hace que ¢l efecto de las asimetrias en los coeficientes
de absorcidn sobre las poblaciones de los niveles del estado base desaparezca.

La absorcién a 35 umn juega un puapel importante en la inversién de las lineas
principales, sin embargo hay otras transiciones que también intervienen. Todos los
niveles de las escalera 2]'11 2 que conectan el estado base presentan asimetrias (aunque
no tan importantes) en las A’s con relacion a su imagen. Nuestros resultados numéricos
rmuestran que si suprimirmos las asimetrias en las transiciones a 35 um la inversién se

reduce en un 30% (dependiendo de Ty) pero no desaparece. Por ejemplo para Ty = 70 K,

Nog = 10 cm™2 y todos los demas parametros iguales, T:1665 = —7.8 K, al suprimir
las asimetrias Tz 1665 = —10.9 K. B+ mencionan que al suprimir todas las asimetrias
. q P

de las trensiciones que conectan al estado base la inversién desaparece completamente.

El hecho que intervengan tantos niveles en la inversidon nos irmposibilita atacar

el problema analiticamente. Implicaria invertir una matriz de 8 x 8, en el caso que

podamos reducir el sistema de 16 niveles a 8 siguiendo el mismo método de la secc. 4.4.

Este modelo que proponen B pura invertir las lineas del estado base se puede

entencer también en el contexto de un sistema de tres niveles como el que discutimos
en el cepit

ulo 4. Solo que en este caso la radiacidn es el agente externo que determina la

temperetura de excitacién. La inversién tiene lugar porque el estado de menor energia
delestzicteseveun v

verso de radiacidn n

caliente gue €l que ve el estado de mayor
energia. Ambos estados se ponen en equilibrio con su universo. pero esto corresponde
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a una sobrepoblacién en el e:1ado de mais energia debido a que su universo es mas
frio, lo cual causa la inversién. Finalimente Bujarrabal y colaboradores concluyen su
trabajo diciendo: “Este modelo sugiere que en algunas nubes de gas y polvo en nuestra

galaxia las l{neas principales ¢e¢l OH deben estar débilmente invertidas por la presencia
de radiacién proveniente de graznos de polvo caliente”. Nosotro hemos confirmado
nimericamente {vea Fig. 5.0) que esta aseveracién es cierta. El polvo caliente invierte

las lineas principales del estaco base del OH.

Si suponemos que la emision andmala extendida y los megamaéseres son maéseres
no saturados de baja ganancia (como sugiere la Figura 5.4), y considerando que la masa
del gas involucrada ¢ los

DE oIl g

seres s dod orden de 1 - 10927 (Miralel y Sanders
1987) confinada en una region de ~ 10° pe, podeinos estimuar cuanias regiones como
NGC 2071 (segtun Torrclles et al. 1983, la miasa de cSta segion es de ~ 103 I\io) se
necesitan para producir un Megamadser. Dado que en NGC 2071 la emisién andémala se
extiende sobre una distancia de ~ 1 pc, con 10% nubes como ésta es posible producir
un Megamadaser. Para explicar las diferencias en la temperatura de brillo, tomemos por
ejemplo el caso del megamaser asociado a la radio-galaxia 1C4553, en 18 cm esta fuente
tiene una 7. =~ 10® K (Henkel, Gusten y Baan, 1987), y una ganancia {7{ ~ 0.7 (Baan
vy Haschick, 1984}, lo que nos da una temperatura de brillo de la linea 1667 MHz de
Thee7r = 1087 = 2 x 10® K. En el caso de NGC 2071 tenemos que la temperatura de
brillo de la 1667 MHz es del orden de 2 K dado que el fondo es de unos 4 K.

5.7 Conclusiones

Todas las coincidencias y similitudes gque hemos tratado de presentar en las
anteriores secciones nos llevan a concluir gque la emisién andémala extendida del OH en
regiones de polvo calientes es la contraparte galdctica del fenémeno Megarmsédser. En
ambos casos se trata de un rmaser no saturado de baja ganancia cuya diferencia en
temperatura de brillo es consecuencia de que en los megamaseres la amplificacién se da
contra un fondo no-térmico muy brillznte (que se produce en el nicleo de la galaxia)
mientras que en las regiones galécticas solo se amplifica el fondo cdésmico de 2.7 K maés

una pequefia contribucién (~ 1 K) del disco galdactico.

