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CAPITULO t 

LA MOLECULA DE OH EN EL MEDIO INTEllESTELAll 

1.1 lnhaducclOn 

En esta tesis se estudiará la emisión y absorción de la molécula de Olf en 

r.egiones de formación estelar reciente. Específicamente, nos ocupa.remos de aquellaa 

regiones donde se presenta el fenómeno de flujo molecular de alta velocidad. Este 

fenómeno está intirnamente relacionado con las primeras etapas de la formación estelar. 

Lo• tiempos de vida de estos flujos moleculares son del orden de - 10' años, aunque 

todavía no se ha establecido con certeza si es un fenómeno que se repite a lo largo de 

las primeras etapas de la vida de una estrella. Los primeros descubrimientos de este 

fenómeno fueron hechos a.l comienzo de la. década de los 80's en las regiones de L1551 

(Snell, Loren y Plambeck, 1980) y Cepheus A (Rodríguez, Hoy Moran, 1980). El ... 

molecular de a.Ita velocidad se manifiesta. por la presencia. de a.las extendidas en loa 

perfiles de emisión de transiciones rotacionales de la molécula de CO. 

En la actualidad la. molécula. de CO y su isótopo 18 CO siguen siendo la herra­

mienta principal en el estudio de los flujos moleculares. El desarrollo de nuevas técnicas 

y sofisticados instrumentos astronómicos nos han permitido complementar lo• estudios 

de CO con loa de otras moléculas tales como H2, H2CO, NHs, CS, OH, HCN+, HCO+, 

H20 y decenas más para tener una mejor idea de lo que sucede en las regione• de 

formación estelar. Precisamente uno de los objetivos de este trabajo es dar una visión 

de los flujos moleculares desde la perspectiva. del OH. 

Como veremos en los siguientes capítulos, con el estudio del OH se pueden 

dilucidar ciertas características del flujo molecular que son muy dificile• de establecer a 

través del CO u otras moléculas. Ejemplo de lo anterior es la recolimación a gran escala 

del flujo bipolar en HH7-11 por gradientes de densidad de la. nube ambiente observado• 

con la molécula de OH (:rvfirabel et al., 1987). Este resultado complementó el patrón 

que siguieron Phillips y l\1a.rnpaso (1991) para desarrollar un modelo que describiera 

la. dinámica del flujo a. gran escala de HH7-11 y su relación con la nube ambiente. De 
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Ja misma manera podemos argumentar en favor del estudio de los ftujos hechos con 

<>tras moléculas. Por ejemplo, los modelos para discos de a.creción alrededor de objetos 

jóvenes están a.poyados entre otras cosas por las estructuras elongadas perpendiculares 

al ftujo bipolar descubiertas en !'\H3 (Torrelles et al., 1983) y CS (Kaifu et al., 1984). 

En esta tesis presentamos un estudio sistemático de la emisión y absorción del OH en 

los ftujos moleculares asociados a regiones de formación estelar. 

El material en este trabajo será presentado de la siguiente manera: En el Cap. 2 

se describen algunos aspectos de la física de la molécula de OH en el medio interestelar, 

los cuales creernos necesarios para una n,1ejor comprensión de lo que se verá en los 

capítulos siguientes (notación espectroscópica, reglas de selección, etc.). En el capítulo 

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 

Arra.y" = VLA) de Nuevo J\1éxico, E.U.A., en dirección de 23 flujos moleculares. Com<> 

parte de la discusión veremos la manera de obtener los parámetros físicos del gas 

de alta velocidad a partir de la absorción del OH. Gran parte de estos resultad09 

observacionales ya han sido publicados, no obstante, el análisis integral de todas las 

observaciones acumuladas por varios años nos ha permitido llegar a conclusiones nuevaa 

y en algunos casos hasta cierto punto contradictorias con las previa.mente vertida.a. 

El capítulo 4 lo dedicamos enteramente al estudio de la excitación del OH en 

los ftujos moleculares. Los resultados obtenidos a partir de Ja solución numérica de 

las ecuaciones de equilibrio estadístico en la aproximación de Gradientes Grandes de 

Velocidad nos permite entender por primera vez el problema de la absorción del OH de 

alta velocidad contra el fondo cósmico de 2. 7 K. El capítulo 5 Jo dedicamos al estudio 

de la emisión anómala extendida del OH en regiones de polvo caliente y su posible 

conexión con los máseres extra.galácticos (Megamáseres). El probable mecanismo de 

inversión es entendido en el contexto de un modelo ya disponible en la literatura. En el 

capítulo 6 presentaremos las conclusiones generales de esta tesis. Finalmente se incluyen 

dos apéndices. En el Apéndice 1 se incluyen las tablas que contienen loa valorea con 

loa cuales se hicieron las figuras 4.3 a. la 4.12 y 5.6. En el Apéndice 2 presentamos 

Jos detalles algebráicos de Ja solución analítica de la temperatura de excitación de las 

líneas del estado ha.se considerando los ocho niveles de menor energía del OH. 
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1.2 lnt.raducción Histórica 

El radical OH fué la primera molécula descubierta en el medio interestelar 

usando técnicas de radioastronomía. En Octubre de 1963 se detectó absorción del OH 

en dirección del remanente de supernova Casiopea-A (\Veinreb et al.1963) usando un 

novedoso espectrómetro digital construido por Weinreb en el Instituto Tecnológico de 

Massachusetts. En 1964 un grupo australiano (Gardner et al.1964) midió absorción en 

las 4 líneas del estado base en dirección del centro galáctico encontrando que el cociente 

de intensidades indicaba que las transiciones estaban fuera de equilibrio termodinámico. 

Un año más to..rde en un rE:le\-·amiento de a.bsorción contra regiones HII se detectó 

por accidente la emisión del OH (\Veaver et al.1965 ), la cual mostraba polarización 

lineal y circular (\Veinreb et al.1965; Barrett y Rogers, 1966; Davies et al. 1966). Las 

peculiaridades de la emisión causaron gran confusión entre los astrónomos toda vez que 

el ancho del perfil indicaba que ésta provenía de un ga.s con temperatura del orden de 30 

K mientras que el brillo de la línea correspondía a un cuerpo negro de por lo menos 1011 

X. Todas estas "extrañas" características fueron explicadas finalmente en el contexto 

del primer modelo de Emisión para 1'1á.ser Cósmico propuesto por Litvak et al.(1966). 

Las primeras mediciones del tamaño angular de fuentes que presentaban emisión máser 

fueron hechas por Moran et al.(1968) las cuales indicaban que se trataba de regionea 

muy compactas (del orden de 1 AU = una unidad astronómica = 1.5 x 101 8 cm) y 

consecuentemente de enorme brillo superficial (millones de grados). En ese mismo año 

Heiles (1968) observó emisión térmica de OH en dirección de nubes obscuras de gas y 

polvo interestelar. Paralelo a ésto Zuckerman et al.(1968) reportaban emisión má.ser 

en transiciones de estados excitados del radical 

OH. Un año después se estableció un método para estimar la profundidad óptica 

a partir del cociente de intensidad de las líneas principales (el concepto de líneas prin­

cipales y líneas satélites es explicado con detalle en el capítulo 2), 

I(1667) 1 - .,-r1s&7 

I(1665) = 1 - e-r1sss' (1.1) 

donde T:z: es la profundidad óptica de las líneas principales respectivas. Podemos ver 

que cuando estas son ópticamente gruesas, T :::;;> 1, el cociente de intensidades es igual a 

uno. Mientras que para T .c:g:: 1 se espera que sea igual al cociente de las profundidades 

ópticas que, es de 1.8 en condiciones de equilibrio termodinámico local. 
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Simultáneamente a las observaciones del OH en nubes moleculares (Heiles 1.968, 

Turner y Heiles 1971, Turner 1973, Heiles y Gordon 1975 y Crutcher 1977) se iban 

desarrollando modelos teóricos para explicar la emisión máser de las Hnea.s principales 

(Litvak et al.1966; Rogers y Barrett, 1968; Litvak, 1969; Gwinn et al.1973) y las 

líneas satélites (Elitzur 1976; Guilbert et al.1978). A mediados de la. década. de los 

80's Baan y Ha.schick (1984) detectaron má.seres extra.galácticos cuya particularidad es 

que son millones de veces más intensos que los má.seres galácticos. Otra característica 

importante que distingue a estos l\1egamáseres (como normalmente se les conoce en 

la literatura) es que su emisión proviene de volúmenes grandes de espacio, lo cual los 

constituye como ur .. a n'tleva clG.se de n:i.b..scr de OH. 

Las primeras observaciones sistemáticas 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 absorción del OH contra el fondo cósmico (2.7 K). Los modelos desarro­

llados hasta ese momento no consideraban la posibilidad de que el OH se encontrara 

tan fria. Algunos admitían temperaturas de excitación por debajo de 2.7 K para l&B 

líneas satélites, las cuales se explicaban en términos de opacidades de ciertas transicio­

nes infrarrojas .. Ninguno de estos modelos predijo temperaturas de excitación, para las 

lineas principales, más bajas que la radiación de fondo. Entre las principales razones 

para esta deficiencia se encuentra el que hasta ese momento se tenía muy poca o nin­

auna información acerca del comportamiento del OH en colisiones con otras especie• 

químicas. Salvo algunas excepciones, la mayoría de los modelos suponían una sección 

recta de colisión igual para las transiciones entre cualquiera de los estados rotacionales 

del OH debido a. colisiones con H2 (esta molécula es muy importante en los procesos 

colisiona.les en las nubes moleculares por ser la más abundante). En 1984 Andresen 

et al. (1984a y 1984b) realizaron dos importantes experimentos en los que reportaron 

ciertas a.simetrías en las secciones rectas de colisión en el doblete A (en el capítulo 2 y 

4 se explicará ésto con mucho detalle) entre el OH y el H2. Además se pudo establecer 

la paridad correcta de los estados del doblete A. Para varios modelos que admitían asi­

m.etrías en las secciones rectas de colisión para explicar la emisión máser en las líneas 

principales se encontró que habían asignado de manera equivocada la paridad en el 

doblete. 

Después de un período de mucha confusión se llegó al consenso de que con 

la nueva asignación de la paridad y las asimetrías en las secciones rectas de colisi6n, 
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es posible tener efectos de inversión y anti-inversión en las escaleras 2n 1 / 2 y 2 TI8 ¡ 2 
respectivamente (Andresen 1986). Guiados por la nueva información experimental, 

Dewangan, Flower y Alexander (1987) calculan finalmente los coeficientes de desexci­

tación colisional entre el OH y el H2. Estos reflejan, de manera dramática, asimetrías 

que bajo ciertas condiciones físicas pueden ser las responsables de la absorción del OH 

contra el fondo cósmico. Como veremos tales condiciones físicas están ca.si siempre 

presentes en los fl.ujos moleculares de alta velocidad. 

1.3 Problemas AstronOmlcos a Estudiar 

En esta tesis vamos a estudiar dos problemas diferentes relacionado& con el OH, 

el primero es el de la Absorción Contra el Fondo Cósmico y el segundo es la Ernisión 

An6rnala Extendida Galáctica. La principal diferencia entre estos dos problema.& está 

en las condiciones físicas a las que está sometido el OH. En el caso de la absorción 

la excitación está dominada por colisiones, mientras que en la emisión anómala la 

radiación es la que domína Jos procesos de excitación. La principal aportación de esta 

tesis al estudio del OH astronómico es presentar posibles soluciones e interpretaciones 

de estos dos problemas. 

a) Abaorclón de OH Contra el Fondo Cósmico 

La evidencia observacional acumulada en los últimos 7 año11 acerca de la ab­

sorción del OH contra el fondo cósmico en flujos moleculares, está contenida princi­

pab:nente en los trabajos de Mirabel et al.(1985), Clark y Turner (1987) y los nuestros 

(Mirabel et al., 1987; Rodríguez et al., 1989 y Ruiz et al.1991). Estos trabajos muestran 

que la absorción de la& líneas principales del OH es un fenómeno común en los flujos 

moleculares. Pese a ésto, poco se ha hecho para encontrar una explicación razonable 

al fenómeno de la absorción del gas de alta velocidad contra el fondo cósmico. Es de­

cir, cuales son las razones físicas que provocan que la temperatura de esxcita.ción del 

OH se desacople del campo de radiación de 2. 7 K. Gran parte de esta tesis la vamos 

a dedicar a la solución o por lo menos a una mejor comprensión del problema de la 

absorción de la molécula de OH en los flujos moleculares. La evidencia observacional 

estará encaminada a demostrar que se trata de un problema de excitación debido a 

las condiciones físicas particulares que prevalecen en el flujo. Aprovechando la nueva 
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inforUl.ación acerca de la excitación colisiona} entre el OH y el H2, da.remos resultados 

nuinéricos y analíticos que demuestran que bajo las condiciones físicas de los fiujos, 

el OH de alta velocidad d.,be ser visto necesariamente en absorción contra el fondo 

c6s:zn.ico. 

h) E-isión Anómala Extendida de OH en Regione• de For-ación Ea~elar 

Como parte del relevamiento de OH en regiones de formación estelar galáctica.a 

(Mirabel et al.1987) encontramos que en algunas regiones el cociente de intensidades 

de las lí:n.eb.S princi¡..i&.lt::s d{:;l OH (1CC7 ,'1GC5 - 4) t:ra sign.ificativa.n·.1.ente n1ayor a 1.8 

(Mirabel, Rodríguez y Ruiz 1989), el cual es esperado bajo condiciones de equilibrio 

termodinámico y emisión ópticamente delgada. Estos cocientes de intensidades, inte­

resantemente coinciden con los encontrados en los máseres extra.galácticos, que para la 

mayoría es de alrededor de 4 (Mirabel y Sanders, 1987). Por otro lado difieren de lo• 

valores de Jos máseres galácticos clásicos que tienen cocientes de intensidad, 1667 /1665 

entre 0.5 y 1.0 (Coswell, Haynes y Goss, 1980). En la última parte de esta tesis no• 

proponemos demostrar que la emisión anómala extendida del OH, proveniente de re­

&ionea de formación estelar con polvo caliente (Td - 60 K), es esencialmente el mismo 

fenómeno que se observa en los máseres extragalácticos (conocidos como Megamáseres). 

Nuestros resultados observacionales muestran que las característica.a de la emisión de 

las líneas principales en las regiones galácticas son similares a las de las ¡ialaxiaa iden­

tificadas como Megamáseres. La única diferencia es Ja intensidad de emisión, debido 

& que en los Megamá.seres el OH amplifica el intenso continuo no térmico del núcleo 

galáctico, mientras que en las regiones galácticas la fuente de continuo es el fondo 

cósmico de 2.7 K. Lo que intentamos demostrar es que Ja emisión anómala extendida 

de las líneas principales del OH en regiones de polvo caliente e11 la contraparte ¡ialáctica 

del fenómeno de los Megamáseres, aunque de intensidad muchos órdenes de magnitud 

más débil. 
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FISIC.A DE LA MOLECUL.A DEL OM EN EL MEDIO INTEltlJSTEL&• 

El propósito de este capítulo es hacer un breve repaso de algunos de IOll con­

ceptos básicos relacionados con la física del OH que a menudo serán usados en Jos 

siguientes capítulos. Básicamente nos concentraremos en el espectro rotacional, las 

reglas de selección y la notación espectroscópica relacionadas con el OH. En la primera 

sección vamos a estimar, a orden de magnitud, la energía involucrada en los diferentes 

estados energéticos que se pueden encontrar en una molécula. 

2.1 Niveles de Energía 

El comportamiento fisico de un sistema de muchas partículas, como una molé­

cula, se puede entender con razonable precisión a partir de métodos matemáticos 

aproximados, si conocernos cuales son las condiciones físicas que prevalecen o afectan 

al sistema. Tomemos por ejemplo el caso de una molécula diatómica. El espectro 

rotacional es descrito de manera muy sencilla si suponemos que ésta se comporta como 

un rotor rígido. Esto es cierto mientras consideremos estados rotacionales de baja 

energías. Sabemos que un modelo como éste es demasiado sencillo para poder describir 

el espectro de energía de una molécula en condiciones de laboratorio. Sin embargo, en 

las nubes moleculares del medio int.erestelar la temperatura (Tk - lOX) y densidad 

(n - lOOOcrn- 3 ) imperante son tan bajas que no hacen necesario recurrir a modeloa 

mucho más complejos para tener una buena descripción del espectro observable de las 

moléculas cósmicas. (Cuando hagamos referencia al medio interestelar, nos referiremos 

solamente a las nubes moleculares. Si querernos hablar de otras regiones como objetoe 

HH, remanentes de supernova.s, etc., donde las condiciones de temperatura y densidad 

son diferentes a las mencionadas arriba, Jo señalaremos en el texto.) Laa condiciones 

f"ISicas presentes en las nubes moleculares sólo permiten transiciones entre 1011 niveles 

traslacionales (Lli.ET) y los rotacionales (Lli.ER), de todas las que pueden tener lugar en 

una molécula. 

La Yariación de Ja energía total de una molecula la podemos escribir como, 
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(2.1) 

Donde .é.Ev, t::.Ee y t::.EN son la variación en la energía vibracional, electl'ónica 

y nuclear respectivamente. Como ya mencionamos., para las moléculas cósmica.a la 

mayoría de los tér=inos de la ecuación (2.1) no resultan necesarios. Lo prhnero que 

podelll.os eli=inar es la energía traslacional. Para densidades del orden de 108 crn- 8 , el 

camino libre lll.edio de las moléculas en las nubes interestelares es, 

(2.2) 

Donde, oo - 10- 16 crn2 , es la sección recta de colisión. Esto es equivalente a tener 

pa.rtículBB libres en una caja de dimensiones de 1018 crn cuyas frecuencias de e=isión, 

debido a las variaciones de t::.ET son del orden de, 

t::.ET h 2 -8 
v = -h-- = Srnl 2 n - 10 Hz. (2.3) 

Estas representan frecuencias extremadamente bajas las cuales rebotarán contra cual­

quier pequeña cantidad de plasma que haya a lo largo de la línea de la visual. Por esta 

razón podelll.os eliminar f::.ET de la ecuación (2.1). El terlll.ino núclear f::.EN e• otro 

prescindible dado que la separación en energía de los niveles es del orden de =iliones 

de electrón-voltios (eV), lo que implica frecuencias en la región de rayos gamas ('"Y) y 

telll.peraturas de =iliones de grados. Esta situación es totalmente ajena a las nubea 

moleculares. 

Si pensamos en la velocidad de los electrones, relativa a la velocidad de loa 

núcleos, podemos hacer una estimación de las variaciones que tienen lugar en la energía 

electrónica de la molécula. Suponiendo que la energía cinética total del sistema núcleo­

electronee la tienen en su totalidad prácticamente los últimos, podemotS decir, 

(t::.p)2 h2 
t::.Ee = --- - ---2 - 5eV. 

2rn 2rna0 
(2.4) 

Donde ao, es el ta.maño típico de la molécula. El valor de la energía en la ecuación (2 . .() 

corresponde a frecuencias ópticas y temperaturas de 104 K. Esto nos lleva a descartar 

también el tér=ino electrónico de ~Ee. 
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Para estimar la energía de vibración de la molécula Vanl.OS a suponer u-:n pcr­

tencia.l entre los dos átomos de tipo armónico,!11"w 2 x 2 /2, donde M es igual a. la masa 

r.educida de los dos átomos, w es la frecuencia de vibraci6n y x es el desplaza.miento de 

lo• núcleos relativo a. la. posición de equilibrio. Suponiendo que x es del orden de a.o 
podemos igualar la energía electrónica a, 

Mw2 a~ = 
2 

(2.5) 

La energía de un oscilador armónico cuántico está dada por ñw. Teniendo en cuenta 

esto y haciendo un poco de álgebra. llegamos a una expresión para la energía vibraciona.l, 

ñ2 (!lm1")1/2 (rn)1/2 AEv = ñw - ---2 - M AEe. 
2rna0 

(2.6) 

Donde m es la masa. del electrón. La ecuación (2.6) implica frecuencias de 1012Hz 

y temperaturas de lOOK. Estas últimas se observan comúnmente en regione& de for­

mación estelar. 

Para terminar con la. ecuac10n (2.1) solo nos falta. hablar del término ER. La 

energía rotacional de una. molécula. diatómica está dada por, ñ 2 l(l + l)/2Ma~. Donde 

Me& la masa reducida de los dos núcleos. Combinando con la ecuación (2.6) llegaxn09 

a un& expresión para la energía rotacional en términos de Ee, 

(2.7) 

En general la magnitud relativa entre la.s energ!as electronica (Ee), vibracional (Ev) y 

rotacional (ER) de una molécula diatómica es l:(m/1''1) 1 12 :(m/M), respectivamente. 

2.2 E•pectro Vibro-rotacional del OH 

Según la sección anterior el estudio del OH en el medio interestelar debe de es­

ta.r enfoca.do principalmente a sus transiciones rotacionales. Las condiciones físicas que 

prevalecen típicamente solo pueden excitar estados rotacionales .. No obstante queda 

abierta. Ja posibilidad que en regiones de gas de alta temperatura (por ejemplo, objetos 

HH o envolventes de estrellas OH/IR) se den la.s condiciones para. tener fracciones signi­

ficativas de OH en estados vibracionales excitados. La vibración y rotación simultánea 
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de la molécula produce un efecto de acoplatniento de ambos moviznientos el cual se 

traduce en una alteración en la energía de las transiciones rotacionales. Es decir; si 

la molécula vibra, la distancia internuclear cambia, por consiguiente el momento de 

inercia y la energía rotacional también cambian. Para ilustrar mejor lo anterior va.ro.os 

a presentar un método que nos permitirá entender el movimiento vibro-rotacional del 

OH. La ecuación de Schrodinger para una molécula diatómica es, 

L 2 1 1 N g,..2 ] S:ir 
~1 rn; v~ +~E 'V~+ h2V(r, R) <p(r, R) = h 2 E<p(r, R). (2.8) 

Donde,<p(r, R) es la función de onda total que depende de todas las coordenadas nu­

cleares R(x¡, Yi. z¡, x2, Y2, z2) y de las electrónicas r. Los operadores Laplacia.no11 'V' 
y V1, operan sobre las coordenadas R y r respectivamente. V (R, r) es la energía po­

tencial que incluye las interacciones electrostáticas electrón-electrón, núcleo-electrón y 

núcleo-núcleo, 

i=N,j=2 
¿ 
i,j 

Z;e2 Z1Z2e2 

lr1 _._JI+ l•s ---11· (2.9) 

La ecuación (2.9) la vamos a resolver a partir de la Aproximación de Born­

Oppenheitner (1927). Esta consiste en resolver la ecuación de onda electrónica para 

una configuración fija de los núcleos (todas las coordenadas R, contantes). La idea 

que hay detrás de ésto es que los electrones se mueven mucho más rápidamente que los 

núcleos lo que hace suponer que la energía electrónica alcanza siempre una situación 

de equilibrio a lo largo de todos los puntos del recorrido de los núcleos. Como conse­

cuencia debemos esperar que la energía electrónica esté parametriza.da en térnlinos de 

las coordenadaa nucleares, R (para una discusión más completa de la AproxiIIlación 

de Born-Oppenheimer vea de la Peña, 1979). La ecuación de Schroedinger para la 

situación estacionaria es: 

( 
h2 N ] g:¡- L 'V~+ V(r,R) <p(r,R) = E(R)<p(r,R). 

71" rn i=l 
(2.10) 

La solución de la ec. (2.10) la proponemos como el producto de una función electrónica 

,P(r, R) y una nuclear .¡, (R), 
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.,o(r,R) = .P(r,R)w(R). (2.11) 

Esta ecuación la usaremos para desarrollar la soluLión de la ecuación (2.8). Si sustitui­

:m.os (2.11) en (2.8) y simplificamos con (2.10) nos queda, 

2 h2 E --2 -VJ<P(r, R)w(R) + E(R)Q>(r, R)w(R) = E.P(r,R)~(R). 
:i= 1 87r rn:i 

Desarrollando el primer término de la izquierda de (2.12) Yernos que, 

2 2 

E v].P(r, R) w(R) = E [ wv].p + 2(Vj4>) · (VJ w) + .pv;~] 
i=l j=l 

(2.12) 

(2.13) 

Si considerando la forma del potencial interatómico de una molécula diatómica 

(vea la Figura 2.1) nos damos cuenta que para desplazamientos cerca de la posición de 

equilibrio, la energía y la función de onda electrónica .P(r, R) varían lentamente con laa 

coordenadaa R. Esto justifica que podamos eliminar los primeros dos término• dentro 

del corchete en la ecuación (2.13) convirtiéndose en, 

2 2 
E Vj.P(r, R)w(R) - E .P(r, R)Vjw(R). 
i=l j=l 

Sustituyendo (2.14) en (2.12) tenemos, 

2 h2 E -2-.P(R,r)Vj~(R) + E(R).P(r,R)w(R) = E.P(r,R)~(R). 
:i=l g,,. rn¡ 

(2.14) 

(2.15) 

Si cancelamos ,P(r, R) en ambos lados de (2.15) tenemos finalmente la ecuación de 

Schrodinger para el movimiento nuclear, 

2 h2 E - 2-v]w(R) + E(R)w(R) = Ew(R). 
:i=l 871" TTl;j 

(2.16) 

Ea interesante ver que la energía electrónica E(R) del estado en consideración entra 

co:nio el potencial que determina el movimiento de los dos núcleos. 
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Una forma conveniente de resolver la ecuación (2.16) es escribir el Ha.miltoniano 

total en términos de las coordenadas del centro de masa del sistema, (x, 11, z) y el 

JD.ovixn.iento relativo de un núcleo con respecto al otro en coordenadas esféricas (r, 8, <P). 
La relación entre el conjunto de coordenadas representadas por (x¡, 111' z 1 , x2, 112, z2) con 

la.a nuevas coordenadas es, 

(x, 11, z) 

donde, 

rn1(xi.11i.z1) + m2(x2,112,z2) 
rn1 + rn2 

x2 - x1 = r sin 8 cos ip, 

112 - 111 = r sin 8 sin cp, 

z2 - z1 = r cos 8. 

(2.17) 

(2.18a) 

(2.18b) 

(2.18c) 

En el sistema de coordenadas esféricas hemos tomado el origen en (z¡, 111, z¡). Se 

puede demostrar que si combinamos las ecuaciones (2.17) y (2.18) y laa sustituimos en 

la ecuación (2.16), podemos escribir esta útima en la forma, 

g,,.2 
+-¡;2(E - E(r,8,cp))~ =O . (2.19) 

La dependencia de la energía electrónica E(R) ,en este caso el potencial, queda en 

función de las coordenadas esféricas solamente. La ecuación (2.19) se puede separar en 

dos partes. Una que depende de (x,11,z) y la otra de (r,8,cp). Esto quiere decir que 

podemos expresar ~ como el producto de dos funciones, 

~(r,8,cp,x,11,z) = x(r,8,<p)F(x,11,z). (2.20) 

Sustituyendo esta última ecuación en (2.19) nos quedan dos ecuaciones de la forma, 

(2.21) 
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y 

[
1 a 

r 2 ar ( 2ª) 1 ª(· ª) 1 ªª] r - +----- sm8- + -- X 
ar r2 sin 8 88 88 r2 sin2 B 8ip2 

81T2 
+¡:;_rM (E+ E(r, 8, ip)) x =O. (2.22) 

Donde l& energía total está dada por, ET = E + Etraa· Estas doa ecuaciones no& 

describen el movimiento de traslación, rotación y vibración de la molécula. La ecuación 

(2.21) es idéntica a. la de una partícula libre de masa igual a rn1 + rn2. Al comienzo de 

est.e capítulo vimos que 1a contribución a la energía debida a la traslación es totalmente 

imperceptible, por lo que de hquí en adelb.nte nos varrios a olvidar de la ecuación (2.21). 

La ecuación (2.22) describe una partícula de masa lle! = rn1m2/(rn1 + m2) bajo la 

inftuencia de un potencial E(r, B, .,o). De acuerdo con lo discutido a.l comienzo de la 

aección el potencial entre los núcleos solo depende de la separación de los mismos (ve& la. 

Fisura. 3.1). Esto nos permite tomar E(r, 8, \O) =V (r), que es una función que depende 

de la coordenada radial solamente. De esta forma podemoa resolver l& ecuación (2.22) 

por separación de variables, escribiendo x como el producto de tres funcione&, 

x(r, B, \O) (2.23) 

Sustituyendo x en (2.22) llegamos a, 

87r2 M 
-¡;:r-(E - V(r)) =O. 1 .!!.__ (r2ªª) + 1 .!!.... (sinoªª)+ 1 a2• + 

~ 8r ar 0r2 sin B 86 86 •r2 sin2 B 8ip2 
(2.24) 

Si :aiultip!ica.mos (2.33) por, r 2 sin2 B, el tercer término de esta ecuación es el único 

dependiente de ip, lo que nos permite igualarlo a. una. constante que lla.maremoa arbi-

trariamente -rn2 , 

1 d2•('P) -rnª. 
•(\O)~= 

Con la ayuda de esta última ecuación podemos reescribir (2.24) en la forma, 

(2.25) 

-2:._ .!!_ (r2 85) + 1 a (sin 8 ae) - rn2 + 81Th22M (E - V (r)) = O. (2.26) 
:'.r2 ar ar 0r2 sin 8 aB 88 r2 sin2 8 



Figura 2. l. Potencial interátomico del 
SH. La parábola representa la aproxima­
c:ióR de un potencial de tipo armónico. 
Las lineas horizontales indican los 
estados de energia vibracional. La sepa­
ración de equilibrio (R=O) es igual a 
1.2 A. La energia de disociación es 4.38 
eV. Podemos ver que el potencial 
de un oscilador armónico se puede usar 
siempre y cuando consideremos solamente 
los primtli'os tres estados vibracionales. 

Energía pa1enc1ol 
molecular 

Apro•imoción 

lll---------1~ ormd'nico 

o R 

v=t 

Figura 2. 2. Los dos grupos de lineas 
horizontales representan los estados 
rotacionales en cada uno de lo• primero• 
do• estados vibracionale• del OH (o bien 
cualquier mol6cula d1at6mica). Las 
lineas verticales indican las transicio­
ne• permitidas. Las r&.111as son conse-
cuencia de las tre• 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-
lia• se les denota por la• letras O y S 
respectivamente (Field. 1966). 
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Si Eaultiplicamos (2.26) por r 2 , solamente el segundo y tercer tér.niin<> dependen de 8 pOZ' 

lo que los igualamos a otra constante arbitra.ria, -a. Los restantes térx:ninos, dependen 

sola.mente de r, y los igualamos a a:. Ahora podemos escribir las dos ecuaciones de las 

variables independientes (J y r en la forma, 

y 

1 a (. ªª) sin fJ afJ sm Ba¡¡ 
7712 

sin2 f} a= -a:a, 

.!!_ (r2a2) + 87r2~-fr2(E - V(r)) = -ar ar h a::. 

(2.27) 

(2.28) 

La solución de las ecuaciones (2.25), (2.27) y (2.28), se obtienen de la siguiente 

f<>l'Ea&: primer<> vemos para qué valores del parámetro 771, tiene • solucione• aceptables. 

Lue•o buscamos para qué valores de a:, tiene E> soluciones aceptable• e introducimo• 

esoa valores de a: en (2.28). Finalmente vemos para qué valores de E, tiene!!! solucione• 

aceptables. 

El hecho que hallamos podido separar el problema en sus variables independien­

't88 r, fJ y 'P nos permite considerar de forma independiente los movimentos vibraciona­

les y rotacionales de la molécula. Para desplazamientos cerca del punto de equilibrio 

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

(2.29) 

Donde k, es la constante de fuerza de la molécula (determinada experimentalmente) y 

ro es la separación de equilibrio entre los dos núcleos. Para un potencial como éste loa 

autovalores de la energía están dados por, 

(2.30) 

La energía debida a las rotaciones la obtenemos considerando la molécula coma 

un rotor no rígido. Si igualamos la fuerza centrífuga con la fuerza de Hooke tenemos, 

Mrw 2 = k(r - ro). (2.31) 

O bien, 
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r = kro/(k - Mw2 ). (~.S~) 

El Hamiltoniano clásico para un rotor no rígido es, 

(2.33) 

dande Mr2w 2 /2, es la energía cinética rotacional. Sustituyendo r - ro de la ecuación 

(2.31) en (2.23), y recordando que el momento angular clásico es, J = Mr2 w, podemos 

escribir el Hamiltoniano de la molécula en la forma, 

J2 J' 
H = 2Mr2 + 2kM2r6. (2.34) 

Considerando que los armónicos esféricos IJ, m > son autofunciones de J2 y 

J 4 , loe autovalores de la energía rotacional se pueden obtener a partir de, 

_h2J(J+l)< 111 ) h'[J(J+1)]
2

< 111 ) < J, rnJHJJ, rn >- 2M J, m ;:.2 J, rn + 2kM2 J, m r6 J, rn . 
(2.36) 

Para desplazamientos pequeños alrededor de ro, (dado que Mw 2 /k = 1 - r0 /r <e:: 1) 

padeD'loe expandir (2.32) y obtener 1/r2 = (1/r&)(l-2Mw2 /k). Sustituyendo en (2.36) 
llegamos a, 

(J, mlHJJ,m) = "-
2
J(J ~ l) 
2Mr0 

Esta ecuación la podemos reescribir como, 

h'(J(J + 1)]2 

2k.J\,f2r8 

E(Hz) = BJ(J + 1) - D(J(J + 1)]2 . 

(2.36) 

(2.37) 

Donde B = h 2 /2Mr& y D = r..• /2KM 2 r8 son conocidas como las constantes de rotación 

y distorsión centrífuga respectivamente. Para el OH, B = 5.66 x 1011Hz y D = 
6.76 x 107 Hz. Para obtener la. frecuencia de transición entre dos estados rotacionales 

cualesquiera, sustituimos el valor J de cada uno en (2.37) y toma.nios la diferencia. 

En general para moléculas de importancia astronómica como el CO, estas transiciones 
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caen en el rango de ondas milimétricas. Sin embargo pa.ra el OH estas son infrBn'oja.s, 

debido a.l pequeño momento de inercia que tiene este radical. 

Si queremos una descripción del espectro vibro-rotacional, solo bastaría coi:n­

bina.r las ecuaciones (2.30) y (2.37). Sin embargo, debemos recordar que (2.30) ea 

consecuencia de suponer un potencial interátomico de un oscilador armónico. Una 

mejor aproximación es considerar un potencial tipo de l\1orse (Morse, 1929; para una 

discusión a.rnplia de este potencial en moléculas diatómicas, vea Paulina y Wilson, 1935) 

para el que los autovalores de la energía vibracional están dados por, 

(2.38) 

Donde {o es un parámetro que está relacionado con Ja energía de disociación de la 

molécula y la masa reducida. Para OH, vo{o = 2.55 x I012Hz y vo = 1.12 x 1014Hz. 
Una expresión más exacta que la (2.38) está dada por Chamberlain y Roesler (1954). 

Estos autores evalúan 1os coeficientes de los primeros cinco términos de la serie para 

la eneraía vibracional (Herzberg, 1950) del OH. Los valores que obtienen •on me11<>11 

del 1 por ciento diferentes a Jos obtenidos a traves de Ja ecuación (2.38). Combinanda 

laa ecuaciones (2.37) y (2.38) llegarnos finalmente a una expresión para el espectro 

vibra-rotacional del OH, 

E(Hz) S: vo ( v + ~) - voxo (v + ~) 
2 

+ BJ(J + 1) - DJ2 (J + 1) 3 . (2.39) 

L- banda.a espectroscópicas que se obtienen con esta ecuación caen en el óptico y el 

cercano infrarrojo (vea la Figura 2.3). 

2.3 ~•glas de Selección para el Espectro Vibro-rotacional 

Laa reglas de selección que gobiernan las transiciones de dipol<> eléctrico µ = d 

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

µ,¡.o, 

(t) ro,¡. O, 

óv = ±1, 

(2.•0a) 

(2.40b) 

(2.•0c) 



Figura 2. 3. En el panel superior se muestra el espectro atmosf"érico donde 
aparecen lineas en emisión de la rama P de las bandas 8-3. 9-6, 5-1 y 4-0 de1 
OH. E1 eje horizontal es la longitud de onda en Angstroms. En el panél 
1.nf"erior 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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AJ= { ±1; 
±1,0; 

si A.= O; 
si A. =¡6 O 

11 

(2.40d) 

Donde ro es la separac1on de equilibrio. Si cualquiera de las ecuacionea (2.40) no -

cumple, se dice que la transición es prohibida. La primera de estas ecuaciones es muy 

simple de entender. Si µ = O, el elemento de matriz < niµ\rn > es cero, por lo que la 

pr.obabilidad de transición por unidad de tiempo An.nh es también cero, puesto que: 

4w2 \ 1 ' ¡2 A.n.771. = 3hcs < n¡µ¡rn > . (2.41) 

La ecuación (2.40b) requiere que haya un cambio en el dipolo eléctrico, µ cuando hay 

un cambio en el nún1ero cuántico Yibrá.ciona.l. La tercera y la cuarta de las ecuaciones 

(2.40), son las reglas de selección para el oscilador armónico y el rotor rígido respecti­

vamente. A es la magnitud de la proyección del momento angular orbital electrónico 

L, sobre el eje de simetría de Ja molécula. Cuando Á. = O, la paridad está determinada 

completamente por J y obtenemos las mismas reglas de selección que en transicionem 

rotacionalea puras. Si la magnitud de L no es cero cada estado rotacional ea doble­

mente degenerado debido a los dos posibles valores de la proyección(= ±A). Cuando la 

molécula rota, la degeneración se remueve y cada estado rotacional se desdobla en do• 

con paridad opuesta, permitiendo transiciones entre los dos estados aunque AJ = O. 

Loa detalles finos relacionados con A se discutirán en la siguiente sección. 

De acuerdo a las reglas de selección, el espectro de emisión queda determinado 

por una serie de líneas a ambos lados de cierta frecuencia central wo. Para ver m.ejor 

ésto vamos a exigir que ~v = -1, lo que n.;s lleva a una serie de Hneaa a ambos lados 

de wo (vea la Figura 2.2). La frecuencia de cada transición está dada por, 

{
2BJ 

w ""'wo + -2B(J + 1) . (2.42) 

Esta ecuación se obtiene de (2.39) eliminando los términos de segundo orden. Las serie• 

de líneas a la izquierda y a la derecha de wo se conocen con el nombre de rama.a P y 

R pespectivarn.ente. La frecuencia centra.l wo está determinada por la parte vibracional 

de la ecuación (2.39). Esto se debe a que las transiciones vibracionales son mucho más 

energéticas que las rotacionales. En la práctica es necesario considerar términos vibra­

cionales de orden mayor que cuatro para poder resolver las transiciones rc,tacionales en 

la banda. Dado que puede haber transiciones para .6.J = O existe otra serie de líneas 
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distintas a las P y R (~J ± 1), no descritas por la ec. (2.42), que se conoce coa el 

nombre de rama Q correspondiente a ~J = O. 

2.4 Oesdoblamlento de los Nlveles Rotacionales de la Molécula c::le OH 

El movimiento de los electrones en un át.omo tiene lugar en un ca.mpo de fuerza 

de simetría esférica. Como consecuencia el ímpetu angular orbital L es una constante 

de movimiento. Para moléculas diatómicas la simetría del campo es axial, por lo que 

solamente se conservará la proyección de L sobre el eje internuclear. Esta cantidad 

se conoce como A. y representa la proyección del ímpetu angular electrónico sobre 

el eje de simetría de la molécula (vea la Figura 2.4). Los valores del módulo de A. 

(A = O, ±1, ±2, ... , ::':::L) son doblemente degenerados. (Excepto para A = O.) Los 

estados electrónicos en la molécula que corresponden a los distintos valores de A se 

designan como: E, TI,~,•, ... 1 para A = O, 1, 2 1 3, .... respectivamente. 

La gran mayoría de las moléculas tienen ín~petu angular electrónico L = O, 

en su estado base. En ese caso se dice que el estado fundamental de la. molécula ea 

E. El OH constituye una doble excepción a la regla debido a que L ~ O por lo cual 

el estado base es un estado TI. En moléculas como éstas, en general, el espín 8 del 

electrón no apareado tiende a acoplarse con A (caso a de Hund). Sin embargo para 

moléculas ligeras (que rotan muy rápido) como el OH o los hídridos en general, el 

acopla.miento entre el momento angular orbital de la molécula N ( = • + O, donde O 
es el momento angular debido a la rotación de los dos núcleos) y el espin 8 es mucho 

más importante que el acoplamiento de este último con A. (Townes y Shawlow, 1955). 