En ambos tipos de fucntes la

‘ersidn es consecuencia de la absorciéon por parte
del OH de fotones entre 25-120 pm cel campo de radiacién IR producido por polvo
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caliente. Las asimetrias dipolares para transiciones entre ambas escaleras rotacionales
alejan de ETL la distribucién de poblacién de los niveles del estado base.

Los megamaéseres pueden ser el producto de millones de regiones como NGC2071
amplificando el fuerte continuo no-térmico de la radiogalaxia. Son necesarias més
observaciones del continuo a 18 cm en los megamadseres para ver si es posible establecer

alguna relacién entre el cociente de lineas y la eficiencia del maser a través de la Figura
5.4.

Queremos terminar este capitulo dédndole un merecido crédito al Dr. Willem
Baan que en 1985 habia advertido la posibilidad de que: “En regiones de polvo caliente
en la gaiaxia es posibie que se este dando el mismo fendmeno que se observaba en los
megamaseres. Desafortunadamente, el continuo de fondo en tales regiones es demasiado
débil para que podamos detectar la emisién anémala” (Baan, 1985). Tres afios més tarde

nosotros la detectamos con el Radiotelescopio de Arecibo (Mirabel, Rodriguez y Ruiz,
1989).



CAPITULO 6 "

CONCLUSIONES GENERALES

En este capitulo vamos a mencionar, de manera general, los resultados y con-
clusiones mdas importantes acerca del estudio de la emisién y absorcién del OH en
regiones de formacién estelar reciente. Los dos problemas que hemos estudiado difieren
bésicamente por las condiciones fisicas a gque estd sometido el OH en cada caso. En
el estudio de la absorcién contra el fondo cdsmico encontramos que la excitacién del

OH estd dominada por las colisiones. mientras gue en las regiones de emisién andmala

extendida el agente externo dominzante es el campo de radiacién infrarroja. Primero
vamos a hablar de las conclusiones generales concernientes a la absorcién y después de

las de la ernisién andémala extendida.
6.1 Absorcién del OH Contra el Fondo Césmico

Desde el punto de vista observacional podemos concluir que la absorcién del OH
de alta velocidad es un fendémeno comin en los flujos moleculares. En las fuentes que se
pudieron mapear completamente el campo de velocidades muestra una geometria espa-
cial similar a la que se observa en el CO de alta velocida. Los méximos de absorcién del
OH correlacionan espacialmente con regiones calientes o chocadas del lujo molecular,
pero no necesariamente con los méximos de emisién del CO. Este resultado es posi-
blemente el més importante de todos desde el punto de vista observacional porque su
interpretacién, en el contexto del modelo de excitacién colisional entre el OH y el Hs,
nos ayudoé a resolver definitivamente el fenémeno de la absorcién del OH contra el fondo
cSdsmico. La ausencia de correlacién espacial entre los méxirmnos de arnbas moléculas
se debe a que éstas obedecen a condiciones fisicas diferentes para su excitacién. Tales
condiciones fisicas no tienen porque coincidir espacialmente en el flujo molecular. En
el caso del CO los méaximos de emisidén estédn relacionados con las regiones de mayor
densidad columnar de gas, mientras que los maximos de absorcidn estdn generalmente

asociados a las regiones chocadas o més calientes del flujo molecular. Las condiciones
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necesarias para la absorcién del OH se dan preferentemente en aquellas zonas del flujo
en donde el gas estid siendo calentado y comprimido por ondas de choque debido a
interaccién entre el gas de alta velocidad y la nube ambiente. La temperatura de exci-
tacién de las lineas del estado base en éstas zonas puede llega a ser menor de 1 K, lo
cual resuelve el problema de la sobreabundancia de OH propuesta por algunos autores.
La absorcién del OH contra el fondo césmico de 2.7 K en los flujos moleculares indica

posiblemente la presencia de gas chocado con temperatura cinética mayor o igual a 60

K.

Analiticamente encontramos que la refrigeracion de las lineas del estado base
es consecucencia de la asiinciria de la scccidn recta de colisidn entre el OH y el Hy. La
excitacién colisional entre estas dos especies hace que el OH sobrepueble los estados maés
simétricos del doblete A de la escalera rotacional 2]’13/.2. La distribucién de poblacién se
transfiere al estado base debido a la relajacién IR conservando la simetria de reflexién
haciendo que se sobrepuelble el estado mads simétrico y se produzca la inversién. Para
condiciones fisicas en las que la excitacidén estd dominada por las colisiones, el estado
de mayor energia del doblete A esta mejor acoplado con la temperatura cinética del
sistema que el estado de menor energia, lo cual hace que la temperatura de excitacién
entre ambos niveles se aleje de ETL. Esto provoca la refrigeracién en las lineas del

estado base.

Las observaciones de la emisién de la linea 1667 MHz demuestran que el flujo
molecular de alta velocidad se proyecta en direccién de gradientes decrecientes de den-
sidad columnar de OH. Esto indica que a gran escala el flujo es colimado por los

gradientes de presién de la nube ambiente.

6.2 Emisién Anémala Extendida.

Basdndonos en los resultados observacionales la conclusién principal a la gue

hemos llegado referente a la emisidon andmala extendida galdctica, es que ésta es la

contraparte galdctica del fenémeno de los megumadseres. En ambos casos se trata de

maéseres no saturados de baja ganancia. La inversién es debida al polvo caliente con

temperatura mayor o igual a 50 K. Las asimetrias dipolares pares transiciones entre
las dos escaleras rotacionules hacen que la absorcidn de radiacién IR, principalmente

de fotones a 35u, despoble de manera mués efectiva el estado de menor energia del




Capitulo 8: Conclusiones Generales 8

doblete A del estado base, lo cual produce la inversidon de las lineas principales. La
gran diferencia ¢n la temperatura de brillo entre los megamadseres y la emisién andmala
extendida es que en los megamadéseres el OH amplifica el continuo brillante del nicleo
galdctico, mientras que en las regiones galdcticas el OH solo amplifica el fondo césmice

més una pequefia contribucién de ~ 1 K del disco galdctico.

-
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APENDICE 1
Valores Para las Figuras de la 4.3 ala 4.11 y Ia 5.6

En este Apéndice damos todos los valores con los cuales se hicieron las figuras
d‘e la4.3ala4.11 y la 5.6. Las abreviaciones para las cabezas de las columnas son com
sigue: la densidad columnar de OH (NOH), la densidad numérica de hidrégeno (nHZ)o
temperatura de excitacién (Tx), profundidad éptica (T) y temperatura cinética (Tk)’
En el caso de la temperatura de excitacidn se pone entre paréntesis la frecuencia en'
MHz de la transiciéon. Por ejemplo, Tx(1612), Tx(1665). etc.. Para las profundidades
Spticas de las diferentes lineas se pone entre paréntesis la longitud de onda en mic
o la frecuencias en MHz. Por ejemplo T(80mic), T(1667), etc.. ™

Figura 4.3b

nH2 Tx (1612) Tx (1665) T (1667) Tx(1720)
(cm-3) (K) (K) (K) (K)
1.0el 0.2719E+01 0.316%E+01 0.3175E+01 0.3759E+01
3.0el 0.212¢2E+01 0.3591E+01 0.3612E+01 0.1423E+02
1.0e2 0.1692E+01 0.4955E+01 0.4975E+01 —-0.8202E+01
3.0e2 0.1673E+01 0.8279E+01 0.8173E+01 ~0.3081E+01
1.0e3 0.1761E+01 0.1593E+02 0.1525E+02 -0.2452E+01
3.0e3 0.1814E+01 0.2500E+02 0.2327E+02 —-0.2292E+01
1.0e4 0.1837E+01 0.3208E+02 0.2927E+02 -0.223BE+01
3.0e4 0.1844E+01 0.3503E+02 0.3171E+02 -~0.2223E+01
1.0e5 0.1848E+01 0.3621E+02 0.3268E+02 —-0.2219E+01
3.0e5 0.1852E+01 0.3657E+02 0.3298E+02 -0.2221E+01
1.0e6 0.1863E+01 0.3672E+C2 0.3315E+02 -0.2236E+01
3.0e6 0.1896E+01 0.3683E+02 0.3337E+02 -0.2279g+01
1.0e7 0.2014E+01 0.3711E+02 0.3401E+02 —0.2435E+01
3.0e7 0.2372E+01 0.3782E+02 0.3556E+02 -0.2922E+01
1.0e8 0.3938E+01 0.4019E+02 0.3925E+02 -0.5285E+01