En esta situación se dice que la molécula pertenece al caso b de Hund. (En realidad 

el OH es una situación intermedia entre los casos a y b Hund, pero la mayoría de lo• 

autores que hemos mencionado lo consideran como caso b). El momento angular total 

;J e•tá dado por, 

:J = N +!l. (2.43) 

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

OH. Los acoplamientos están representados por los conos de precesión. Para el estado 

base del OH, (N = A = 1 y S = ±1/2) la ecuación. (2.43) da como resultado dos 

posibles valores para el momento angular, J = 1/2 y J = 3/2. Si consideramos estados 

rotacionales excitados (O = 1, 2, 3, .... ) tendremos dos secuencias de estados, 



-

® 

© 

-

2
Il312 J= 3/2 

Estado Base 
Desdoblamiento /\ 

d, 
, 1 . 

a J ;; 

. ¡ 
o-,~o 

_JT7 
~

J/, . 
º--¿¿_:-;?-o 

N N x N 
::i:: :i::: :i::: 
::o; ::o; ::o; ::o; 
!'-- ...., 

N o 
U) <O N 
!:!? !:!? !:!? !:::: 

2 

Fitlura jl.4. l!.in (•) Lenemoa una repre-nt.ación vecliorial de loa diatint.Oll rnomentoa que int.orvienen en el OH. En (b) repreaent.am08 loe 
ecoplamient.oa que Lienen lu•ar en cada uno de loe 4: eat.adoa en que ae deedobla el eatndo b-c por conos de preceaión. Una obaerveción 
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J IV - S 
1 3 5 7 
2' 2' 2' 2, .... , 

y 
3 5 7 9 

J =.V+ S = 2' 2' 2' 2' .... , (2.44b) 

Go:n distinta energía para cada valor de J. A este par de la serie de valores se le conoce 

co=o la.s escaleras rotacionales 2 TI 8 ¡ 2 y 2 TI 1 /2. (El super- índice a la izquierda indica 

la =ultiplicidad electrónica y el sub-índice a la derecha indica el valor mínimo 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 n 812 , 

J = 5/2, 2 TI 1 ,12 • J = 3/2, etc. El estado base para el OH es 2 TI8 : 2 , J = 3/2. 

Como mencionamos antes, cada uno de estos estados es doblemente degene­

ra.do. No obstante cuando la molécula rota se produce un acoplamiento de .A con O 
removiendo la degeneración llegando a tener dos estados de diferente energía. Para 

visualizar mejor ésto consideremos lo siguiente: la molécula del OH tiene posibilidad 

de rota.r con dos distintas orientaciones de la distribución electrónica del electrón JI no 

pareado del oxígeno, perpendicular o coplanaria al plano de rotación de la molécula. 

Físicamente lo que tenemos es que el momento magnético producido por la rotación de_ 

la distribución de carga en una u otra dirección es distinto. Esta diferencia trae como 

coneecuencia una energía de interacción diferente entre los vectores O y A para cada 

orientación. Este efecto es el responsable del desdoblamiento Lambda. La diferencias 

e:n energías entre ambos estados para el OH están dadas por Van Vleck (1929), 

E (2.45) 

donde, 

(2.46) 

El signo positivo se torna para la secuencia de estados de 2 II8 ¡ 2 y el signo negativo para 
2 II1 ¡ 2 . A y B son las constantes de acoplamiento de estructura fina (Energía= A• ·.A) 
y rotacional, respectivamente. En la Figura 2.5 se muestra como aumenta la separación 

de energía entre los niveles del doblete lambda como función del estado rotacional. Otra 
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oont,ribución a Ja energía de los niveles rotacionales del OH es Ja interacción hiperfina 

entl'e el electrón no pareado y el núcleo del átomo de hidrógeno. Esta interacción se 

traduce en una contribución más que hace que tengamos un momento angular Kr&n 

total Jr = .J + 1, donde el vector 1 es el espín del núcleo hidrógeno, cuyo modulo 1 toma 

Jos valol'es ± ~- De esta forma tenemos un desdoblamiento en cada uno de los estado& 

del doblete lambda con valores de F dados por, 

1 
F = J ± 2· 

Fisura 2.5. Separación en energia (GHz) 
del doblete /\ como f'unc16n del estado 
rotacional N. La curva continua repre­
aent.a el ajuste de la ecuación (2. 54). 
Los puntos son las medidas experimenta­
les. (Tomada lntegramente de Townea y 
Schawlow. 1950) 
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Esto hace que cada estado rotacional se desdoble en 4 estados de diferente energía. Por 

ejemplo, en el estado base tenemos dos para p± = 2 y dos más para p± = 1 , como se 

indica en la Figura 2.4. (El super-índice en F indica la paridad del estado.) Las reglas 

de selección para t.ransiciones de dipolo eléctrico permitidas entre los subniveles de 

cada estado rotacional son todas las combinaciones que lleven a un ca.nibio de paridad 

y que cumplan con la condición que, .:!l.F = :r 1, O; excepto cuando F = O. De todas 

estas transiciones las más i.niportantes y más estudiadas en Astronomía son la.s que 

tienen lugar en el estado base (1612, 1665, 1667 y 1720 MHz). La intensidad relativa 

de estas líneas en condiciones de ETL es, 1: 5: 9: 1, respectivamente. Las líneas 1665 

y 1667 MHz son las más intensas y regularmente se les llama Líneas Principales. Las 

líneas 1612 y 1720 }.1Hz son comúnmente llamadas Líneas Satélites. En general, para 

cualquier estado rotacional, las transiciones que no conllevan cambio en F son zn.aa 

intensas y se les llama líneas principa)es con relación a líneas del mismo estado en las 

que las transiciones impliquen .:J..F ;é O . 



CAPITULO 3 

OBSERVACIONES DEL OM EN FLUJOS MOLECU"l.AaES 

3. t tn~treaucclOn 

La presencia de material molecular moviéndose a velocidades altamente su­

persónicas es un fenómeno común en las regiones de formación estelar reciente (Snell, 

Loren y Pla.mbeck 1990; Rodríguez et al. 1982; Bally y Lada 1983, Lada, 1985 y mu­

chos otros). En general el gas de alta Yelocidad se hace evidente en la forma de alas 

extendidas en los perEles de emisión de las t=-G.nsicioncs milimétricas de la molécula del 

monóxido de carbono (CO). La distribución espacial del gas de alta velocidad en torno 

al responsable energético no es isotrópica sino más bien forma dos flujos simétrica.mente 

opuestos con campos de velocidades corridos al rojo y al azul, respectivamente, con res­

pecto al objeto central. Esta geometría del gas de alta velocidad es llamada de ftujo 

bipolar, y está presente en la mayoría de los flujos, no obstante, hay muchas excepcicr 

nes reportadas. Edward y Snell (1982) reportan en T Tau un flujo molecular, el cual 

tiene más del 90% del material de a.Ita velocidad corrido al azul por lo que lo podemo• 

calificar como un ftujo monopola.r. Recientemente Avery y Hayashi (1990) reportaron 

un fiujo cuadrupolar en la nube oscura conocida como L723, aunque en este último 

caso Angla.da et al. (1991) muestran evidencia que se trata posiblemente de dos ftujo• 

bipolare• cercanos en el espacio. 

A pesar de algunas detecciones importantes (Mira.bel et al. 1985; Cla.rk y 

Turner, 1987), el OH no había sido estudiado sistemáticamente en los ftujos molecula­

res. Entre la.s razones para ésto destacan la compleja estructura de niveles rotacionales 

y la posibilidad de excita.cien anómala de este radical, lo cual no permite una fácil 

interpretación de las observaciones. Por otro lado, la mayor parte de los estudioa en 

las regiones de formación estelar estaban dirigidos a los entornos má.B cercanoa al ob­

jeto joven estelar, responsable energético del flujo. Las condiciones de temperatura, 

densidad, y tamaño físico en los mencionados entornos hacen poco competitivo al OH 

con relación a otros agentes trazadores (NHs, CS, CO, etc.) para estudiar estas regio­

nes. Sin embargo debido a la baja densidad crítica y a la posibilidad de refrigerar las 
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transiciones del estado fundamental rotacional por colisiones con H2 (Mb,abel at al., 

1985, Ruiz et al., 1991 y capítulo 4 de esta tesis), el OH nos puede ayudar a entender 

cuál es la estructura a gran escala del flujo y su relación con la nube ambiente. Esto 

complementa observaciones con otras moléculas las cuales no son detectables a grandes 

distancias de la región central del flujo debido a efectos de excitación. 

Los resultados de las observaciones del OH de alta velocidad en absorción aso­

ciado a regiones de formación estelar están concentrados principalmente en los siguien­

tes tres trabajos: Mirabel et al. (1987), Rodríguez et al. (1989) y Ruiz et al. (1991), los 

cuales serán referidos de aquí en adelante con10 !\1RRC, RCMR y RRCM respectiva­

mente. El primero de éstos (MRRC) consistió en un relevamiento con el radiotelescopio 

de 305 metros de diámetro de Arecibo de 23 flujos moleculares, previa.mente detectados 

en CO, de los cuales en 9 se detectó absorción de alta velocidad. Los dos subsiguientes 

trabajos fueron estudios de los que a nuestro juicio eran las fuentes más interesantes y 

con mejor señal 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 8255. 

3.2 Observaciones 

En esta sección presentamos un resumen del modo en que se llevaron a cabo las 

abservaciones en Arecibo y en el VLA. El propósito de ésto es poder juzgar desde el 

punto de vista instrumental, la confiabilidad de los resultados que son presenta.dos en 

este capítulo. La reducción de los datos de las observaciones de Arecibo se hizo con el 

paquete ANALYZ desarrollado en el observatorio para ta.! propósito. La reducción de 

las imágenes interferométrica.s obtenidas con el VLA fue realizada con el paquete AIPS 

(Astronomical Image Processing System) desarrollado por el Observatorio Nacional de 

Jita.dio Astronomía de los E. U. A. (NRAO). 

a) Obaervacione• con Arecibo 

Las transiciones 1665 y 1667 1\1Hz 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 líneas satélites (1612 y 1720 1\1Hz) se observaron en Septiembre y Octubre de 

ese mismo año. Para ésto se usó un colector lineal de 12 metros sensible a polarización 



€a.pít.ulo 8: 0bservaciones de OH en Flujos Moleculares 8 

"kcular izquierda y derecha, el cual está 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 lóbulo principal 

de Ja antena es de 2~9 con una eficiencia del haz de T] B = 0.43 (Kazés, Krosvisier y 

Aubry, 1977). La sensitividad para una fuente puntual fué de 6.8 y 5.8 K Jy-l para las 

polarizaciones derecha e izquierda respectivamente. El espectrómetro autocorrelador de 

1024 canales fue dividido en 4 bancos de 2.5 ~1Hz cada uno, obteniendo una resolución 

por canal de 1.76 km s- 1 y cubriendo un rango de - 440 km s- 1 por cada banco. 

Las 23 fuent.es con flujos moleculares previamente observadas en CO fueron 

seleccionadas del catálogo de Bally y Lada \ 1983). Veinte de estas fuentes están loca­

lizadas en dirección del anticentro galáctico lo cual minimiza la confusión con gas en 

la línea de visión. En estas fuentes se observaron las dos polarizaciones de las líneas 

1665 y 1667 1'1Hz simultáneamente. 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 tomó a una distancia del ON de aproximadamente 

Aa = +am40• en ascensión recta y a la misma declinación que el ON. De esta manera 

el ON y el OFF se realizan a través de la misn'a capa de atmósfera terrestre. Cada 

espectro es el resultado de (ON-OFF)/OFF. Se pudo comprobar que no hay gas de alta 

velocidad en la posición de Jos OFF's. 

Las tres fuentes del interior de la Galaxia tienen latitudes galáctica.s mayores 

de 3º (\b\ 2'. 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 contaminación del OFF con ga.s del plano 

galáctico. 

Con el propósito de investigar el campo de velocidades de Ja nube ambiente 

en HH7-ll, Ja emisión de las líneas 1665 y 1667 MHz fué estudiada con un ancho de 

banda de 0.31 MHz lo cual permite una resolución por canal de 0.22 km s- 1 . No se 

encontraron movimientos sistemáticos de la nube ambiente mayores que 0.5 km s- 1 . 

Las fuentes en las que se detectó absorción fuerte de alta velocidad en las dos 

líneas principales, fueron observadas también en las líneas satélites. El gas de alta 

velocidad en absorción sólo fue marginalrr1ente detectado en algunas fuent.es. Un gran 

problema que enfrentamos en las obserYaciones de las líneas satélites fue la fuerte 

interferencia debida a las transmisiones (1602-1615 !\1Hz) del sistema de satélites 
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soviéticos GLO:'.'<ASS. La interferencia estuvo presente durante el 80% del tiempo de 

observación. 

En la tabla 3.1 resumimos todos los resultados de las observaciones de Arecibo. 

En las columnas 2 a Ja 5 damos las coordenadas ecuatoriales y galácticas del centro 

del flujo {Bally y Lada, 1983). En la columna 6 se da. la distancia en kpc a Ja región 

de formación estelar. El ancho en velocidad reportado en CO {Bally y Lada 1983) y el 

ancho de la absorción de OH medida en la línea 1667 :!1.1Hz a -0.01 K de temperatura 

de antena son dadas en las columnas 7 y 8 respectivamente. La temperatura de antena 

integrada sobre todo el ancho en velocid«d 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 {:!1.1) indica que el valor es la suma de las integrales de la temperatura de 

antena sobre toda la región mapeada. La (S) es cuando se trata de Ja integral de un solo 

espectro {en general el de la posición central). El ruido rrns promedio, de Jos espectros 

sin suavizar de las líneas 1665 y 1667 :!l.1Hz esta dado en la columna 12. En 13 .enemos 

el cociente de la temperatura de antena integrada sobre el gas de alta velocidhd de Ja 

1667 sobre la 1665 1'·1Hz. En el ca.so de fuentes mapeadas este cociente se hace sobre 

la suma de las integrales de a1nbas líneas sobre todo el flujo. Dicho de otra manera, es 

el valor dado en la columna 11 dividido sobre el obtenido para la línea 1665 MHz. Las 

dimensiones angulares para las fuentes mapeada.s están dadas en 14. La (B) y la (M) 
indican si el flujo es bipolar o monopolar, respectivamente. En la colunllla 15 se da un 

límite superior al porcentaje de polarización circular de la absorción de alta velocidad. 

El flujo en mJy por haz de antena del continuo esta dado en la columna 16. A 18 cm 

sólo la. fuente S255 muestra un flujo considerable (1385 mJy) . 

Los resultados para las líneas satélites son mostrados en las columnas 17 a 20 . 

Sólo en dos de las 5 regiones observadas en estas líneas se pudo detectar marginalmente 

absorción de alta velocidad. Las posiciones donde se apuntó el telescopio fueron aquellas 

que presentaban la más intensa absorción en las líneas principales. 

b) Observacione& con el VLA (Very Large Array) 

En la t.&.bla. 3.2 presen.t.éUllos los par&...rnetros observacionales para las fuentes 

Ll551, ::-;'GC2071 y S255 estudiadá.S con el Radio Interferómetro "VLA. En los tres 
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casos las 27 antenas estaban colocadas en la configuración D, la cual a la frecuencia de 

1667 MHz nos da una resolución de - 5011 (para mapas con pesado natural). Todas 

las observaciones fueron hechas en el modo de línea espectral con ancho de banda de 

S.125 MHz y 64 canales de 48.8 kHz en cada polarización, lo que nos da una resolución 

en velocidad de 8.8 km s- 1 después de pesado de Hanning (en el caso de L1551 sólo 

se usa.ron 15 canales y se observó una polarización). El 75% central de todo el ancho 

de banda fué guardado en el canal del continuo. En todos los casos el espectrómetro 

fué centrado a O.O km s- 1 . Debido a la gran extensión espacial de L1551 (301) se 

decidió observar en dos campos diferentes, uno con centro de fase en el lóbulo noreste 

(cr = 04h28'""15 8 0; r5 = 17c6'0011
) y el ot~o con centro de fase en el lóbulo suroeste 

(a= 04h29'""00'0; ó = 18°05100"). El centro de fa,,e tn XGC2071 y S255 se tomó en el 

centro del flujo (Vea la Tabla 3 .2). 

Par~etroa 

Centro de Faae 
0(1950) 
6(1950) 
Calibrador de Fase 
Flujo Derivado 

Tabla 3.3 

Parámetros Observacionales para las Fuentes Ll551, 

NGC 2071 y 8255 observados con el VLA. 

Ll551 Ll551 NGC 2071 
14 de Nov. 1985 12 Enero 1986 28 de Agosto 1988 

04h 28'"' 15!0 04h 29'"' 00!0 os" 44"' so~o 
+17° 561 0011 isº os' oo" +00° 201 4011 

0428 + 205 0428 + 205 0529 + 075 
2.86 ± 0.01 Jy 2.85 ± 0.01 Jy 2.47 ± 0.02 Jy 

Calibrador de Amplitud SC2S6 SC286 SC48 
Flujo Adopta.do 18.56 ± 0.1 Jy lS.55 ± 0.1 Jy 14.1 ± 0.28 Jy 
Has sintetiza.do so"x so" so"x so" 56"x 5211 

3.3 Resultados Observacionales para cada Reglan Individual 

8255 
25 de Agosto 1988 

06" 09"' 59~0 
18º oo' 1s" 
0622 + 147 

2.18 ± 0.01 Jy 
SC48 

14.0 ± 0.20 Jy 
s•"x so" 

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

en las que se detect.6 OH en e.bsorción de alta velocidad. Para las fuentes que fueron 

observadas con ambos radiotelescopios (Arecibo y ,,-LA) los resultados serán discutidos 

simultáneamente. Se mapearon aquellas que presentaban una buena relación señal a 



... 

Capítulo S: Observaciones de OH en Flujos Moleculares 

ruido y que tenían extensiones significat.iva.mente mayores que 2.9 minutos de arco. 

a) NGC 1833 (HH7-ll) 

_.o\.l sur de la nebulosa de reflexión 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 emisión de la línea de H2 

v = 1 -+O S(l) la cual forma un "jet" bien colimado a través de la línea de objetos 

HH7-11. 

En la Figura 3.1 mostramos un mapa de la temperatura de antena integrada 

de la línea 1667 MHz en absorción de alta velocidad en HH7-11. Los lóbulos al rojo 

y azul del OH de alta velocidad quedan parcialmente sobrepuestos, similarmente a 

lo que ocurre en el CO, teniendo los máximos de absorción para los dos campos de 

velocidad desplazados uno del otro. A pesar de que nuestro mapa fue hecho con un 

haz de antena más 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 máximo de !a intensidad integrada sobre el campo de velocidades negativas está 

centrado aproximadamente sobre los objetos HH7-ll. 

Una comparación detallada muestra que el flujo molecular trazado por el OH se 

extiende a mayor distancia de la fuente central que el trazado por el de CO. Según Cohen 

y Schwartz (1980) la estrella SSV 13, ao(1950) = 3hz5=5s~1, 6(1950) = 31°0514511 , es la 

responsable de Ja excitación del flujo. El flujo de OH al azul se extiende varios minutos 

al suroeste hacia una. región de baja densidad columnar de la nube ambiente. En el 

panel de Ja derecha de la figura 3.1 mostrarnos un rnapa de la temperatura de antena 

pico de Ja emisión de Ja línea 1667 MHz proveniente de la nube ambiente. Esta emisión 

fué corregida extrapolando Ja absorción en los canales adyacentes. Sabemos que si Ja 

transición es ópticamente delgada 1 la emisión es proporcional a la densidad coluxnnar. 

El cociente entre las líneas 1667 /1665 - 1.6, sugiere que la transición e11 delgada . 