Figura 4.3c

nH2 Tx(1612) Tx(1665) TX(1667) Tx(1720)
(cm-3) (K) (K) (K) (K)
1.0el 0.2799E+01 0.2956E+01 0.2936E+01 0.3088E+01
3.0el 0.2623E~+01 0.289CE+01 0.2835E+01 0.3129E+01
1.0e2 0.2276E+01 0.2772E+01 0.2631E+01 C.3268E+01 i
3.0e2 0.1957E+01 0.2721E+01 0.2456E+01 0.36B2E+01 ¢
1.0e3 0.1741E+01 0.2742E+01 0.2344E+01 0.4378E+01
3.0e3 0.165€6E+01 0.2770E+01 0.230CE+01 0.4877E+01
1.0e4 0.1623E+01 0.278€E+01 0.2282E+01 0.5137E+01
3.0e4 0.1614E+01 0.2791+01 0.2278E+01 0.52198E+01
1.0e5 0.1610E+01 0.2783E+01 0.2276E+01 0.5254E+01
3.Ce5 0.1€22~+012 0.2785E~01 0.22790E+71 TL.T2EfET 401
1.0e6 0.1617E+01 0.280CE+01 0.2285E+01 0.5260E+01
3.0eb 0.1635E+01 G.281ZE+01 0.2309E+0C1 0.Z2242E+01
1.0e7 0.1695E+01 0.2852E+01 0.2384E+01 2.5201E+01
3.0e7 0.1868E+01 0.2889E+01 0.2580E+01 0.5082E+01
1.0e8 0.244BE+01 0.3413E+01 0.3197E+01 0.4902E+01
Figura 4.4a

nHB2 Tx (1612) Tx(1665) Tx(1667) Tx(1720)
(cm-3) (K) (K) (K) (K)
1.0el 0.2830E+01 0.3021E+01 0.3025E+01 0.3116E+01
3.0e1 0.3209E+01 0.3303E+01 0.3306E+01 0.3398E+01
1.0e2 0.4371E+01 0.4419E+01 0.4425E+01 0.4573E+01
3.0e2 0.5630E+01 0.5802E+01 0.5808E+01 G.5978E+01
1.0e3 0.7460E+01 0.7672E+01 0.767%E+01 0.7889E+01
3.0e3 0.9640E+01 0.9898E+01 0.9908E+01 0.1016E+02
1.0e4 0.1213E+02 0.1242E+02 0.1243E+02 0.1272E+02
3.0e4 0.1332E+02 0.1360E+02 0.1361E+02 0.1389E+02
1.0e5 0.1367E+C2 0.1390E+02 0.138%E+02 0.1411E+02
3.0e5 0.1388E+02 0.1405E+02 0.1404E+02 0.1419E+02
1.0e6 0.1393E+02 0.1404E+02 0.1402E+02 0.1413E+02
3.0e6 0.1401E+02 ,0.1410E+02 0.140BE+02 0.1417E+02
1.0e7 0.1398E+02 "0.1406E+02 0.1404E+02 0.1412E+02
3.0e7 0.1405E+02 0.1412E+02 0.1411E+02 0.1418E+02
1.0e8 0.1411E+02 0.1416E+02 0.1416E+02 0.1421E+02
3.0e8 0.1424E+02 0.1426E+02 0.1427E+02 0.1428E+02
1.0e9 0.1448E+02 0.1447E+02 0.1448E+02 0.1446E+02
3.0e8 0.1473E+02 0.1469E+02 0.1470E+02 0.1466E+02
1.0el0 0.1489E+02 0.1487E+02 0.1487E+02 0.1484E+02
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Figura 4.5a
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Figura 4.5b
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3.0el3 0.6410E+01
1.0el4 0.5330E+01
3.0el4 0.6590E+01