Una comparaci6n entre ambos paneles de la Figura 3.1 nos sugiere que la ex­

tensión del lóbulo azul en la dirección sureste de HH7-11 coincide con un gradiente 

decreciente de densidad columnar de 1a nuhe amhlente. En contraste, en la parte 

noreste del flujo Ja absorción cae rápidamente desde el punto de mayor absorción 
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0(1950) 03h25m VLSR(km5 1 ) 0(1950) 03h25m 

Fisura S.1. En el pe.nel e. le. izquierda se muestre. un mapa de absorción de alta velocidad de la linea 
1667 MHs integrada sobre el ancho en velocidad en HH7~11. Las unidades son K km .- 1 . L- líne­
entrecortada.s representan gas al rojo mientras que las continuas representan ga.s al azul. Loa cuadritoa 
nemro• repre.aenta.n la posición de objetos HH (Edward y Snell, 1988). El triángulo indica la posición de 
la fuente ex.citadora a:{l950) = osh2em.5s•, 6(1950) = 81°0514611 (Cohen y Schwa.rta 1980). Al centro ae 
muestran S espectros toma.dos en distintos puntos del flujo. En el pa.nel de la derecha presenta.moa un 
mapa del pico de temperatura de la línea 1665 MHz de la nube ambiente. Al comparar ainbos paneles 
vernoa que el ftujo azul se extiende en dirección de gradientes decrecientes de densidad colurnnar de la 
nube ambiente. (Tomada de Mira.bel et al. 1987 .) 

a (19501 

Figura S.2. En lineas entrecortadas se muestra el flujo de alta velocidad de OH en absorción en )a re&ión 
de L1551 hecho p~r Mirabel et al. (1985). Sobrepuesto a éste mostraJTios con líneas continuas un mapa 
de temperatura pico de la 1667 MHz. Vemos que tanto el flujo al rojo corno al azul se extiende en 
dirección de gradientea decrecientes de densidad columne.r de la nube ambiente. La dirección a gra.n 
~ac~a del c~~o magnético es indjcada por las lineas rectas (Vrba, Strorn y Strom, 1976). Lae cruces 
indtca.n la pos1c1ón donde se coloc6 el centro del haz de antena. El triángulo seña.la la posición de Ll551 
IRSS, fuente excitadora de este flujo. (Tomada de Mirabel et al. 1987.) 
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&1 rojo hasta desaparecer en una distancia menor a un haz de antena. Pr.ecisarnente en 

esa zona se observa un incremento rápido en la densidad columnar de la nube. 

Para investigar la posibilidad de que el movimiento supersónico observado en 

OH no es debido a movimientos sistemáticos de la nube ambiente se observa.ron 8 posi­

ciones a lo largo del eje mayor del ftujo con una resolución espectral de 0.22 km s- 1 . No 

se encontraron corrimientos en el pico de la emisióTl. mayores a 0.5 km s·-l. 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 amoníaco en otras regiones con flujos moleculares que la nube ambiente densa 

no es acelerada de manera notable por el fiujo. 

Un espectro de las líne&.S 1612 y 1720 MHz tomado en la posición central del 

fii..ijo no muestra absorción de alta velocidad 1ná.s allá de 3o. 

b) L1551 

i) Resultados de Arecibo 

En la nube oscura de Ll551 se encuentra el arquetipo y el más estudiado de 

todos los fiujos moleculares. A pesar de un sinnúmero de investigaciones, aún no queda 

claro cual es el mecanismo responsable de la colimación del flujo bipolar. Lo• mapaa 

de radiocontinuo de Bieging y Cohen (1985) y Rodríguez et al. (1986) sugieren que la. 

colimación es producida en un entorno de O!'l(= 20 AU; tomando 160 pe de distancia) 

de la fuente central. Strom et al. (1985) hacen un estudio en IR y concluyen que 

alrededor de Ll551 IRS5 existe una estructura en forma de disco de un&B 400 UA de 

diámetro, más o menos perpendicular al eje mayor del ftujo bipolar. Kaifu et al. (1984) 

reportan un toroide de OS alrededor de IRS5 de unos 2' (0.1 pe) de diámetro el cual 

puede ser el responsable de la colimación del ftujo a esa escala. 

Nuestro estudio del OH de alta velocidad en Ll551 fue motivado principalmente 

por los resultados de 1'1irabel 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 1'lira.bel y colaboradores 

en Arecibo hicimos un estudio de la emisión de la nube ambiente con el propósito de 

investigar la posible existencia de alguna relación entre la geometría del flujo con la 
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densidad colurnnar de la nube ambiente. 

En Ja Figura 3.2 presentamos el mapa de OH de alta velocidad hecho en Ál'ecibo 

(Mirabel et al. 1985) y sobrepuesto a éste, los contornos de temperatura pico de antena 

corregida por la absorción para la línea 1667 J\1Hz. Estos contornos de tempera.tura 

son muy similares a la distribución de Ja absorción de H2CO a 6 cm (Sadqvist y Bernes 

1980), la cual fue medida con un haz de antena igual al de Arecibo. Vernos que para 

escalas mayores a 0.1 pe el flujo de alta velocidad (tanto en OH como en CO) es 

colimado en dirección de gradientes decrecientes de densidad colum.na.r de la nube 

ambiente. Es interesante ver también en esta figura que el eje mayor del fiujo molecular 

coincide dentro de un ángulo de aproximadamente 30° con la dirección del vector de 

polarización lineal de la luz de e"trellas de fondo (Vrba. Strom y Strom, 1976). O sea, 

la alineación del flujo molecular coincide dentro del ángulo señalado con la dirección 

del campo magnético. 

En las líneas satélites tomamos un espectro en la dirección del máximo de 

absorción de 1667 MHz en el lóbulo azul (<>(1950) = 04h28""01~2, 6(1950) = 17°5411011
). 

Se detectó OH de alta. velocidad en ambas líneas (1612 y 1720 MHz) pero no mucho 

más intenso que a 3o- del espectro (vea Tabla 3.1). Tomando el cociente de la absorción 

en las líneas satélites y las líneas principales en la mencionada posición encontramos, 

después de considerar las incertidumbres en las medidas, que éstas tienen una relación 

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 ópticamente delgadas 

y comparten la misma temperatura de excitación. 

ii) Resultados del VLA 

a} Resultadoa del Continuo en L1551 

En Ja Figura 3.3 presentamos Jos mapas hechos con el canal del continuo de loa 

dos campos observados en Ll551. Un total de 17 fuentes de continuo fueron detectadas 

en ambos campos. En la Tabla 3.3 damos los parámetros de estas fuente• con el fiujo ya 

corregido por la respuesta del haz primario de la antena del VLA. La fuente número 8 

está asociada con IRS5, résponsable de la excitación del flujo bipolar en Ll551. El flujo 

obtenido en esta fuente a 18 cm es 4± 1 mJy, el cual es consistente con el reportado a 
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a (1950} a(l950) 

Fisura S.S. En los paneles izquierdo y derecho presentamos Jos mapas del continuo en .18 cm de loa 
CaJTlpos noroeste y sureste respecth-a.mente en la región de Ll551 . La.a zona.a brillantes numeradae 
repreaenta.n las Fuentes de continuo detectadas. La número 8 corresponde a IRS-51 responsable de la 
excitación del ffujo bipo1a.r-. (Tomada de Rodríguez et al. 1989.J 

'º t 
Ll551 lRS 5 

I I 

Figur.a 8.4. Espectro de Ll551 IRS-5 entre 1.4 y 14.9 GHz. Este espectro plano es consistente con Ja 
etni.si6n libre-libre de un pJc.sma óptica.mente delgado. (Tornada de Rodríguez et al. 1989.) 
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Tabla 3.S 

Fuentes de Continuo a 18 cm en la Región de L1551 

Fuente a:(1950) 6(1950) Flujo a 18 cm (:m.Jy) 

1 04h 27"' 34~ 17° 491 5111 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 

6 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 

9 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 

18 04 29 32.4 17 55 00 6 
17 04 29 35.4 18 07 39 41 

8 y 20 cm por Snell et al. (1985) y Snell y Bally (1986). En la figura 3.4 se muestra 

el espectro de Ll551 IRS-5 entre 1.4 - 14.9 GHz, cuya forma plana es característica de 

la emisión de un plasma ópticamente delgado. El fiujo en 14.9 GHz se estimó de loa 

resultados de Rodríguez et al. (1986). 

Se puede argumentar que las 16 fuentes restantes que aparecen en la. figura 3.3 

son fuentes de fondo. Según Condon (1984) y argumentaciones de Rodríguez et al. 

(1989c), a 1.7 GHz el número esperado de fuentes de radio de fondo por minuto de 

arco cuadrado con fiujo igual o mayor a So (rnJy) es, 



~{1oulo 8: Observaciones de OH en Flujos Moleculares 18 

(N) = 0.028S0 º·7 (arcmin)- 2 . (3.1) 

El área total en ambos canipos en Ll551 es - 1.1 x 108 a.rcmin 2 • Si tomamos 

$ 0 = 3 ± 1 mJy, en todo el campo debemos de esperar 14 ± 5 fuentes de radio con flujo 

mayor a 3 mJy. Esto quiere decir que el número de fuentes de campo que aparecen son 

del orden de lo esperado. 

En la posición de la absorción del OH de alta velocidad no se detectaron fuentes 

de continuo. Esto nos permite concluir, que la absorción se produce contra el fondo 

cósmico (Tbg = 2.7 K) mas una pequeña contribución (- 1 K) de la galaxia. Lo que 

quiere decir que 1a temperatura de excitación de 1a 1667 l\1Hz es en extremo baja, 

T., S 3.8 K. 

b} Resultados de línea en L1551 

En la Figura 3.5 mostramos un mapa de la absorción de alta velocidad de la 

línea 1667 MHz . Este mapa de línea se obtiene de restar del mapa de línea más 

continuo, el mapa de continuo. Este último está formado por el promedio de 8 canales 

libres de emisión o absorción de línea. En el lóbulo azul se detectó absorción a 6 km s- 1 

y el lóbulo al rojo a 14.8 km s- 1 . En ambos casos la absorción es bastante débil pero 

el hecho que aparezca sobre los máximos de absorción del mapa de Arecibo nos da 
confianza de que es real. La bipolaridad espacial en el campo de velocidades confirma 

los resultados de Arecibo. 

Uno de los resultados más interesantes es la distribución del OH con respecto 

al CO. En la Figura 3.6 sobreponemos 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 más distancia de la fuente 

central que el CO. 1\1irabel y colaboradores habían llegado a la. misma conclusión con 

los resultados de Arecibo. Por otro lado el OH es detectado en las partes más distantes 

del flujo molecular y su distribución no es simétrica con respecto a. los lóbulos de CO. 

La absorción en el lóbulo azul está corrida un tanto hacia el este con relación al CO 

mientras que la absorción en el lóbulo rojo está corrida al oeste del lóbulo de CO. Es 

interesante notar que la absorción de OH en L1551 (Figura 3.6) coincide espacialmente 

con grupos de objetos HH recientemente descubiertos por Rodríguez et al. {1989b) Y 
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FiKur& 8.5. Mapas de contorno de la absorción del OH de alta velocidad en los carnpoa noroeste (panel 
de aririba) y sureste (panel de abajo) en la región de Ll551 . Los contornos son -•.S, 4.01 -1.5, -S.O, -2.5, 
-2.0 1 9.5 1 S.0 1 S.5, 4'.0 y 4'.5 mJy por ha:r.. La cruz indica la posición de IRS-5. El taniaño del has .e 
indica en la esquina superior derecha. (Tomada de Rodríguez et al. 1989.) 
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Fi11ura 8.6. OH de alta velocidad sobrepuesto aJ mapa. de CO de alta velocidad (Snel1 y Schloerb, 1985) en 
la regi6n de Ll551. Los puntos negros numerados representan la posición de objeto• HH recientemente 
descubiertos (vea el texto). Interesantemente los objetos HH se ven preferentemente en 1- re•ion• 
donde ae observa absorci6n de OH de a]ta ve]ocidad. (Tomada de Ruiz et al. 1991.) 
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Graham y Heyer (1990), lo que sugiere una correlación espacial entre la absorción de 

OH y las zonas chocadas en Ll551 (este punto se discutirá más adelante). 

Estos resultados se pueden interpretar en el contexto de los resultados de CO, 

los cuales muestran evidencia de una cavidad vacía (Snell y Schloerb, 1985; Uchida et 

al., 1987; !\foriarty y Schieven, 1987). Además varios modelos (Cantó y Rodríguez, 

1980; Barral y Cantó, 1982) proponen cavidades ovoidales por las cuales fiuye el aa.s de 

alta velocidad. Estos modelos están de acuerdo con los mencionados resultados de CO. 

Según Rodríguez et al. (1986) a escalas de l" alrededor de la fuente central el fiujo es 

colimado en dirección este-oeste. No obstante, a mayor distancia el fiujo es recolimado 

y su direcciéin es !a C:"'..le ~e ob~e:-va en CO. Si seguimos este razonamiento podemos decir 

que la é:l.::iin-J.t:tría t:::n !a Cl.Lsorciún de OH be ¡....ut:U.e ÜtLt::r ta. t::f<::ctos de la recolima.ción a gran 

escala del flujo molecular. Debemos de esperar que se produzca una interacción más 

fuerte en la pared este del lóbulo al azul, mientras que la misma situación se debe dar 

en la pared oeste del lóbulo al rojo. Evidencia de tal interacción fuerte en las paredes 

de los lóbulos es la posición espacial de los objetos HH recientemente descubiertos 

con relación a los lóbulos del CO. En el próximo capítulo veremos que la absorción 

asimétrica del OH en Ll551 es posiblemente debida a una fuerte interacción del aas de 

alta velocidad y la nube ambiente. 

e) NGC 307'l. 

i) Resultados de A.recibo 

NGC 2071 es una nebulosa brillante en la posición noreste del complejo molecu­

lar de Orión y está asociada con el cúmulo de estrellas OB 1 Orionis. En esta reaión 

fué descubierto en CO un fiujo molecular de alta velocidad por Lichten {1982) y Bally 

(1986), además de otras moléculas. Bally (1982) y Torrelles et al. (1983) encontraron en 

CS y NHs unas estructuras elongadas perpendiculares al flujo molecular, las que con­

sideran responsables de la colimación del flujo a mediana escala. Lane y Bally (1986) 

y más recientemente Garden, Russell y Burton (1990) reportaron emisión de H2 de la 

línea v = l --> O S(l) la cual forma un "jet" bien colimado cuyo campo de velocidad 

coincide aproximadamente con el reportado en ca pero que no sigue exactamente el 

fiujo, si no más bien está loc"lizado en los bordes al suroeste del flujo molecular (Fig. 

3.lOa). 
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En la Figura 3. 7 mostramos un mapa de la temperatura de antena integrada 

para la absorción en la línea 1667 !\1Hz del OH de alta velocidad. Es bastante obvio 

que un haz de 2'.9 como el de Arecibo no es apropiado para mapear el flujo molecular, 

no obstante se pudo comprobar la geometría bipolar trazada por el CO (Snell et al. 

1984). El cociente de la absorción de alta velocidad de las líneas 1667 y 1665 MHz 

es consistente con transiciones ópticamente delgadas y con Ja misma temperatura de 

excitación (vea la Tabla 3.1). 

En esa misma región Pankonin, \\"innberg y Booth (1977) reportaron un má.ser 

(OH 205.1-14.1) en la línea 1667 !\1Hz altamente polarizado el cual tiene variaciones en 

el flujo del orden de Janskys en períodos de meses. En la época de nuestras observa­

ciones era indetectable. 

Otro resuJtado interesante es que mientras Ja emisión de Ja línea 1667 MHz se 

observa en todas las posiciones observadas en !'\GC2071, la 1665 1\1Hz sólo se observa 

en absorción o bien con una intensidad en la e1nisión menor al 30% con relación a la 

1667 MHz. No se observa polarización de más de un 25% en la línea 1667 MHz. 

Las líneas 1612 y 1720 MHz fueron observadas en las posiciones de mayor 

absorción del flujo de la línea 1667 MHz (vea Fig. 3.7). La absorción de alta velocidad 

detectada en la 1720 MHz es de sólo el 13% del nivel de absorción de la 1667 MHz en 

el .mismo punto. 
NGC 2071 OH 

'" 
-- V<<t ~.3 lm i~ 

---- V>'f 10.!i 11= f' 

,,. 
Y¡_SA ( ilrr. 5.

01
1 

.•. 

------
•o' 'º' 

Q(/950) YLsAfilmS'J 

Figura 3.7. Absorción en Ja línea 1667 1'.1Hz integrada sobre todo el ancho en velocidad en NGC 2071. 
Las unjdades son K km s- 1 . El triángulo indica la posici6n de la fuente in&arroja, Ck(l950) = 0511.«'"'SO•, 
6(1.960) = 00°2014211 • A la derecha se muestran dos espectros de la Unea 1667 MHz tomados donde indica 
Ja flecha. (Tomada de Mirabel e.t al. 1987.) 
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Tabla 8.4 

Fuentes de Contínuo a 18 cm en Ja Región de NGC 2071 

Fuente a:(l950)" 6 (1950)" Densidad de Flujo (zn.Jy)" 

1 05 43 19.3 00 24 20 6.2 

2 05 43 27.3 00 13 20 72.5 

3 05 43 56.7 00 30 ºº 4.9 
4 05 44 03.3 00 00 -20 16.5 
5 05 44 10.0 00 00 30 24.8 i 
6 05 44 11.3 00 04 40 91.5 ¡ 

1 
7 05 44 15.3 00 26 ºº 2.1 t 8 05 44 30.7 00 20 40 16.1 

f 9 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 1 
13 05 44 57.3 00 41 30 16.2 1 
14 05 44 57.3 00 25 40 11.3 ¡ 
15 05 45 04.7 00 25 20 11.7 ! 

t 

16 05 45 09.3 ºº 23 40 3.3 t 
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 ºº 26 30 24.9 

.. "El error en la posición es de ._. 5 11 .. 
"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 

razón de intensidades de la absorción de la 1720 l\1Hz y las líneas principales son 

consistentes con transiciones ópticamente delgadas e igual temperatura de excitación. 
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ii) Resultados del VLA 

o.) Resultados del Contínuo en N2071 

En la Figura 3.8 presentamos el mapa con pesado natural y limpio del continuo 

de ?\GC 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- 1 ). No esperamos que haya línea en estos 

canales. Se detectaron 19 fuentes de continuo sobre el nivel de 5a el cual fue de 1 

=Jy para el cent.ro del campo. La posición y el flujo pico de estas fuentes son dados 

en la Tabla 3.4. Para saber que número de fuentes de continuo del campo debemos 

espera.r seguimos el mismo procedimiento que en Ll551. Para un área efef:"tiva de 

800 arcmin2 y So= 1 mJy, la ecuación (3.1} nos da un número de fuentes de campo 

(N) = 23 ± 5. Con esa eséimación podernos concluir que la mayoría de las 19 fuentes 

son de fondo. Sin embargo notamos que la fuente 8 está en el centro del flujo bipolar. 

La misma está posiblemente asociada con el cúmulo estelar que existe en esa posición. 

Esta fuente de radio continuo fué estudiada en detalle por Snell y Ba.lly (1986), quienes 

encuentran que la misma está constituida por varias subcomponentes y que su espectro 

va.ría suavemente con la frecuencia teniendo a= 0.2 (S ex vª). El flujo total a 18 cm 

ea 16.1 xn.Jy, el cual coincide bien con la interpolación a partir de los flujos medidos por 

Snell y Bally (1986) a 20 y 6 cm. 

A excepción de las fuentes centrales, no se detectaron fuentes de radio continuo 

en los lóbulos de OH de alta velocidad en NGC 2071. Esto nos lleva a concluir, al igual 

que en L1551, que la absorción del OH se está produciendo contra el fondo cósmico 

(T&g = 2. 7 K) más una. pequeña contribución del plano galáctico. 

b) Resultados de Línea en NGC2071 

En NGC 2071 se encontró absorción de alta velocidad entre -17.6 y 26.4 kxn s- 1 

(vea figura 3.9). Además, el canal a 8.8 km s- 1 muestra emisión y absorción coxnpleja 

probablemente origina.da en la nube ambiente la cual tiene VLsR = 9 km s- 1 (Mirabel, 

Rodríguez y Ruiz, 1989). La absorción de OH corrida al azul es evidente en los mapas 

de canales a -17.6, -8.8 y O.O km s- 1 (Fig. 3.9), mientras que la absorción al rojo 

aparece en los canales a 17 .6 y 24.4 krn s- 1 . La morfología del flujo de alta velocidad 

en OH es similar a la vista en CO (Snell et al. 1984) y a la vista en H2 (Lane y Bally 
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Fi.ura 8.8. Ma.pa del continuo a 18 cm de la región NGC 2071. El Bujo pico = 28.5 mJy/h-. Loe 
contorno• en est.a figura son: 2.85 rnJ11/haz x (-1.0,-0.7,-0.5,0.5,0.7 1 1.0,2.0 1 S.0 1 5.0,7.0 1' 9.0). El 
tamaño del has a potencia media es de 5411 x 50" y se muestra en el recuadro. (Tornada de Ruis et al. 
1991.) 
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1986). Una comparación más detallada nos indica que el OH de alta. velocidad correla­

ciona i:nejor con el H2 que con el CO. Previamente (Lane y Bally, 1986; Burton, Geballe 

y Bra.nd, 1989; y Garden, Russell y Burton, 1990) habían advertido que la. i:norfología 

del CO y el H2 exhibían notables diferencias. En la figura 3.10 superponei:nos los ftujos 

de CO (Snell et al. 1984) y H2 (Garden, Russell y Burton, 1990; Figura 8) mientra.s que 

en la Figura. 3.10 superponemos el mismo flujo de H2 con el de OH. Al comparar el H2 

y el CO vemos que en el lóbulo suroeste (rojo) los máximos de emisión no coinciden. 

La emisión de H2 aparece mucho más lejos de la fuente central que los máximos de 

CO. Cuando comparan>os la emisión del H2 con la absorción de OH parece haber una 

mejor correlación en especial en lo que concierne a los máximos de este último. En este 

lóbulo ambos máximos coinciden obserYándose a gran distancia de la fuente central. 

Otra cosa que nos llama la atención es que el flujo en las tres moléculas (H2, CO y OH) 

es curvo a. lo largo del eje principal lo que sugiere que el ftujo parece estar siendo reco­

limado a gran escala. En el lóbulo rojo, justo donde se ve más acentuada la curvatura 

en CO es donde aparecen los máxirnos de H2 y OH a su vez corridos hacia la pa.red 

sureste de los lóbulos del CO. Todo este panorama nos está sugiriendo dos resulta.dos. 

El primero, es la correlación espacial entre los máximos de H2 y OH que nos perznite 

vincular la. absorción de OH con regiones calientes o choca.das del flujo molecular. Esta 

situación es análoga. a Ll551 donde en las zonas de fuerte interacción debida. a la posible 

recolima.ción se observan varios objetos HH coincidiendo con los máximos de absorción 

del OH. El segundo resulta.do es que si es cierto que el flujo está. siendo recolimado en 

la dirección noreste en ambos lóbulos, la interacción del viento con la nube ambiente 

debe ser más acentuada en las paredes al sureste de ambos lóbulos, misma que se puede 

traducir en una mayor emisión de H2, lo cual es justo lo que observa.mas. El hecho 

de que el eje principal del "jet" de H2 vaya a través de los bordes surestes de axn.bos 

lóbulol!I del CO confirma que en esa zona se produce una fuerte interacción entre el aa.e 
de alta velocidad y la nube ambiente. Creemos que es necesario un estudio detalla.do 

de la nube ambiente para ver que relación guarda con la forma del flujo. 

Si es correcta la interpretación pa.ra NGC2071, podemos esperar emisión de H2 

en las regiones de máximos de absorción de OH y en los objetos HH en Ll551. 
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ci) IB355-Ic2162 

i) Resultados de Arecibo 

Cerca del anticentro galáctico existe un complejo de nubes interestelares do­

minado por tres grandes regiones HII: 8255, S257 y S254. Entre S255 y S257 existe 

una pequeña región HU de forma cometaria. En esta región Evans, Bla.ir y Beckwith 

(1977) encuentran que existe al menos una fuente en el cercano infrarrojo, S255 IRSl, 

que coincide con el pico de la emisión molecular. Bally y Lada (1983) detectaron un 

ftujo molecular en CO cuya fuente de excitación parece ser 8255 IRSl. 

En la Figura 3.11 mostramos un mapa del continuo en 18 cm de 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 líneas 1665 y 1667 

MHz tomados en el centro del mapa de continuo (<>(1950) = 06h09""59~0; 6(1950) = 
18°0011511). El ancho total de la absorción se extiende sobre 150 km s- 1 . Si observamos 

cuidadosa.mente los espectros de ambas líneas nos damos cuenta que hay diferencia.a 

en la forma y ancho de la absorción. Esta situación se debe principalmente a que el 

continuo intenso de esta fuente (vea Tabla 3.1) hace que tengamos malas líneas de base 

lo que dificulta un buen ajust.e del cero en el espectro. 

El cociente de intensidades de absorción entre las líneas principales (- 1) es 

característico de transiciones ópticamente 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 8255 

En la Figura 3.12 presentamos un mapa del continuo en 18 cm de la región de 

S255 hecho de igual manera que el de NGC2071, en el cual se aprecian claramente la.s 

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 8nell y Bally (1986) en 20 cm. En la Tabla 

3.5 damos las posiciones, el flujo integrado y la identificación de las fuentes detectadas. 

El flujo molecular coincide con la fue:c:te de nombre G192.58-0.04. 
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(Tornada de Mirabel et al. 1987.) 
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FiBura S.12. Mapa de continuo en 18 cm en dirección de la región 8255. En la figura se marcan otr­
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km s- 1 • (Tome.da de Ru~ et al. 1991.) 
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Tabla 3.5 
Fuentes de Radio Continuo en 18 cm en la Región de 8255 

Fuente <>(1950) 4 8(19504 Densidad de Flujo Identificación 
(mJy)b 

1 06 08 46.9 17 51 34 250 
2 06 09 22 s 17 59 55 1200 S25<& 
3 06 09 40.8 17 57 45 230 S256 

• 06 09 50.6 18 00 05 830 S257 
5 06 09 58.3 18 01 15 23 Gl92.58-0.0.& 
6 06 10 03.2 18 10 35 27 
7 06 10 08.1 17 59 25 1900 S255 
11 Error en la posición - 6 11 

bDensidad de fiujo integrado corregido por el haz prima..rio 

b} Resultados de linea en 81355 

En S255 se detectó absorción con estructura bastante compleja en los cana.les 

que corresponden a O.O y 8.8 km s- 1 (vea Figura 3.13) debida probablemente a la nube 

ambiente la cual tiene emisión significativa de 5 a 10 km s- 1 (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 así tener una mejor relación señal-ruido ae 

detectó una débil pero clara absorción 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.<&, -35.2, 

-44.0 y -52.8 km s- 1 . Esta absorción de alta velocidad no está resuelta espacialmente 

y a.parece proyectada sobre la fuente de continuo Gl92.58-0.04. A diferencia. de Ll551 

y NGC 2071, en este caso la absorción se debe a que el OH está proyectado contra. 

una fuente de radio continuo relativamente fuerte lo que implica que la temperatura 

de excitación de la. línea 1667 MHz no es necesariamente tan baja como en lo• otra.s 

fuentes estudiadas. Snell y Bally (1986) determinan un límite superior al tamaño de 

Gl92.5-0.04, B. ::; 3 11 • Usando este tamaño y el flujo a 18 cm de 23 m.Jy (Tabla 3.5) 

podemos estilnar un límite inferior a la temperatura de brillo, 

(3.2) 
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donde S., es el flujo y 98 es el tamaño angular de la fuente en radianes. Los demás 

símbolos tienen la connotación usual. De la ecuación (3.2) tenemos que Tb ~ 1600 K. 

Heyer et al. (1989) reportaron un flujo de alta velocidad en CO al rojo centrado 

en G192.58-0.04 y con una débil componente al azul, corrida 1 1 al sur de esta misma 

fuente. Actualmente no está claro porqué en la posición de Gl92.58-0.04 el flujo en CO 

811 mucho más intenso al rojo mientras que el fiujo en OH es más intenso al azul. En 

principio podernos esperar una mayor intensidad del flujo en OH al azul dado que el 

gas que viene hacia el observador está proyectado contra la fuent.e de continuo y puede 

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

•) LTas 

L723 es una nube oscura la cual hasta hace poco no había 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 znapa de la emisión de alta velocidad de 12co 
J = 1 --+ l con resolución de 20" en el que aparece el flujo en L723 con una geometría 

cuadrupolar. No obstante las 1nuchas interpretaciones que se pueden hacer al respecto 

Avery y colaboradores muestran evidencia que los supuestos cuatro flujos (dos al rojo 

y dos al azul) parecen ser las orillas o paredes de dos cavidades semicirculares vacías 

creadas por la acción del viento de la fuente infrarroja que se encuentra justo en medio 

de ambas. 

En la figura 3.14 presentamos un mapa de la absorción de la línea 1667 MHz 

en L723 hecho con el radiotelescopio de Arecibo. Este mapa muestra dos lóbulos de 

absorción de OH de alta velocidad a.l azul y al rojo con buena coincidencia geométrica. 

con el flujo en CO (Goldsmith et al. 1984). La simetría del OH de alta velocidad sua;iere 

que la responsable de excitación 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 V\'hite (1990, figura 4) donde aparecen las dos presuntas cavidades 

hechas por el flujo. -"'-este mapa le sobreponemos una línea que representa la dirección 

del eje mayor de los máximos de absorción del OH en L723. Corno 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 Ll551 y NGC2071, tenemos de nueva 
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Figura S.14. Absorci6n de OH integrada sobre todo el ancho en velocidad en L72S. El triángulo a.l 
centro indica la posición de la fuenLe infrarroja 0(1950) = 19h15n'l42• 1 6(105) = 14°061 4'9". {Goldsmith 
~tal. 1984). Los contornos están en unidades de K km s- 1 . A la derecha se muestran dos espectros de 
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Figura S.15. j\.ofapa de CO de la región de L72S (Avery, Hayashi y White, 1990). Lo• 2 punto• ne9roe 
re.presentan la posición de las 2 fuentes de radio reportadas por Angla.da et al. {1991).Las cruces indican 
el error de la fuente infrarroja. La. línea diagonal enLrecortada indica la dirección del eje principal de loa 
máxhnoa de absorción del OH de alta velocidad. 
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cuenta el máximo de absorción asociado a una zona de interacción. 

Recientemente Anglada et al. (1991) reportaron una doble radiofuente en la 

posición central de L723 (vea Figura 3.15). Estos autores argumentan que a=bas 

radiofuentes son las responsables de la excitación del par de flujos bipolares en L723. 

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

bipolares independientes. 

Desafortunadamente, la intensidad de emisión de la línea 1667 MHz no pre­

sentaba. una relación señal-ruido suficientemente buena. para poder hacer un estudio 

de densidad columnar de Ja nube ambiente y su relación con el flujo molecular. Sin 

embargo creemos que con un esti.._1dlo lnterferornétrico de la absorcl6n de OH con el 

'rLA podríamos tC:IJ.tr infori: ... o.ción de b.lta resolución, cuando menos de las regiones de 

máxima absorción, para ayudar a dilucidar lo que sucede con esta fuente. 

f) caL Yti1 

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 dirección de estlL 

fuente un espectro de CO con alas de emisión extremadamente anchas que se extendían 

de velocidades de -6 km s- 1 hasta 35 km s- 1 . Los mismos autores muestran que 1& 

extensión espacial del gas de alta velocidad no sobrepasa los 2 1 • 

Nosotros hicimos observaciones en tres posiciones espaciadas 3 1 alrededor de 

1& posición central (vea. Tabla. 3.1) y confirmamos que el gas de a.lt& velocidad está 

confinado a una región menor que el haz de Arecibo. En la Figura 3.16 mostramos el 

espectro de la línea 1667 1'1Hz en la posición de CRL 961. En ambas lineas principales 

se detectó absorción de alta velocidad corrida al rojo solamente. 

El ancho en velocidad de la absorción coincide con el ancho en CO. Ca.be sefiala.r 

que la. emisión de alta velocidad al azul del CO es varias veces más débil que la emisión 

al rojo. Esto justifica que no hayamos podido detectar OH de alta. velocidad al azul. 

Como vemos, la sefial a ruido de la línea 1667 MHz (Fig. 3.16) no nos permite ver nada 

que sea varias veces más débil que la absorción que se observa al rojo. 

Por último queremos señalar que la intensidad de emisión de la. línea 1667 MHz 

es dos veces mayor que en la línea 1665 :!v1:Hz. Esta situación prevalece en casi todas 

las posiciones que fueron observadas en CRL 961. 
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a) NGC ~264 

NGC 2264 está asociado a un cún1ulo joven de estrellas. Cerca del centro del 

cúmulo hay dos grupos de objetos HH (Cohen y Schwartz 1979). Bally y Lada (1983) 

reportaron un flujo de alta Yelocidad de CO con muy bajo nivel de intensidad y de 

ancho total ~V = 42 km s- 1 . 

En Ja Figura 3.16 mostramos el especro de la línea 1667 MHz tomado en 

NGC 2264. Se detectó absorción de alta velocidad al rojo con un ancho del orden 

de 20 km s- 1 . En la 1665 l\1Hz se encontró absorción también al rojo pero de mayor 

intensidad. El flujo monopolar al rojo en OH confirma Jos dos resultados de Lada 

(1985) en los que presenta un n¡apa en CO de alta velocidad solamente al rojo. La 

emisión de la línea 1665 l\1Hz es del orden de 3 veces más intensa que la de 1667 MHz 

lo que es indicativo de emisión estimulada (maser). 

h) Serpen• 

En la región de Sharpless 68 (Serpens), Bally y Lada (1983) reportaron un 

flujo molecular de alta velocid1'.d 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 envió a Arecibo. Utilizando 

este mapa observamos 6 posiciones en las cuales se detectó absorción de OH de alta 
velocidad al rojo y al azul de muy baja intensidad. Debido a lo débil de la señal no 

se pudo mapear completamente la zona de Serpens por lo que solamente mostramos el 

espectro central de la línea 1667 l\1Hz (vea Fig. 3.16). El ancho total de la absorción 

es de unos 28 km s- 1 . La razón de la absorción de las líneas principales es consistente 

con transiciones ópticamente delgadas (1067 l\1Hz/1665 MHz = 1.8). 

Al igual que en KGC 2071, el cociente de emisión de las líneas principales guarda 

una relación anómala (1667 l\1Hz/1665 MHz;::: 2). La polarización circular en la emisión 

de la línea 1667 ll.1Hz en la posición c:.(1950) = 18h27171 25~0; 6(1950) = 0°1214011 es de 

un 73% a la izquierda. 
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i) BSS5 

B335 es un glóbulo aislado con núcleo opaco de 3 1 x 5 1 de extensión. Un fiuja 

molecular en CO de dimensiones 151 x 15' fue reportado por Frerking y Langer (1982). 

Galdsmith et al. (1984) hicieron un nuevo mapa de CO en el que los lóbulos 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 detectó absorción 

de alta velocidad en ainbas iínehS principales de n>uy baja intensidad. En la Figura 

3.16 presentarnos el espectro de la línea 1GG7 !\1Hz en dirección del lóbulo rojo de B335. 

No se encontró emisión en ninguno de los puntos observados. Lo débil de la señal 

hnposibilita hacer un mapa de todo el flujo de OH. El ancho total de la absorción ea 

30 km s- 1 , el cual coincide bien con el reportado en CO (ver Tabla 3.1). 

3.4 DlscuslOn 

Son varios los aspectos que se pueden mencionar con relación a la evidencia 

observacional presentada de la absorción de OH en flujos moleculares. No obstante, en 

esta sección nos circunscribiremos a la discusión de dos preguntas: 1) ¿es posible que 

la absorción de OH se de contra un fondo con temperatura de radiación entre 3.8 y 5 

K ? y 2) ?'existe algún vínculo entre la absorción de OH y las regiones chocadas del 

flujo :molecular? 

La primera de estas preguntas la podemos contestar estudiando en detalle la 

emisión de continuo. Para L1551 y NGC 2071 los mapas del VLA dejan ver claramente 

que no existen fuentes de continuo en la posición de la absorción de alta velocidad. Para 

laa demás 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). Según estos autores la temperatura de brillo del fondo en dirección de la 

mayoría de las fuentes observadas está entre 3.6 y 5.0 K. Estas temperaturas de brillo 

esperamos que sean una cornbinación del fondo cósmico (Tbg ""2.7 K) y una pequeña 

contribución de la emisión sincrotrÓ1'ÍCa del disco galáctico (Tgal "" 1 K). El hecho de 

que el OH se vea en absorción quiere decir que la temperatura de excitación Tz es, 
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(3.2) 

Mirabel et al. (1985) van un poco más lejos y concluyen, a partir de argumentos 

de excitación y una serie de suposiciones acerca del OH en el caso de L1551, que la 

tempera.tura de excitación en las líneas principales (T,. - 0.6 K) es mucho menor que 

la del fondo cósmico. Este resultado es bastante interesante porque implica algún 

Dleca.nismo de excitación anómala en las líneas del estado base del OH. A continuación 

V&l'llos a aplicar el mismo razonamiento de Mirabel y colaboradores para el caso de 

HH7-11, NGC2071 y L723. 

De la Tabla 3.1 Yen1os que, c::xcevto p<ira S::!55, el cvciente de la absorción de las 

líneas principales sugiere que las tran~iciones son ópticamente delgadas y que tienen la 

m.isma T.z. Esto nos perrnite escribir la temperatura de antena, TL (en la aproximación 

de Reyleigh-Jeans) en la forma, 

(3.3) 

donde T/B es la eficiencia del haz de antena (para Arecibo es del orden de 0.43), T(O) = 
Tbg + T 11 ,.¡ = temperatura de la radiación del fondo y Ti la profundidad óptica al centro 

de la línea de la transición de interés. La densidad columnar de moléculas que absorben 

radiación contra el fondo en cm- 2 es (Goss 1968; Crutcher 1977), 

(3.4) 

donde el subíndice i = 1, 2, 3, 4 denota las líneas 1612, 1665, 1667 y 1720 MHz respec­

tivamente, .ó. Vi es el ancho en km s- 1 de cada una de las 4 líneas del estado base, y Q, 
es una. constante igual a {22.2, 4.3, 2.4, 20.8) x 1014 para i = 1, 2, 3 y 4. Si sustituimo• 

la. ecuación (3.3) en la {3.4) para la línea 1667 MHz tenemos, 

(3.5) 

Para una abundancia. X= ¡OH/Hz]::=: io-6 (Turner y Heiles, 1974),una temperatura. 

de antena típica del orden de -0.l K y un ancho de velocidad de 20 km s- 1 , la densidad 

coluxn.n.ar del H2 es, 
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Figura S.17. Tentperatura de excitación como {unción de la densidad de hidr6.eno para un sistema de 
dos ni-vele•. Las 6 curvas representan la temperatura de excitación de la. línea 1667 MHs como función 
de la densidad num~rica de H2 (ecuación S.8) para 6 distinta.e temperaturae cinética. Podemo• ver que 
la densidad crítica, ne < 100 cm- 3 y que no depende de manera import.ante de la teniperatura cinética. 
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.·Vn2 :::: 1.1 x 1021 [Tr,s/ (T(O) - Tx,s)]. (3.6) 

Esta última ecuación nos da cuántas moléculas de hidrógeno por cm.-2 ha.y en 

el flujo molecular de alta velocidad trazado por la línea 1667 1\1Hz. Si suponemos que el 

diámetro proyectado en el cielo por el flujo de OH es del orden de la profundidad física, 

podernos a grosso modo estinu::..r la densidad numérica de hidrógeno nH2 = }\TH2 /l. 

nH2 (cm-
8

) - (~~°i,:) :::: 370 [Tx,s/(T(O) - Tr,s)]. (3.7) 

Donde 1 es el eje menor del flu_;o en pe. 

Por otro lado saben1os que la Le1nperat.ura de excit.aci6n en el regimen de 

R ... yleigh-Jeans, para un sisten1a de d06 nivtles está d11do :¡.>or (Rogers y Barrett, 1968), 

(3.8) 

d:>nde To= hvC/kA., e=< VC7 > nH, es el coeficiente de desexcitación colisiona! y Á 

es la probabilidad de transición espontánea. Tk y TR son la temperatura cinética del 

gas y de radiación (TR = T(O) para un can1po de radiacion isotrópica) del sistema. En 

la Figura 3.17 graficamos (3.8) con Tx = 15, 30, 50, 120, 240 y 480 K para la línea 1667 

MHz. Los valores utilizados para C son los recientemente calculados por Dewagan, 

Flower y Alexander (1987). Para el valor de A se usó el reportado por Destombe• et 
al. (1977). La temperatura de excitación permanece confinada entre la temperatura de 

radiación y la temperatura cinética (T(O) ::; Tx ::; Tk). 