1.0el5 0.6600E+01
1.0el6 0.6607E+01

3.0el6 0.6734E+01
1.0el7 0.1061E+02
3.0e1? 0.6607E+01

Tigural.Zb

NOH Tx (1665)
(em—2) (K)
1.0el2 0.2580E+02
3.0e12 0.2581E+C2
1.0el13 0.2586E+02
3.0e13 0.2599E+02
1.0el4 0.2642E+02
3.0el4 0.2755E+02
1.0el5 0.3374E+02
3.0el5 -0.142SE+03

1.0el6 ~0.5645E+01
3.0el6 0.2080E+01
1.0el17 0.1000E+02

Figura5.5c

NOH Tx{(1665)
(ecm—-2) (K)
3.0el2 -0.7853E+01
1.0e13 -0.7851E+01
3.0el3 -0.7845E+01
1.0el4 ~0.7834E+01
3.0el4 -0.7810E+01
1.0el15 ~-0.7231E+01
3.0el15 -0.4593E+01
1.0el6 -0.2208E+01
3.0el6 0.3779E+01
1.0el17 0.8139E+00
3.0e1?7 0.8912E+00

1.0e18 0.9305E+00

[¢]
o]
o]
o]

QOOo0Q0O00

-0.

-0
o]

Tx (1667)
(K)

.6565E+01
.6504E+01
.6400E+01
.6464E+01
.5362E+01
.6599E+01
.5120E+01
.4818E+01
.5955E+01
.7860E+01
.491BE+01

Tx(1667)
(K)

.2030E+03
.1984E+03
.1877E+03
.1606E+03
.1059E+03
.5257E+02
.1842E+02
.6216E+01
2535E+01
.5951E+02
.1148E+02

Tx(1667)
(K)

0.3537E+01
0.3527E+01
0.3501E+01
0.3410E+01
0.3168E+01
0.2544E+01
0.1652E+01
0.1662E+01
0.4898E+01
0.2162E+02
0.857SE+02
0.1752E+01



Figuras5.5d

NOH Tx(1665)
(cm-2) (K)
1.0el2 -0.274BE+01
3.0el2 ~-0.2748=+01
1.0el3 —0.2748=+01
3.0el3 -0.2748E+01
1.0el4 -0.275CE+01
3.Cels ~0.2742z=01
1.0e1S5 -0.25¢45=z+01
3.0ei5 -0.1886E+01
1.0el16 -0.14€2=+01
3.0el6 -0.2794E+01
1.0el7 ~0.23€2E+03
3.0e17 0.80€z=

FiguraS5.5e

NOH Tx(166%5)
(cm—-2) (K)
3.0e12 -0.2176E+01
1.0el13 ~-0.21772+01
3.0e1l13 -0.21772+01
1.0e14 -0.2176E+01
3.0el4 -0.2160E+01
1.0el5 —0.2010E+01
3.0ei>5 -0.1688=+01
1.0el16 —-0.1904E+01
3.0el6 -0.5991=z+01
1.0e17 -0.3818=+C2
3.0el17 0.126ZE+G1

1.0e18 0.511922+00

T™x(1667)
(K)

~0.1201E+01
-0.1200E+01
~0.1198E+01
-0.1193E+01
-0.1176E+01
-2.2120E+C1
~-0.1012E+01
~0.8375E+00
-0.1316E+01
-0.3671E+01
~0.1467E+02

0.1322E+01

Tx (1667)
(K)

-0.9120E+00
~0.9112E+00
-0.8092E+00
—-0.9026E+00
-0.8875E+00
~-0.8606E+00
-0.8720E+00
—0.1341E+01
-0.3210E+01
-0.2301E+02

0.1968E+01

0.6972E+00



APENDICE 2

Solucién Analitica Para la T, de las Lineas del Estado Base dol OM

Los resultados numéricos sugieren que las colisiones juegan un papel importante
en el enfriamiento de las lineas del estado base del OH de alta velocidad en los flujos
moleculares. Para hacer un andlisis de los efectos colisionales sobre esta molécula,
vamos a eliminar todos los agentes radiativos externos de las ecuaciones que gobiernan

la distribucién de poblacién de los distintos niveles (ecuacién (4.8)).

dny { 95 [ hygk
_—f = A28 un + Corg n, — ng exp | — =5~
di ch Jkgk Tk 7k9J J *T%
hvg;
-3 Ap;Bryny + Crygg |np —ny exp | —— . (A2.1)
. kT
i<k
Esta ecuacién la vamos a resolver analiticamente en el caso épticamete delgado (8 = 1)
e independiente del tiempo (dn,/dt = 0) para los primeros 8 niveles de energia. La

justificacién para sdélo considerar 8 niveles estd dada en la seccién 4.4. La solucién
analitica de la ecuacién (A2.1) debe ser una buena aproximacién para Tz en el caso de

temperaturas cinéticas, T} < 200 K y densidades ngy, > 108 em™3.

Para empezar a simplificar (A2.1), sélo vamos a considerar las probabilidades de
transicién, A;; para las transiciones infrarrojas que conectan los estados 2113/2, J = g
— 2IT3/2, J = g. De acuerdo a la seccién 4.1 y a la figura 4.2 estas probabilidades de
transicién son las mds importantes en nuestro modelo de enfriamiento, ademés de ser
8 6 9 6rdenes de magnitud més grandes que las transiciones entre estados del mismo
nivel rotacional. La profundidad éptica de las transiciones infrarrojas 7y p estd dada
por Elitzur (1977),

TR = 8 x 10%ne (R, V). (-42.2)

En nuestros calculos usamos valores para la cantidad np g (R/V) = Nog/V = 6 x 1078
(V ~30kms~ !y Nog = 5 x 10 moléculas de OH cm™2?). Con estos valores segin la
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ecuacién (A2.2), 7y g = 0.50. En las figuras 4.10 y el Apéndice 1 damos los resultados

numéricos para algunas transiciones de 119 u que conectan los dos estados rotacionales
que estamos considerando. Nuestros resultados dan valores para la profundidad éptica
de estas lineas, 7y p ~ 0.7, los cuales coinciden razonablemente bien con los obtenidos

a través de (A2.2). Con estos valores de 7 la probabilidad de escape 3;; es del orden

de entre 0.7 y 0.8 (vea ecuacién (4.25)). Si tomamos B;; = 1, podemos linearizar

la ecuacién (A2.1) obteniendo un sistema de 7 ecuaciones algebraicas independientes
para las poblaciones de los ocho niveles que estamos considerando. La octava ecuacién
independiente la provee la condicién de normalizacién (ec. (4.15)). Este sistema de 8
ecuaciones, en principio puede ser resuelto completamente.

Para simplificar el trabajo algebraico aprovecharemos el hecho que los coefi-
cientes colisionales calculados por DFA no distinguen entre cada par de sub-niveles
hiperfinos de cada estado del doblete A. Es decir, en términos colisionales solo existen

2 niveles en cada uno de los dos estados rotacionales.Esto implica que Cggq = Cgg
C74 = C73.

Para ver mas claro todo esto vamos a expandir (A2.1), para el caso de

k = 8, con todas las simplificaciones que hemos mencionado y ademadés sustituyendo
Cij; por Cjke—h"/ka,

— (g5 + g96) [Csens — Cesnel — [Asq4 + Ags)ng — (93 + g4) {Csang — Caanyg) —

— (g1 + g2) [Cazng — Cagna] = 0 (A2.3)

Para llegar a esta ecuacién hicimos un par de aproximaciones:

1) [Cgrng — Cisn7] = 0O
2) —ge |Crens — Cosmngl — g5 {Crsne — Csans] = — (g5 + ge) [Crens — Cesnal-

Ambas aproximaciones se justifican porque las C’s no distinguen entre cada par de esta-
dos hiperfinos de cada estado del doblete y suponemos que las densidades numeéricas ng
de estos estados deben ser muy parecidas o iguales. Por ejemplo ng