De la Figura 3.17 se desprende que la densidad crítica ne para la línea 1007 

MHz del OH es del orden de 100 cm- 3 . (En la Figura 4.6a se tienen los resultado• 

numéricos considerando 12 niveles para el OH. El valor de la densidad crítica e• ta.zn.bién 

ne ~ 100 cm- 3 ). Si bien el valor de la densidad crítica puede ser un tanto subjetivo, 

sustituimos éste en (3. 7) para obtener un Ya1or máximo de la temperatura de excitación 

en términos de T( O), 1 y ne, 

nclT(O) 
Tr,S ::; 370 + ncl · (3.9) 

Una estimación gruesa para le:..s profundidades físicas de los fiujos a partir 

de las distancias (Tabla 3.1) y los !napas de OH de HH7-ll, NGC2071 y L723 es: 
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l - 0.5, 0.3 y 0.4 pe respecth·amente. Si to1:nan1os ne - 100 cm- 3 , según (3.9) Ja tempe­

ratura de excitación de la 1667 MHz en los nlencionados flujos es T,,.s ::; 0.5, 0.3 y 0.4 K, 

asumiendo una T(O) - 3.8. Este estimado nos dice que las transiciones del OH de alta 

velocidad no solo están subtérmicas (Tz ::; 10 K, la cual es una temperatura típica de 

una nube molecular), sino incluso, más frías que el fondo cósn1.ico. 

Tenemos que estar concientes de que los anteriores resu1tados parten de supo­

siciones fuertes, las cuales no reflejan necesariarnente la realidad del OH en el flujo 

molecular. Por ejen1plo, asumin1os densidad de H2 hon1.ogénea lo cual sabemos que no 

es cierto. El gas está más apilado en las paredes y más rarificado en el centro del flujo. 

Esto significa que el OH que Yernos en absorción está en presencia de una densidad de 

H2 mucho r:::cyor que 100 c::i- 3 . A. pesar de és~o, YC::::nos que la ten:.;:ie:-atura de exci­

tación es más baja que el fondo cósn1.ico~ mientras que las figuras 3.17 y 4.6a nos dicen 

que a densidades altas (> 108cm- 3 ) ésta debe ser del orden de la temperatura cinética 

(Tz ,_ TK)- Esta argumentación tiene la intención de poner en duda si el camino de 

suponer bajas densidades para estimar Tx es el verdaderainente correcto. 

Veamos a que resultados Ilega.znos si a.sumimos una posición más conservadora 

diciendo que no es posible que la temperatura de excitación del OH de alta velocidad 

esté por debajo de la temperatura del fondo cósmico. (Esta posición fué explorada 

por RC1\1R). En este caso lo que haremos es reproducir las mismas ideas con pequeñas 

modificaciones. Se descarta de antemano todo tipo de mecanismo exótico que pueda 

refrigerar el OH del flujo. Se admite que el comportamiento de T,,, está dado por la 

ecuación (3.8) pero con una pequeña modificación debido a que la componente de la 

emisión de fondo debida al plano galáctico puede estar diluido por un cierto factor W. 
La temperatura de excitación está entonces dada por, 

_ ;3(Tbg + WT9 a1) +To 
T,,, - TK /3TK + To . (3.10) 

Esta ecuación es una generalización de (3.8) donde se incluye la posibilidad que el 

sistema sea ópticamente grueso (/3 «: 1, con ¡3 probabilidad de escape). El efecto de 

/3 < 1 en la figura 3.17 es correr Jos puntos de inflexión de las curyas a la izquierda. 

(Tga/) '°"' IVTgal es el promedio sobre el ángulo sólido del fondo galáctico que nos da la 

posibilidad de que a bajas densidades la temperatura de excitaLión sea un poco menor 

que el fondo que Yernos con el radiotelescopio. ~·fientras que T(O) €."n dirección del flujo 

molecular es Tt.9 -+ T 9 al el OH ve .-:n promedio sobre todo el cielo un Yalor menor. En 
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otra palabras, si la transición queda tern~alizada con la radiación tendr.eHl.os: 

(3.11) 

Según Reich {1982) y Reich y Reich {1986) para HH7-ll, NGC 2071 y L723 

(T9,.¡) - 0.6 K. A similares resultados llegd.n RC?\1R para Ll551. Con estos va.lores 

la temperatura de excitación para estas fuentes es del orden de 3.4 K, misma que es 

consistente con la premisa original T:c < T¿ 9 ::::.:::: 2.8 K, admitiendo que TL sea menor 

que cero. 

Si bien parece que le hen1os dado un poco la ,·ue1t.a al problema consiguiendo 

absorción de OH C"Ontra un fondo del .-y;den de 4 I< pero con Tx > T¿g ~ 2.8 K, surge 

otro problema. ...\.1 f=ustituir '\"&]ores típicos de temperatura de antena para los flujos 

HH7-11, KGC2071 y L723 (-.06, -.15, -.05 K respectivamente), Ll.V = 20 km s-1 y 

T., - 3.4 K en la ecuación (3.5) obtenemos unas densidades columna.res de OH iguales 

a 5.6 x 1015 , 1.4 x 1016 y 4.7 x 1015 cn1- 2 para los 1nencionados flujos respectivamente. 

RCl\1R encuentran una densidad columnd.r de 4 x 1015 cm- 2 para Ll551, usando va.lores 

típicos de TL, Ll. V y similares valores de Tx y T(O). Las densidades columna.res del 

CO de alta velocidad en dirección de HH7-ll (Snell y Edwa.rds, 1981), NGC 2071 

(Ba.lly, 1981) y L 723 (Goldsmith et al. (1984) son de 3 x 1016 , 2 x 1016 y 6 x 1015cm-2 

respectiva.mente. Partiendo del supuesto que el CO y el OH de a.lta. velocidad son 

ópticamente delgados tenemos que Ja abundancia de estas especies en el flujo es de 

[OH/CO] - 0.2, 0.9 y 0.8 para HH7-11, :\'GC 2071 y L723 respectivamente. RCMR. y 

Cla.rk y Turner (1987) estimaron que :oH/CO] - 1 para Ll551. Según Turner y Heiles 

(1974) y Dickman {1978), para nubes moleculares [OH/COJ = 10-2 lo que implica 

una. sobreabundancia de OH de casi dos órdenes de magnitud en Jos 4 flujos de a.Ita 

velocidad mencionados. 

En este momento a nosotros no se nos ocurre la manera de explicar tal sobre 

abundancia. Además no hay razones físicas o químicas de peso que puedan justificar 

dos órdenes de magnitud inás de OH de lo esperado. Según resultados numéricos de 

?vUtchell y Deveau (1982) el aumento de Ja densidad columnar de OH detrás de una 

onda de choque es sólo de un fé1ctor 2 con relación al material pre-choque. Esto descarta 

la posibilidad que la sobreabundancia de OH sea producto de las ondas de choque que 

se propagan en las zonas de interaccién er~tre la nube y el yjento estelar. El problema 

de la sobrehbundancia desaparece si asu:~ni!nos temperaturas de excitación muy bajas, 
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T,. ::5 Tb9 = 2.8 K. 

Todo est.e panorama nos conduce a pensar que verdaderamente el OH de a.Ita 

velocidad en los flujos moleculares es anóinalamente excitado y su temperatura de 

excitación es mucho menor que Ja del fondo cósrnico (T., << Tb9). El otro posible 

esquema (T., ~ Tbg) nos lleva al problerna de sobreabundancia el cual creemos que es 

aún más difícil de explicar. 

La otra pregunta que nos hicimos al comienzo de esta sección está relacionada 

con el posible vínculo entre la absorción de OH y las regiones chocadas del fl.ujo. En la 

sección 3.3 vimos que en la mayoría de las regiones mapeadas en OH los máximos de 

a.Usorción corrt::;lo.ciullhll Litn con zullas que vrest::nt,b.n e-videncia de fuerte interacción 

entre el fiujo y la nube ambiente. Estas zonas chocadas en general muestran la emisión 

de la molécula de H2 y la pre~encia de o\.,jtt.us HH. En los casos de L1551 y NGC 2071 

(Figuras 3.6 y 3.10) tales correlaciones son evidentes. 

El fenómeno de Ja absorción 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 órdenes de magnitud del OH (con relación a las nubes 

mcleculares) asociado al material chocado por el remanente de supernova. IC443. Tal 

sobreabundancia coincide con las encontradas por nosotros en los flujos moleculares. 

Esta coincidencia, lejos de ser una casualidad, indica un posible vínculo entre regiones 

chocadas, excitación anómala y absorción de OH. Esto se puede entender mejor en el 

contexto de dos experimentos realizados por Andersen et al. (1984a y 1984b) en lo• 

que se reporta unas ciertas asimetrías en las secciones eficaces de colisión entre el OH 

y H2. Las colisiones entre estas dos especies excitan el OH a estados rotacionales cuya 

relajación por emisión infrarroja propicia anti-inversión en las transiciones del estado 

base. Los resultados de estos experimentos proveen un mecanismo físico sencillo (este 

mecanismo físico será explicado con más detalle en el próximo capítulo) para explicar 

la relación entre la absorción de OH y zonas chocadas que observacionalmente encon­

tramos en los flujos moleculares. 

Para finalizar esta sección, sólo nos queda decir que las dos preguntas que 

nos hicimos al comienzo, tienen ambas contestación afirmativa. Concluimos que la 

evidencia observacional indica que la absorción de OH en los flujos moleculares es 

consecuencia de la interacción del material de a.ha velocidad y la nube ambiente. Un 

resultado directo de tal interacción es la excitación anómala del OH lleYando a la 
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temperatura de excitación de las líneas 1617, 1665, 1667 Y 1720 MHz a valores más 

bajos que el fondo cósmico, Tx < Tbg == 2.8 !{.. 

3.!i Resumen de las Observaciones y Conclusiones 

En esta sección queremos resumir brevemente los principales resultados obser­

vacionales del OH en regiones de formación estelar, además de algunas conclusiones a 

las que hemos llegado como producto de la discusión. 

1. El OH de alta velocidad fué detectado en 9 de las 23 regiones previamente cono­

cida5" en CO co~:::o ft~jos r.:-iolec..:h-.:-es. Es:o quiere declr que la absorción de OH 

de alta veiocidb.d puede ser eucontra.do conJ.Ún111e1ne en los flujos moleculares. 

J. Con excepción de S255, el cociente de la absorción de las líneas principales 

tiene va.lores entre 1.4 y 1.9 lo que es indicativo que el OH de alta velocidad es 

ópticamente delgado y tiene temperatura de excitación común. 

S. La absorción de alta velocidad de las líneas principales no muestra efecto• de 

polarización circular. En aquellas fuentes con buena relación señal a ruido la 

polarización es menor al 10% 

6. La detección de absorción en las líneas satélites fué muy marginal y solamente 

dos flujos, Ll551 y NGC 2071. La. intensidad de la absorción fué menor al 

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

excitación es parecida. a la de las líneas principales y el gas de alta velocidad es 

óptica.mente delgado. 

a. Para más del 60% de las fuentes detectadas la velocidad del OH es mayor que 

la reportada por el CO. 

e. Las regiones que pudieron ser mapeadas completamente presentan una geo­

metría similar a la presentada por el CO, no obstante el flujo en OH es más 

extendido. El máximo de absorción se encuentra desplazado del de CO. Para las 

fuentes con mapas de alta resolución angular tomados con el VLA, la absorción 

aparece solamente en los máximos de los mapas de Arecibo. Por lo menos ese 

es el caso en Ll551. Esto se debe a razones de sensitividad. 

'r. Los rn.;.x'i.rnos de absorción a.parecen bien correlacionados espacialmente con 

regiones de emisión de la molécula de H2 y /o con objetos HH sugiriendo algún 
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vínculo entre la absorción y las regiones chocadas del fiujo. 

a. Excepto para S255 los mapas de continuo a 18 cm muestran que en la mayoría 

de los casos el fondo está conipuesto por el componente cósmico de 2.8 K más 

una pequeña contribución (1.0 !{) de la emisión no térmica del plano galáctico 

lo que implica necesarian1ente que Tx S 3.8 K. En el caso de 8255 Ja absorción 

se produce en frente de la región H II compacta G192.58-0.04 Ja cual tiene 

una temperatura de brillo de al n1enos 1600 K. En este caso, el OH no está 

necesariamente fuera de ETL. 

!i. El estudio de la emisión de la línea 1667 :'.\1Hz muestra que el flujo de alta 

Vtlocido.d de OH es c0ii1uo.<lo l!Il dirección de ios gradientes decrecientes de 

densidad columnar de la nube a1nbiente. Esto sugiere que, a gran escala, el 

flujo molecular es colimado por los gradientes de densidad de la nube ambiente. 

Aunque no se cuenta con estudios detallados de la nube ambiente, el flujo en 

NGC 2071 parece estar siendo afectado por la misma. La situación se observa 

en H2, CO y OH. 

J.8. En L723 creemos que es necesario un estudio detallado con el VLA de la ab­

sorción 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 absorción (que por razones de sensitividad es casi se­

guro que solo se verá en la región de los máximos del mapa de Arecibo) deberá 

presentar una configuración 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 absorción de OH no tiene porque seguir ninguna geometría 

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 más 

estudios. Considerando la intensidad de la absorción y el tiempo que se empleó 

con .. 4..recibo se necesita.rían no menos de 15 horas de observación con el VLA 

para poder detectar la absorción de OH. 

Para finalizar este capítulo querernos concluir que la evidencia sugiere que no 

existe tal problema de sobreabundancia de OH como señalaron algunos autores. Más 

bien, éste es un problema de excitación en el cual T,, :::; Tbg· La sobre abundancia 

desaparece si Tx = 1.0 I<.. Esta terr1per~t-.ira es po~:=..le é:dcanzarla bajo las condicio­

nes físicas que preYéi.lecen en los ftujos rnolecul.ares, como Yeremos ampliamente en el 
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¡>J>6ximo capítulo. 



CAPITULO 4 

EXCITACION DEL OM EN FLUJOS MOLECULA.aES 

La evidencia observacional muestra una clara asociación entre las regiones cho­

cadas del ftujo y la excitación anórr•ala (indicada por la absorción del OH de alta 

velocidad contra el fondo cósmico). Esto no solamente constituye un resultado nuevo 

en el estudio de los flujos, sino que sugiere que la absorción podría ser un problema 

el.e excit.ación de la. 1r.Lolécula tll 1~ rcb:_,;" . ...._5 :-..:c:-~0:-:~e:::'? r0!"turhadas. Es decir, el pro­

blema podría reducirse a entender el con.1.porti:i.UÜt.::l.LLu U...: lC:&. tt11.1.verc.,tura de excitación 

del OH bajo las condiciones que ilnptrwi. tn las re¡;iones de fuerte int.eracción entre 

el flujo y la nube ambiente. Específicamente al estudio de la excitación del OH por 

colisiones con hidrógeno molecular, por ser ésta la especie ni.ás abundante. Otros posi­

bles mecanismos de excitación que pueden llegar a ser importantes como el campo de 

radiación ultravioleta (presente en regiones de formación de estrellas masivas y en re­

giones chocadas) o procesos químicos (formación y destrucción de moléculas en estados 

favorecidos) no serán considerados en este capítulo. 

Primero veremos cuál es el mecanisn10 físico responsable de la refrigeración o 

anti-inversión de las transiciones en el estado base, observadas en los fiujos moleculares. 

(Es común referirse a la anti-inversión como refrigeración de la transición puesto que las 

moléculas tienden a poblar preferentemente el estado de menor energla. haciendo que la 

texnperatura de excitación disminuya desacoplando a ésta de la temperatura cinética.) 

El problema de la excitación será tratado numéricamente resolviendo las ecuaciones 

de equilibrio estadístico en la aproximación de Gradientes Grandes de Velocidad. Loa 

coeficientes colisiona.les entre el OH y el H2 serán los recientemente calculado• por 

Dewa.gan, Flower y Alexander (1987, de aquí en adelante DFA), los cuales parecen ser 

la. clave para. entender la excitación anómala del OH. 

4.1 Mecanismo Físico Responsable del Enfriamiento del OH 

La inmensa mayoría de los modelos encontrados en la literatura. para explica.r 
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la excitación del OH astronómico, cuent.an con muy poca información 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 teorías por tener 

una buena representación de los coeficientes colisionales encontrando algunas asimetrías 

importantes en las secciones rectas de colisión. Estas asimetrías podían explicar los 

máseres tipo l de OH de algunas fuentes astronómicas. Como mencionan1os en el 

primer capítulo, los experimentos de Andersen et al. (1984a y 1984b) vinieron a 

demostrar que en estas teorías se tenía asignada la paridad en el doblete A de manera 

equivocada. En todo caso en yez de predecir inversión predecían anti-inversión en las 

líneas ciel est.udo bi:l.:::.e. :Cl ¡JroL:1.::1ü0:1 rL:;:,,~J.~a Ln que los <:..o.,¡tc:-es as:.gr:aron como eFtado de 

m.a.yor energía a la rotación del OH con el orbit.al n del oxígtno co1.1.t.enido en tl p)4no de 

rotación de la molécula. Los txperin1ent0s rnostraron que era lo contrario. Se encontr6 

también que para colisiones entre el OH y el H2 los estados rotacionales excitados 

tienden a poblarse más el estado de n1enor energía (más sin1étricos) del doblete A de 

cada nivel rotacional en la escalera 2 n 8 / 2 . En la escalera 2n 1¡ 2 ocurre exactamente lo 

contrario, dado que el estado más sirnétrico del doblete es el de mayor energía. 

La idea de una sección recta colisional selectiva entre los dos estados del do­

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

de OH en cualquier estado rotacional (incluido el estado base). Para. un radical como 

éste, la nube electrónica del electrón TI no pareado del átomo de oxígeno puede estar 

perpendicular o coplanaria al plano de reflexión, el cual coincide con el de rotación de 

la molécula (vea la Figura 4.1). Estas dos distintas orientaciones de la nube electrónica. 

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 mayoría en el estado base. Est8.B 

'ID.oléculas van a tener la nube electrónica orientada de una u otra manera, como indica 

Fiaura 4.1. Esquemáticamente lo que sucede es lo siguiente: los proyectiles van a ex­

citar colisionalmente a las moléculas de OH a estados de mayor energía.. Clásicamente 

hablando, el OH presenta una sección recta mayor en los casos en que las colisiones 

llevan a las moléculas a rotar a est,ados donde la nube electrónica está contenida en el 

plano de reflexión. Estos estados corre5ponden a los de menor energía o más simétricos 

del doble A en la escalera 2 n 312 . Según Andersen et al. (1984c), de esta manera. 

llevamos moléculas en una proporción de 2 a 1, a los estados simétricos, más que a los 

ant;simétricos de cada escalera (excepto para los estados 2 TI 3 ,- 2 , J = ~ y 2 TI 1 ¡2, J = i 
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FiRura •.2. lt;n la parte (a) tenemos los primeros 3 estados rot.aciona.lea con sua r(!spcct.ivos desdoblan1ientos. I...as colisiones con H 2 excit.an al 
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± inclic- la p_.id..t ele kJ. _,_.oe del dobte'e A.. En (b) tenemos exactamente lo mismo para loa prirneros dos eatados de la e.c.-ra 2ft1¡ 2 , 
eaci'9doe por coli.ioa- d_. el -t.ado b-e. L- colUione• con H2 producen inveraión en las transiciones de loe aubeat;ad09 ele eM.a eacaiera. 
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ea los que la diferencia es solo del lO~"é). 

Nosotros creemos que ést.o constituye el mecanismo físico responsable para la 

r.efrigeración de las líneas en el estado base. La razón es la siguiente: las moléculas de 

OB excitadas co1isiona1mente estarán ocupando los estados más simétricos del doblete 

A. de cada nivel rotacional de an1bb.S escaleras. Estos estados más simétricos son los 

de menor energía en la escalera 2 TI 3 / 2 . Si las densidades columna.res en la región de 

interés no son de1nasiado grandes, el OH puede desexcital"'se radiativamente emitiendo 

fotones infrarrojos y llegar hasta el estado base (vea Figura 4.2). No obstante, el 

relajamiento radiatiYo se hace de é:l.cuerdo a las reglas de selección {l:l.J = ±1, O; AF = 
±1,0; ~F = :::::::1, si F = u; a.cien.1.a.s es necesario un cambio en la paridad en cada 

transición. (Yea secc. 2.4). Como consecuencia la sobrepoblación de moléculas en 

los estados del doblete A de menor energía de los niveles rotacionales excitadas en l& 

esca.lera 2 TI 3 / 2 , se transfiere al estado base sobrepoblando el estado del doblete que 

tiene paridad negativa, 2 n3,2 ~J = ~. Esto debe de producir refrigeración en las cuatro 

transiciones del estado bas'e de la molécula de OH. En la otra escalera (2 TI 1 ¡ 2 ) las 

moléculas van a ocupar preferenternente el estado de mayor energía del doblete. El 

estado base de esta escalera no está collecta.do con 2 n 8 / 2 , J = \ a través de ninguna 

transición rotacional. Es necesario una transición que invierta la dirección de los lóbulos 

del electrón no parea.do para finalmente transferir la población del nivel 2 TI 1 ¡ 2 , J = ! 
(la cual se encuentra invertida debido al efecto selectivo de excitación con H2) al nivel 

base, conservando la. inversión que tiene en 2 TI 1 ¡ 2 (vea. la Fig. 4.2). Andersen et al. 