~

= ng, ny = ng, etc.
Las diferencias en energia son tan pequefias que al sustituir la ecuacién de Boltzmann

encontramos que no hay diferencia apreciable para cualquiera de las temperaturas
cinéticas que hemos manejado. Haciendo las mismas aproximaciones que hemos des-

crito antes, expandemos (A2.1) para k = 7 y llegamos a una ecuacién similar a (A2.3).
Al sumar estas dos ecuaciones (para k = 7 y k

&) llegamos a una ecuacién en que
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todos los términos son el doble que los términos de las ecuaciones originales, excepto

aquellos que contienen las A’s. Dado gue ny = ng podemos decir que,

— [Ass + Asa]lng — [A73 + A74]ln7 = — [Ags + Agg + A7z + A74] ng (A2.4)

Esta ultima ecuacién nos da la posibilidad de convertir cada par de ecuaciones de los

niveles hiperfinos en una sola ecuacién, la cual denotamos con los simbolos del nivel

superior. Por ejemplo para el par hiperfino £k = 7 y k = 8 la ecuacidn seria,

92C28n2 + 95Cs874 + 96Co8 — [CQ - -4'8] ng = 0 (42.5)

Las primas (') representan sumas de coeficientes del mismo tipo,

9f = gi—1 + 9:s

Al = Ags + Agq + A7g + A7q,

g gs 97 g7
Apy = Assﬁ + As4; + A73=" + A74—,

g5 ge ge
A’Bg = Ap1 == + Ag1>— + Agz™— + As2
g1 g1 g2

C2

gs g4

s
.
g2

95C24 + gC26 + gpCh2s,
g5C4s2 + 95Ce2 + 96C46,

9%Cs2 + 94Cs4 + 96Cse-

Para los demds pares hiperfinos las ecuaciones se obtienen haciendo las mismas conside-

raciones. Las otras dos ecuaciones independientes que podemos obtener de los restantes

6 niveles son,

s —
- -y
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~Chnz + g5Ca2ng + [9hCe2 + Aby] ne + 94Cs2ms = 0, (42.8)

95C24m2 — Chna + 95Cesne + [95Cs4 + Ahy] ns = 0, (42.7)

para los pares de niveles 1 ¥ 2, 3 y 4, respectivamente.
Toda esta manipulacién nos ha permitido reducir el sistema de 8 niveles a

4, donde sdélo cuentan el par de estados del doblete A de cada nivel rotacional. La
condicién de normalizacién también sufre los efectos de las aproximaciones quedando
en la forma,

(91 + g2)n2 + (93 + ga)ng + (95 + ge)ne + (g7 + gs)ns = 1. (A2.8)

No habiendo posibilidad de mas simplificaciones escribimos el sistema de cuatro

ecuaciones de forrna matricial,

~C3  94Caz [96CE + Ag,] 95Cas2 na o
95C24 —Cj 96Cea 196Csq + Af,] ng | _ | O (42.9)
g5C28 g45C4s 96Ces —[Ch + Ag] ne o

9% 94 96 [ n8 1

Como nuestro interés es saber que pasa en las transiciones del estado base lo
que necesitamos es conocer el cociente ng/ng ¥y luego via la ecuacién de Boltzmann
obtenemos la temperatura de excitacién. De acuerdo a la “relacién fundamental de los

determinantes” (Lipschutz, 1968) este cociente estd dado por,

ng det I_f\lij}z
—_— = e A42.10
9 det l}\f,'jf] ( 10)

Donde det I_’\’!;j?k es igual al determinante de la ratriz que se obtiene al intercambiar
el vector columna de la parte derecha de la ecuacién (A2.9) por la columna de la matriz
de los coeficientes que corresponde a la 73 de interés. En nuestro caso intercambiamos

la columna 2 para n4 y la 1 para nz. Hay que tener nmiucho cuidado para no confundirse

con la notacién. La na corresponde a la poblacién del primer nivel en el sistema de 4



Apéndice 2: Solucién Analitica Para la Tz de las Lincas del Estado Base del OH

5
niveles, n4 a la del segundo nivel etc. Concretamente, el cociente nyg/np se escribe en
la forma.,

—C4 0O |96Cez + Ag,) g5Cs2
det g5C24 O 96Ce4 [98Cs4 + 4%,)
gfzcl'zs o 96Coa —(Ch + AL}
ng __ ga 1 ge gg A2
= = . .11
ngy 0 ¢4Cq2 [96Cez + Alyl 95Cs2 ( )
det (o] —CA gg064 ‘93084 A ]
[¢] ,’1043 g6 Ces CB + A ]
1 gg !7:5 95
Desarrollando esta Gltima ecuacidn llegamos a la expresion,
{9506402 + g5Ca4!98Ce2 + Ab,i} 1Ch + AL) + 959596 CasCa2Ces
nz {9495Ca2Cea + ChlabCer + Ak )} (Ch + Ah] + 9hokCesCr2CY
+ {gacescz + ¢4CaslgeCe2 + Ae,g,} 195Cs4 + AR} — g5a695C28Ca2Ce4
+ {9495C12Ces — 9,C18195Ce2 + Abyi} 195Css + Al + 049405 C48Ce4Caa
(A42.12)

Antes de continuar haciendo élgebra probamos el resultado de (A2.12) a través
de la ecuacién de Boltzmann,

T.(1667) = —"—’;ﬁ- [m (%)]_1 (A2.13)

Verificamos con la computadora que reproduce bien los resultados numeéricos
para densidades mayores de 103 cm™3.

La termalizacién se alcanza a densidades
> 101! ¢cm~3, como esperabamos.

Para simplificar la interpretacién de los resulta-
dos analiticos varmmos a hacer una serie aproximaciones que nos permitan eliminar los
términos que no son importantes de (A2.12). Considerando que los valores de las C’s
son del orden de 10711 y de las A’s =~ 10~ ! siempre que aparezca una resta o suma
entre A’s y C’s sélo dejaremos la A. Por ejemplo [Cf§ + Ag] Aj ete. Todos los produc-
tos entre tres coeficientes colisionales los hacermnos cero. Finalmente las sumas o restas

entre productos de 2C’s con una C por alguna A diremos que son igual al producto de

et e
s

SR
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C por A. Por ejemplo [CLCf — 44Cs4] = — A5Csy. De esta forma simplificamos (A2.12)
hasta llegar a la simmple expresién,

ng _ 95C284%, + 94C2445 42
ng | CLAL — g'CisAdh, (42.14)
gy 418 944848y

Para hacer mas facil la interpretacién de los resultados analiticos vamos a sim-
plificar un poco més la ecuacién (A2.14). Expandiendo C§ podemos aprovechar que
A’Bg = 0.10 y A% = 0.07.,lo cual nos permite decir que g5C4psAdf — g4C45A'sg ~ 0.
También vamos a suponer que las diferencias entre las A’s (del orden de un 30%) no
son tan importantes, lo gque nos periite cancelariaes de lu expresidn de ng/ng. Por
otro lado tenemos que, g'2 = y"‘, por lo cual también gquedan eliminadas, quedando el
cociente de poblaciones sélo en términos de coeficientes colisionales,

ng Cag + Cay (
—_ = =2 A2.15
ng Cqe + Ca2 )
Para obtener la temperatura de excitacién de la linea 1667 MHz (7.(1667)) sélo hay
que sustituir este cociente en la ecuacidn de Boltzmann. Para cualquiera de las otras

tres lineas hay que sustituir también la frecuencia correspondiente.

Todas las expresiones desde la (A2.10) hasta la (A2.15) estédn escritas para la
lineas 1667 MHz. Al reducir el sisterna de 8 a 4 niveles perdimos informacién individual
de las 4 lineas del estado base. Mas bien lo que tenemos es una descripcién promedio
de las cuatro lineas. No es posible tener una descripcién individual de cada una de las
4 lineas porque estamos trabajando en el régimen colisional y los coeficientes no tienen
resolucién hiperfina.

Todas las posibles interpretaciones e implicaciones fisicas de los resultados
analiticos de las ecuaciones (A2.15) ¥ (A2.15) que hemos obtenido en este Apéndice
son discutidas en la seccién 4.4.

¥
!
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