(1984c) y Andersen (1986) argumentan acerca de la. posibilidad de producir un efecto 

de inversión en el estado base debido a la transferencia de población, ya invertida, del 

esta.do 2 TI 1¡ 2 , J = ~ al 2 n 3 , 2 , J = ~- Este efecto compite con la refrigeración en el 

estado base debido a la relajación infrarroja del OH a través de escalera 2 TI3¡ 2 . 

Es necesario aclarar que las moléculas que son excitadas a esta.dos rotacionales, 

generalmente se relajan al estado base sin cambiar de escalera (excepto en el estado 
2n 112 , J = !). La razón para ésto es que los cambios de escalera requieren de una in­

versión de los lóbulos del electrón TI no pareado del oxígeno. En general la probabilidad 

de que se produzca tal inversión es n1ucho más be.ja que la probabilidad de transición 

entre niveles de la nüsrna escalera. 

Cualquiera podría pensar que est.e supuest.o mecanismo físico para enfriar las 

transiciones del estado base no debe servir para tal fin, pues la posible refrigeración 



Ca.pítulo 4: Excita.ci6n del OH en Flujos Moleculares 

que ganamos con una escalera (2TI 3 ,2 ) la perdemos por el efecto de la otra escalera 

( 2 TI1 ¡ 2). Según Destombes et al. (,1977) las probabilidades de transición para ir de 
2 n 1 ¡ 2 , J = ! - 2 Tis/2 , J = ~ son en general un orden de magnitud menor que, por 

ejemplo, las probabilidades para la transición 2 TI 3 / 2 , J = ~ ~ 2 TI 3 ¡ 2 , J = ~- Todo esto 

indica que el efecto de la escalera 2 n 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 información de la distribución de población 

de esta escalera (2n 112 ) se transfiere de manera menos eficiente hacia el estado be.se 

que la población en la escalera 2n 3 i 2 , lo cual coloca en segundo plano el efecto de 

este proceso. ~esotros e!:=peran1os c;:~:e el c-!"cc':o ¿e :::'\·e~s:ó:;. e:;. el estado base debido 

a la escaltra 2 n 1 / 2 ~ta. un ordt:n dt i¡_.a.guit uti n..1.en.or que la Ciuti-inversión debida a la 

escalera 2 TI3 ¡ 2 . Los resultados numéricos de la sección 4.4 confirman esta espectativa. 

Aceptando el esquema anterior la pregunta que nos viene a la mente es: ¿Cómo 

llevar esta situación encontrada en el laboratorio a los flujos moleculares? En general la 

temperatura de las nubes moleculares es del orden TK - 15 K. A esta temperatura el 

OH se encuentra en su mayoría en el estado base rotacional. No obstante, en las pe.redes 

internas de la cavidad creada por la interacción del viento estelar con la nube ambiente 

(para una revisión al respecto vea Lada 1985), se deposita una gran cantidad de energía 

mecánica haciendo que el gas se caliente a más de 1000 K (Cantó, 1980; y Giovanardi 

y Liza.no, 1991). Es precisamente en estas zonas calientes del flujo donde se pueden 

dar las condiciones para la refrigeración de ciertas transiciones del OH. La deposición 

de energía a través de ondas de choque no sólo calienta el gas sino que también lo 

comprime, haciendo muy importante el efecto de las colisiones en la. excitación. Da.do 

que la molécula de H2 es la más abundante de todas las demás especies químicas, se 

favorece la refrigeración de las transiciones del estado base del OH debido al efecto de 

las colisiones. 

4.2. ExcitaclOn del OH 

La refrigeración de las transiciones en el estado base del OH será tratada como 

cualquier problen1a de excitación en general. (Para una revisión del tema vea a Elitzur, 

1982.) El asunto es bastante complejo porque la transferencia de radiación afecta la 

distribución de poblli.ción de los dis"t.intos niveles y és'tas a su vez afectan la intensidad 

de radiación de la línea que conecta cada par de niveles. El acoplamiento se da a 
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tr,avés de la absorción y emisión est.imulada de fo't.ones por lo que requiere una solución 

simultánea de las ecuaciones que gobiernan lb.S poblaciones para todos los niveles de 

interés y la transferencia de radiación de todas las líneas que conectan cada par de 

niveles. Esto último es muy difícil hasta para modelos muy simples. En la. práctica. el 

problema requiere de mé<odos de aproxin,ación. El más popular de estos métodos es 

el formalismo de la probabilidad de escape, conocido también como la. aproximación de 

Sobolev. 

a) Probabilidad de Escape. 

Para ver con n .. b.s clo..ridad t;:l co1.1.ct1J1.0 dt:! la probo..bilidad de escape vamos a. 

considerar un sistema de dos nivdes i y J (Ei > Ei, g; = g¡). La ecuación que gobierna. 

el caxnbio en la. población del nivel i (considerando solamente procesos radia.tivos) es, 

(4.1) 

donde Ai·; y Bi·i son los conocidos coeficientes de Einstein, ni y n; son las poblaciones 

en los niveles i y i respectivamente. La J 1·3 es la intensidad de radiación integra.da. 

sobre todos los ángulos sólidos producida dentro de la fuente en la. línea espectral i - J. 
Si la emisión no es maser, el campo de radiación es usualmente isotrópico, por lo que 

podemos tener J;¡ = Iij· Ahora vamos a hacer la aproximación de reemplazar la 
radiación Iii• la. cual es determinada. en todo momento por la. integral sobre toda la 
fuente, por la. radiación producida localmente. La función fuente está da.da. por, 

S· · = --'-3 
__!. - 1 . 

2hvll. [n· ]-1 
tJ c2 n; (4.2) 

Donde n.¡ y n; son los valores locales de la densidad numérica en los niveles i-j. Aquí 

lo que suponemos es que la población es afectada sola.mente por la radiación producida. 

en la vecindad inmediata.. Obvia.mente, solo la fracción de radiación absorbida. por las 

moléculas es la que afecta la distribución de población. Si denominamos /3.¡¡ como la. 

fracción de radiación producida. que escapa. de la fuente, podemos escribir el campo de 

r,adiación con"lo, 

(4.3) 
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Si sustituimos (4.2) y (4.3) en (4.1) llegamos finalmente a la expresión, 

(4.4) 

El resultado derh·ado en (4.4) tiene como efecto desacoplar la radiación de las 

ecuaciones de población. Es decir, eliminamos la intensidad de radiación a cambio de 

introducir la probabilidad de escape de los fotones. La interpretación que se le puede 

da.r a esta última ecuación es bastante simple. Un decaimiento espontáneo del nivel i no 

necesariamente alcanza a producir un cambio en la población ni·, pues es posible que el 

fotón sea absorbido ahí n1.isrno excitando una n1.olécula al misn10 nivel. Sólo la fracción 

de fotones que escapan de la fuente pueden hacer variar la población (dn;/dt ~O). El 

efecto del campo externo sobre las poblaciones está 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 fotón de afuera llegue al centro de la nube es la 

misma que tiene un fotón emitido en el centro de ésta para escapar de la nube. En 

esencia la idea que hay detrás de todo ésto es cambiar el efecto de la transferencia 

de radiación por la probabilidad de escape ;3. Esta tiene que ser determinada para 

cada problema o situación en particular. Pensemos por ejemplo el caso de un haz de 

radiación de intensidad Io que incide sobre una región plana de gas con profundidad 

óptica T. La intensidad de la radiación e111ergente será Io e-r por lo que la probabilidad 

de que la radiación escape de una región con profundidad óptica r, es e-T. Para la 

radiación emitida por la misma región, en realidad no conocemos el punto exacto donde 

se produce, por Jo que podernos hacer un promedio sobre la profundidad óptica de 

manera que Ja probabilidad de escape para los fotones producidos en Ja fuente está. 

dada por, 

/3 
Íd-r' 
o 

(4.5) 

Derivaciones mucho más formales como las de Castor ( 1970) conducen a expresiones 

similares a la de la ecuación (4.5). 

El formalismo de Ja probabilidad de escape tiene especial aplicación en regio­

nes con gradientes grandes de velocidad (aquellas donde el campo de velocidad ma­

croscópica excede por mucho al térmico). Este formalismo se conoce también como la 
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Ápl'oxi:o:iación de Gradientes Grandes de Velocidad. El mismo se puede extender pa.ra 

estudia.r los n1áseres. Lo único diferente es que en el caso de los má.seres f3 puede tor.na..r 

valol'es mayores que l (O::; f3 <oc). 

\>) Ecuaciones de Equilibrio Estadístico. 

Las ecuaciones que necesitarnos resolver para entender la excitación del OH son 

las que gobiernan la distribución de población en cada nivel que vamos a considerar. 

Como mencionamos anteriormente el rol de la transferencia de radiación lo traslada­

mos a 1a p:-c't:~~:!:dad 2e escape /3ij· En nuest:-o caso adoptaremos las ecuaciones de 

equilibrio estadísüco ci ... d..s por Eliczur (1976 y usadas "también por Goldreich y Kwan 

1974; Elitzur, Goldreich y Scoville, 1976; Bertojo, Cheung y Townes, 1976; Bujarrabal, 

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

L {~-4.·k/3·k [n· - (nk - n·) (I·k(Tb) + Wa (;\-<i(µ))-p I·k(Ta))] + i>k gk ;¡ ;¡ ;¡ ) ;¡ g 80µ ;¡ 

+Cikgi(ni - nkexp(-hvik/kTk))} 

- i~-~JAkif3ki [nk - (n¡ - nk) (Iki(Tb9 ) + Wa C'~~~) )-p Iki(Ta))] + 

+Ckigi(nk - niexp(-hvk¡/kTk)) }, (4.6) 

donde k = l, 2, 3, .... ,L. Esta ecuación no es mas que una generalización de (4.4) 

pa.ra cualquier número L de niveles, incluyendo campos de radiación externos Iik(9) y 

colisiones. Las nk son Ja densidad numérica de moléculas de OH en el nivel k dividida 

entre los pesos estadísticos gk. Las Aki son las probabilidades de transición entre los 

niveles k - J .. En este trabajo usamos los valores para las A 's y las frecuencias calculadas 

por Destombes et al. (1977). Finalment.e tenemos que, 

(4.7) 

donde 9 = Tbg• T4, son las temperaturas de la radiación del fondo cósmico y del polvo, 

respectivamente. -~la expresión (4.7) se le conoce como la ecuación de distribución del 

número de ocupación de Jos fotones (Elitzur, 1976). Los coeficientes de desexcitación 
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colisiona! entre OH y H2 Jos representamos con Cki· Es interesante ver que f3ki aparece 

multiplicando los agentes externos de radiación. Esto nos dice que el efecto sobre 

las poblaciones que producen Jos agentes externos está dado por la probabilidad de 

que un fotón ext.erno alcance un punto particular dentro de la nube. La intensidad 

de la radiación del polvo dividida entre 2hv8 /c 2 está dada por Wd(.>../80µ)-Pikj(Td), 

donde wd es conocido como el factor de dilución (es importante no confundir a wd 
con un factor geométrico corno en los ca.sos donde el sistema está siendo irradiado por 

una estrella a una cierta distancia). El factor de dilución del polvo está más bien 

relacionado con Ja opacidad del polvo. Veamos ésto con más detalle. Según Goldreich 

y K'-..·an (1974) pa::-a ur.a r.i...:.be cc:n G:.s~::-~L·...:.c:.:Jn ho:-:J.ogénea de los granos de polvo la 

profundidad óptica <ltLida a. t::;Lus es, 

(4.8) 

donde Q(.>..) es la eficiencia de absorción a longitudes de onda .>..,ad es la sección recta 

geométrica y Nd es la densidad columnar (cm- 2 ) de granos de polvo. La intensidad de 

radiación debida al polvo de la nube está dada por, 

Donde BÁ(Td) es la función de Planck a la temperatura del polvo Td. En el ca.so 

ópticamente delgado (Td < 1) la intensidad de la radiación será, 

(4.10) 

Sustituyendo (4.8) en (4.10) llegarnos a la expresión, 

(4.11) 

Según Aannestad (1975) el coeficiente de eficiencia de absorción Q(.>..) obedece una 

cierta ley de potencia en el rango de 30 a 1<30µ de la forma, 

( 
.>.. )-p 

Q(.>..) = Q(80µ) -
80µ 

(4.12) 
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donde p es la pendiente de la dependencia de la eficiencia de absorción, co:n valol'es que 

van desde 1.5 a 3.5 y Q(SOµ) es la eficiencia de absorción a 80 micras. Sustituyendo 

(4.12) en (4.11) tenemos, 

(4.13) 

Según Spitzer (1978), ]\Tdªd = A.v, es la extinción visual de la nube. Por último 

Guilbert, Elitzur y Nguyen-Q-Rien (1978) llaman al producto AvQ(SOµ), el factor de 

dilución del polvo a 80µm, lVd. Finalmente podemos escribir (4.13) de la forma, 

(4.14) 

Esta última expresión es fácilmente puesta en la manera en que aparece la 

contribución del polvo en (4.6) simplemente dividiendo 2hv8 /c2 y cambiando B,>.(Td) 

por B., (Td). 

Para el estado estacionario (dnk/dt = O) y un sistema de L niveles, (4.6) nos 

proporciona un conjunto de L - 1 ecuaciones algebraicas que combinadas con la con­

dición de normalización, 

(4.15) 

en principio se puede resolver completamente. En realidad la cosa no es tan sencilla 

ya que la relación que guarda J3 con las n es exponencial (vea ecuación 4.5). Sólo 

en los casos en que todas las transiciones son ópticamente delgadas (/3 - 1) es posible 

resolver de manera sencilla el sistema de ecuaciones. En nuestro caso particular creemos 

no conveniente irnos por la aproximación ópticamente delgada puesto que muchas de 

las transiciones pueden ser ópticamente gruesas (en particular las infrarrojas), o en 

ocasiones invertidas (/3 > 1). 

4.3 Modelo 

Es bien conocido que en las zonas de interacción del gas de alta velocidad y la 

nube ambiente los campos de velocidad presentes exceden por mucho el ancho término 
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de la nube. Esta situación hace que los fotones que son emitidos por un elem.ento de 

volúmen sólo 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 sección 

4.2a) encuentran que para tal caso la intensidad media de radiación en cada punto 

depende solo de los Yalores locales de la función fuente, del campo de radiación externo 

y la probabilidad de escape. Dado que 1'1.S mencionadas condiciones de gradientes de 

velocidad se cumplen de manera sobrada, el problema de Ja excitación anómala del OH 

en los flujos moleculares en principio debe quedar bien determinado por las ecuaciones 

(4.6). Es decir, resolviendo las ecuaciones de equilibrio estadístico incluyendo en éstas 

el ef'ecto de la transferencia de radiación a LraYés de la probabilidad de escape 8 1·i debe­

mos obtener Ja temperart.::-a ~e t?·x("::c.ción del OH en el ftujo. En esa forma obtenemos 

las poblaciones y ,·ía la ecuación de Boltzmann llegamos a la temperatura de excitación 

de las distintas líneas del OH. Las ecuaciones (4.6) serán resuelta numéricamente en el 

ca.so dependiente del tiempo (dnk/dt ~O). 2'1"ormalmante este sistema de ecuaciones es 

resuelto para el estado estacionario (dn.k/dt =O). ~o obstante, nosotros creemos que 

hay ciertas ventajas en obtener Ja solución dependiente del tiempo. Una de ellas es que 

podemos saber la evolución en el tiempo si variamos algún parámetro físico (tempe­

ratura, densidad, etc.). Es decir, podemos tener Ja posibilidad de conocer como pasa 

el sistema de una situación de equilibrio a otra. Además queda abierta la posibilidad 

(sin necesidad de hacer grandes cambios en el programa) de estudiar el sistema cuando 

alguno de los parámetros es función del tiempo (i.e. Tk = Tk(t)). A fin de cuentas las 

soluciones de (4.6) deben de ser iguales cuando se alcanza el estado estacionario, o sea 

cuando, 

(dnk) =O. 
dt t=oo 

Hemos mencionado que la forma de la probabilidad de escape es determinada a 

partir de las características físicas y geométricas de cada problema particular. Castor 

(1970) encuentra que para sin1etría esférica, densidad constante, y un campo de ,~elo­

cidades radiales v = v(r), Ja profundidad óptica de una parcela de gas a una distancia 

r del centro de la nube está dada por, 

he ( T ) ( 2 ) rkj(r,µ) = 
4
;rBkj9j(nk - nj) v(r) / 1 + µ (e - 1) ( 4.17) 
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do:nde, 

d ln v(r) 
.o=d~' (4.18) 

y µ. es el coseno del ángulo entre r y el haz de radiación. Todos los demás símbolo• 

tie:nen el significado usual. Según Castor el factor 1/(1 - µ 2 (< - 1)) es en general del 

orden de la unidad. En particular para campos de velocidad del tipo v(r) = Kr, como 

es por ejemplo el ca.so de colapso gravitacional de una esfera homogénea, 

(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 E = 1 y como consecuencia. rk;(r,µ) 
torna la forma de, 

(4.20) 

Para. campos de velocidad donde el gradiente logarítmico E es igual a 1, la. 

p:Fofundidad óptica de cada parcela en la nube pierde identidad geométrica. (no depende 

de su posición). Dicho de otra manera, la profundidad óptica de cada parcela es igual sin 

importar su posición en la nube por lo que la podemos representar con dos propiedades 

globales de ésta, R y V. 

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

(4.21) 

Para. colapso o campos de velocidad del tipo menciona.dos antes, la sustitución de (4.20) 

en (4.21) es una expresión sin dependencia angular en el integrando por lo que llega.moa 

a una. simple expresión para la probabilidad de escape, 

1 - exp [-~Bki9;(nk - ni)~] 
!¡f,Bki9i(11 k - n;)~ 

(4.22) 
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Esta última ecuación fue usada por Guilbert, Elitzur y Nguyen-Q-Rieu (1978 

desde ahora GE::-.') para estudiar la excitación de OH en nubes moleculares. Los resul­

t-ados de estos autores son en extremo interesantes a pesar de que excepto para la línea 

1612 ~!Hz, ninguna de las otrél.S tres líneas aparecen más frías que el fondo cósmico 

como se observa en los flujos moleculares. ?\'osotros usamos la ecuació11 (4.22) para 

r-eproducir los resultados de GEN y Yerificar nuestro n1étodo numél'ico. En la Figura 

4.3a y 4.3b comparamos los resultados de GE=" y los obtenidos por nosotros para las 

mismas condiciones físicas, excepto colisiones con electrones, que ellos incluyeron y no­

sotros no. De la figura 4 de GEN se desprende que la exclusión de los electrones no 

debe ca•..lsar g-:-an difcrenr:a ;"&ra té:tl<. ... ~ C"<"1ndicio:-:e!:_: f!5ica.s. Como Yernos los re5=ultados 

son sirn.i:a.rts, lo que nos da cuufia.Hz.a. cu. 11Ut:::::.tro n.1.t!to<lo nurnérico. 

Como ya se había mencionado, de los espectros de OH (vea Cap. 3) se concluye 

que la aproximación de grandes gradient.es de velocidad puede ser aplicada con toda 

confianza en los flujos moleculares. Los anchos de absorción del OH a pot.encia media 

son del orden de 30 km s- 1 . Esta absorción es producida posiblemente por gas de 

la nube ambiente barrido y comprimido por acción del viento estelar. No se conoce 

con exac'titud el campo de velocidades que goYierna el gas que produce la absorción 

Gontra el fondo cósmico, sinembargo, primera aproximación, vamos a suponer que éste 

obedece a una relación lineal con la distancia, 

(4.23) 

Donde VoH es el ancho a potencia n1edia de la absorción del OH y RoH es el tamaño 

físico de la región. Al sustituir (4.23) en (4.17) y esta a su vez en (4.21) llegamos a una 

expresión para /3kj del OH de alta velocidad, 

(4.24) 

Las y son las fracciones de población por subnivel en el nivel k y noH es la densidad 

numérica de OH por centímetro cúbico. 

El número de niveles que vamos a considerar en nuestros cálculos dependerá de 

la temperatura cinét.ica del gas. Esto obedece a rC:t.zones prácticas y de cómputo. No 

tiene mucho sentido considerar 20 niveles del OH cuando Tk = 15 K debido a que en 
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el nivel excitado 2 IT3 / 2 , J = ~, la fracción de población es del orden io- 20 cm-8 . El 

m.áx.imo número de niveles que consideramos en nuestros cálculos fue 24 (hasta el nivel 

rotación 2 IT 1¡ 2 , J = ~ ), para el caso en que la temperatura cinética fue Tk = 480 K. 

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

temperatura. 

Los dos principales parámetros que vamos a variar son la densidad de hidrógeno 

(10 :5 11H2 :5 1010cm- 8 ) y la temperatura cinética del gas (10 ::;; Tk ::;; 500 K). El 

gradiente de velocidad del OH de alta velocidad (VoH/RoH) se tomará igual a 30 

km s- 1 pc- 1 y la densidad culurnnar, _YoH - 5 x 1014 cm- 2 , el cual es un valor típico 

para el OH de al'ta Yeiocid11d. Esto nos pern1ite, en nuestro programa, fijar la cantidad 

noH RoH/VoH - 6 x io- 6 crn-s pe km s- 1 , Jo cual implica que cuando variamos la 

densidad de hidrógeno, estan~os Yariando también el t.amaño de la región. El hecho de 

que fijemos la cantidad noHROH /VoH para hacer nuestros cálculos no significa que 

hemos eliminado la dependencia con la densidad de hidrógeno. Esta dependencia con la 

densidad entra a través de los coeficientes colision&.les. Otros: parámetros que fijamos en 

nuestro programa son la pendiente de la eficiencia de absorción de los granos de polvo 

como función de la frecuencia (se tomó p = 2), la temperatura del polvo Td""' 30 K, el 

factor de dilución Wd - io- 2 y finalrnente la radiación del fondo cósmico, (Tbg) igual 

a 3 K. Todos estos valores, en cierta medida arbitrarios, son los típicamente usados en 

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

4.4 Resultados Numéricos 

Normálmente la forma de resolver la distribución de población y la transferencia 

de radiación en este tipo de problemas es como hemos descrito anteriormente. Nosotros 

vamos a seguir exactamente el mismo procesdirniento excepto que la integración de las 

ecuaciones se va hacer en el modo dependiente del tiempo. Para t = O ponemos a el OH 

a una temperatura Tx arbitraria y dejamos que evolucione hasta ])egue a una situación 

de equilibrio (para t = oo), de acuerdo a la.s condiciones fícica.s a que está sometido 

en el flujo. Otro detalle importante es el uso de nuevos coeficientes de desexcitación y 

excitación colisional. La mayoría de los anteriores modelos suponían que el OH tenía 

u-na secci6n recta de colisión (ok¡ - 2 x 10-15 cxn- 2 ) igual las para transiciónes entre 

culesquiera de los est&.dos del doblete A de los distintos niYeles rotacionales. Es decir, 

uk; tomaba el mismo '\·alor sin in1portar que la excitación llevara a la molécula a uno 
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u otro estado del doblete y por lo tanto, 

(4.25) 

La principé.d razón por la cual se usaba esta simple expresión era por la poca 

información existente respecto a la excitación colisiona) del OH. Nosotros contamos 

con el beneficio de los coeficientes recientemente calculados por DFA basados en los 

resulta.dos de Andersen et al. (1984a y b). Para los mismos parámetros (excepto 

colisiones con electrones) y condiciones fisica.s usadas por GEN en su modelo, nuestros 

resultados son dramática1nente diferentes al usar los nuevos coeficientes co1isiona]es. 

En la Figura 4.3c se co::-:.pa:-a co:::no Ya:-!a !a tc::.-::-:pcratura de excitación como función de 

la. densidad de nH2 de nuestro modelo con el de GE"' (Figuras 4.3a y b). Vemos que, 

excepto por la línea 1612 1'1Hz, los valores de la temperatura de excitación de las líneB.B 

1655, 1662 y 1720 1'1Hz no coinciden. Según la Figura 4.3c las, líneas principales se 

mantienen un poco 1nás frías que el fondo cósmico (T., < Tbg = 3 K). La termalización 

de las 4 líneas no se alcanza hasta, nH
2 

> 1011 cm- 8 . Como es de esperarse, a baja 

densidad la temperatura de las líneas tiende a la temperatura del campo de radiación. 

El efecto de la radiación del polvo es poco importante debido a que está muy diluido 

(W.r = 10-4 ). Según GEN no se espera un efecto importante sobre la temperatura de 

excitación para valores de wd::; 10- 1 . 

En las Figuras 4.4 a la 4.9 graficamos las temperaturas de excitación de la.a 

4 transiciones del estado base y los 2 primeros estados rotacionales excitados como 

función de la densidad numérica del hidrógeno molecular, para 6 diferentes temperatu­

ras cinéticas del gas (15, 30, 60, 120, 240 y 480 K). 

La Figura 4.4a nos dice que el comportamiento de las líneas del estado base como 

función de la densidad a estas temperaturas bajas (Tk = 15K), es similar al descrito por 

un sistema de dos niveles (fig. 3.17 y ecuación (3.8)). Las pequeñas diferencias en las 

4 transiciones se deben a la frecuencia y probabilidad de transición dado que los coefi­

cientes de DF-~ tienen igual Yalor para las transiciones dentro de cada estado rotacional. 

Para todos los efectos, a nh·el colisional sólo existen los dos estados del doblete A. A 

una tempera.tura cinética de 15 K el OH se encuentra mayormente en el estado base lo 

que limita al extremo anomalías en la distribución de población debido a transiciones 

provenientes de niveles excitados. Poderr.1.os decir que cada una de las transiciones del 

estado base se debe comportar de manera sirnilar a que si estuvieran descritas por un 
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sistema de dos niveles. ~~ densidades mayores de 104 cm8 , T:r. -- 14 K, se mantiene ca.si 

constante (independiente de n Hi) y no termaliza hasta densidades 2= 1010 cm- 3 . A 

temperaturas cinéticas de 30 K (fig. 4.Sa) la situación es n1ás interesante, pues T:r. pa.ra 

las transiciones del estado base presenta una meseta (103 < "H, :5 108 cm- 3 ) similar 

al de 15 K pero subtérmica, con relación a la temperatura del gas (T., = 5 K << 30 K). 

Esta meseta subtérmica es el reflejo de las transiciones que vienen de estados rota­

cionales excitados, los cuales fueron anoniala.mente poblados en su doblete .A., debido 

a las colisiones con H2, y transfieren este efecto al estado base debido a la relajación 

infrarroja. A. pesar que a 30 K el OH se encueHtra mayormente en el estado base, ya se 

empieza a dejar notar la importancia de la excitación anómala haciendo que el OH se 

mantenga subtérrrlico hasta densidades de ::; 109 cm- 8 . También en este caso la terma­

lización de las 4 líneas se alcanza a densidades n1uy Q.}tas y generalmente de poco interés 

(nH
2 

> 1011 cm- 8 ). Para densidades mayores de 106 cm- 3 se consigue refrigeración 

en las transiciones del estado 2 n 812 , J = ~ e inversión en 2 TI 1 ¡ 2 , J = ~ (Fig. 4.5b y 
e). Para temperaturas cinéticas n1ayores o iguales a 60 K y densidades mayores de 100 

cm-s las 4. transiciones del estado base tienen ternperaturas de excitación menores que 

el fondo cósmico, T., < Tbg = 3 K (vea figuras 4.6-9 y 4.11). Esta situación se dramatiza 

a altas temperaturas, Tx > 200 K (ver figuras 4.8 y 4.9) donde T., - 0.6 K en un rango 

de densidades de 103 < "H,:::; 109 cm- 8 . Algo que llama la atención en las Figuras 4.4 

a la 4.9 es el comportamiento de la temperatura de excitación de las líneas del estado 

base. Para cualquier temperatura cinética aparece una meseta a distintas T:r. en un 

rango de densidades de 103 < nH
2 

:=:; 109 . Es precisamente en ese rango de densidades 

(para Tk ~ 60) donde se observa la refrigeración en las 4 transiciones del estado base. 

Sabemos que a tales densidades la temperatura de excitación está dominada por las 

colisiones, lo que implica que la meseta y la consecuente excitación anómala del OH 

debe estar vinculada con las colisiones. Esto también lo podemos inferir de los resulta­

dos de la Figura 4.3. Por el sólo hecho de poner los nuevos coeficientes calculados por 

DEA se produce refrigeración en las líneas principales del estado base. 

En las Figuras 4.lOa-f graficamos la profundidad óptica como función de nH2 

para las dos líneas principales (~F = O) del estado base y el primer estado excitado, 

así como dos transiciones infrarrojas a 119 y 80 µ que conectan los estados 2 n;12 ., 

J = ~y 2 rr¡
12

, J = ~ con el estado base pét.ri::i las 6 distintas temperaturas cinéticas 

que consideramos. En las Figuras 4.11 rriostrarnos como Yaría T:r. como función de T1c 
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pa.t'a una densidad nH2 fija (102 ::; nH, ::; 109 cm-3 ). En el Apéndice 1 damos todos 

los valores que graficamos en las figuras antes mencionadas. 

4. 5 Resultados Analiticos e Interpretación 

Nuestros resultados nurr1éricos nos sugieren que el camino a seguir para entender 

el enfriamiento del OH está ligado a las colisiones. Para hacer un análisis de los efectos 

colisionales sobre el OH vamos a eliminar todos los agentes radiativos externos de la 

ec. (4.6). 

(4.26) 

Va.lll.os a resolver esta ecuación en un caso sencillo para ver si nos puede ayuda.r a 

entender nuestros resultados numéricos. La mayor parte de nuestros cálculos fueron 

hechos considerando los 20 niveles de menor energía del espectro rotacional del OH 

(para temperaturas del gas menores de 60 K se usaron solo 12). En la sección 4.1 

mencionamos que solo los niveles de la escalera 2 IT 3 ¡ 2 tienen el efecto de enfriar las 

transiciones del estado base. Es decir, sólo 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 más baja energía son los responsables del efecto. Considerando la. gran 

energía. para. poblar el estado 2 rr312 , J = ~, el efecto de éste sobre el estado base 

no debe ser importante a temperaturas cinéticas menores que 200 K. Considerando 

esto podernos hacer un intento de resolver analiticamente la ecuación {4.26), para el 

caso ópticamente delgado e independiente del tiempo (dnk/ dt = O), tomando solo loa 

primeros 8 niveles de energía. Los resultados deben ser una buena aproximación para 

temperaturas, Tk < 200 K y densidades nH, > 108 cm- 3 . De cualquier manera para. 

temperaturas mayores a 200 K la principal contribución al enfriamiento en el estado 

base deben ser de estos ocho niveles, dado que son los más poblados. 

La ecuación {4.26) nos provee 7 ecuaciones independientes para las n. La oc­

tava ecuación independiente la obtE::Htll.i.üs é:l po.rtir de la condición de normalización (ec. 

(4.15)). ~4L.plicando el n1etodo clásico de solución por matrices a este sistema de ecua.cío-
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nes a.lgebráicas, llegamos a una expres1on analítica para el cociente de población entPe 

los niveles 4 y 2 (n4/n2) del OH. (Todos los det ... lles .._Jgebraicos y simplificaciones que 

hemos hecho para obtener la solución analítica de la ecuación (4.26) para los prhneros 

8 niveles, están dados en el ~.\.péndice 2.) Este cociente es función de los coeficientes 

colisionales y las probabilidades de transición espontánea de las líneas infrarrojas que 

conectan el estado base y el primer estado rotacional excitado, el cual se puede escribir 

en la forma, 

g2C2s.48 9 + g2C24-48 

e~ A.8 - g~ C4sA.89 

(4.27) 

Todos los símbolos acompañados con primas (t) representan la suma sobre va­

rios coeficientes de su mismo tipo (ve"- el Apéndice 2). Este cociente de poblaciones 

determina la temperatura de excitación de la línea 1667 l'v!Hz. Para obtener los valores 

T.,(1667) solo se debe sustituir el cociente de poblaciones (ec. (4.27)) en la ecuación de 

Boltzmann, 

hv42 [ (n4)]-i T.,(1667) = - -k- In n
2 

(4.28) 

En las columnas 2 y 3 de la tabla 4.1 comparamos los resultados numéricos para 

T.,(1667) en la región de la meseta, para 6 distintas temperaturas cinéticas del gas, con 

los obtenidos a través de la expresión analítica (4.27) vía la ec. (4.28). Los resultados 

concuerdan razonablemente bien con los numéricos. Para temperaturas entre 240 y 480 

K se empieza a notar la necesidad de incluir el estado 2 II 8 / 2 , J = Í· Este tiene como 

efecto bajar un poco más la temperatura de excitación de las líneas del estado base. 

La ecuación (4.27) nos dice que la temperatura de excitación en el estado base 

está determinada por el cociente entre los coeficientes del estado base a los cuale• se 

les suma una pequeña perturbación, dada por los coeficientes que van a uno u otro 

estado del doblete A en 2 rr 8 ¡ 2 , J = 5/2. Para ver mejor esto vamos a simplificar (para 

detalles vea el Apendice 2) aún más la ecuación (4.27). Finalmente podemos escribir 

el cociente de población (n4/n2) en la forma: 

C2s + C24 
C45+C42· 

(4.29) 



C.apít.ulo -': Excitación del OH en Flujos Moleculares 

En la columna 4 de la Tabla 4.1 damos los valores para T.,(1667) que se obtienen 

con esta última expresión vía la ecuación ( 4.28). 

Los resultados analíticos confirman la importancia de la.s asimetrías en los co­

eficientes colisionales en la determinación de la temperatura de excitación. Las dis­

crepancias que presentan los Yalores de la colu1nna 4 con los resultados numéricos son 

consecuencia de la simplificación extreina. 

Tabla <l.l. 

Temperatura de Excitación para la 1667 1'1Hz 

T1c Resultados Tx(l667) Tx(1667) R(Tk) 
Numéricos via ec. (4.27) via ec. (4.29) 

15 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 0.923908 

240 0.66 0.77 1.1 0.400800 

480 0.51 0.75 1.1 0.145411 

Veamos ahora que interpretacion física se le puede dar a la ecuación (4.29). 

Según ésta, la temperatura de excitación está determinada por el cociente de los coefi­

cientes de excitación y desexcitación colisional del estado base, a los que se le suma una. 

perturbación. La magnitud de la perturbación aumenta con la tempera.tura cinética 

del gas. A bajas temperaturas (T1c ::; 15K) ésta es practicamente cero, lo cual nos per­

lllite recuperar la ecuación de Boltzmann de Ja ecuación {4.29) y tenemos que T., - T1c, 
Esto es consistente con nuestros resultados numéricos. Para temperaturas cinéticas 

El.&yores de 15 K la perturbación se einpieza a hacer importante provocando que T:c se 

desacople de T k· (Debemos recordar que las mencionadas perturbaciones son los coefi­

cientes de excitación colisiona) que lleYan n1oléculas desde el estado base a los estados 

simétrico y antisimétrico del doblete A del estado 2 113 , :i, J = 5/2.) Los cakulos de 

DFA indican que C2s es casi un orden de rr1agnitud menor que C45 (- C25 - C4s) para 



Ga.pftulo 4: Excitación del OH en Flujos :r .... tolecula.res 19 

cualquier temperatura cinética. Considerando que C 4 2 - C24, la sobrepoblación de n 2 , 

con respec'to a n 4 , es debida a que C 4 a es n~ucho mayor que C2s- Esto nos dice que 

las anomalías en los cocientes de población en el estado base son resultado directo de 

las asimetrías de los coeficientes colisionales. Físicamente lo que ocurre es lo siguente: 

las colisiones con H2 sobrepueblan el estado n>ás simétrico del nivel 2 n 812 , J = 5/2, 

con respecto al h.Iltisirr1étrico del OH y luego esta sobrepoblación se tranfiere al estado 

base conserYando la simetría de reflexión. Esto hace que se sobrepueble el estado de 

menor energía del doblete A del estado base provocando la refrigeración de las transi­

ciones 1612, 1665 1667 1720 ?vfHz. Esta interpretación es consistente con el esquema 

propuesto al comienzo de este capítulo (Sec. 4.1) para explicar la refrigeración de las 

líneas del estado base de la molécula de OH. 

Una manera sencilla de eHtender co1r.10 funciona este n1ecanismo de refrigeración 

es tratar de Yisualizarlo co1no un sisten~a de tres niveles. En el . .\.péndice 2 vemos que el 

sistema de 8 nh·e!es, con el cual en1peza1nos el tratamiento analítico, se puede reducir a 4 

si solo consideramos los estados del doblete A. Es decir, descartamos el desdoblamiento 

hiperfino. -"-hora ,·amos a decir que el doblete en el estado base representa los estados 1 

y 2 del sistema de tres niveles. El tercer nivel Ya a representar Jos dos estados del doblete 

A de 2 TI8¡ 2 , J = 5/2, o bien todos los demás niveles de la escalera 2TI8 ¡ 2 que intervienen 

en la refrigeracón. Consideramos excitación colisional y sola.mente 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. 

Según los resultados de DFA., los valores nun-1éricos 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 más pequeños (DFA). Esto hace que el nivel 

más simétrico del estado base (nivel 1) esté casi limitado a despoblarse hacia estado• 

simétricos de la escalera, rninetras que el nivel 2 se despobla hacia cualquiera de Jos 

dos estados de los dobletes de Ja escalera. De acuerdo a este esquema podemos decir 

que el nivel 2 se despobla doblemente más rapido que el nivel l. En el sistema de tres 

niveles esto sugiere que la ten.1peratura de excitación entre los niveles 2 y 3 es mayor 

que la temperatura entre los niveles 3 y 1 (Ts2 > Tg¡). La razón para tal diferencia en 

las temperaturas de excitación es que la transición entre los niveles 3 y 2 está mejor 

acoplada con lG.s co!:~~ones que la tran~ición entre 3 y 1. Es como si la transición entre 

los niveles 3 y 2 Yitra un unh·erso n1ás caliente que el que ve la transición entre 3 y l. 
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Esta situación provoca una sobrepoblación del nh·el 1 con respecto al nivel 2, lo cual 

hace que la temper&.tura de la transición entre estos dos estados, T21 sea menor que 

T32 y Ts1-

Continuando con el mismo siste1na de tres niYeles~ para el caso del OH la 

frecuencia de la transición entre los niYeles 2 y 1 es tres ordenes de magnitud menor 

que cualquiera de las otras dos trb.nsiciones. Esto implica que pequeñas variaciones 

en T32 o Ts1 pueden proYocür grandes Yariétciones en T21. Se puede demostrar que si 

T3¡ es solo un poco tnás pequefia que T32, ~e 1 ié:~e que T21 es n1ucho menor que Ts2 y 

Ts 1 . Para ver esto mejor Ya111os a escribir la re~b.ción que guardan las temperaturas de 

(4.30} 

Como ejercicio vamos a suponer que este .sisteu.1.a de tres niveles está inmerso en un gas 

de hidrógeno molecular con temperatura cinética de 60 I<.. _.\demás tomaremos vs 1 igual 

a lOOOv21 y v32 igual a 999v21, las cuales son del orden de las magnitudes relativas entre 

las frecuencias de las líneas del estado base y las infrarrojas que llevan al primer estado 

rotacional excitado del OH. Suponiendo que la transición 3-2 está acoplada con la.s 

colisiones, la temperatura de excitación de esta línea la tomaremos, Ts2 ....._ T1c. = 60K. 

De acuerdo a lo que discutimos en el parrafo anterior T31 está menos acoplada con las 

colisiones por lo que arbitrariamente diremos que es un diez por ciento menor que Ts2· 

Sustituyendo estos valores de las frecuencié1.s y las ten1.peraturas de excitación en la 

ecuación (4.30) encontran1os que el Yalor de T21 es del orden de 0.5 !{. Esto demuestra 

que una pequeña variación en las trasicioHes IR proYocan grandes variaciones en las 

transiciones de radio. En últirr1a instancia la refrigeración en las líneas del estado base 

se debe a que el estado rr1ás antisin1é'trico del doblete A se acopla mejor con la.s colisiones 

que el estado simétrico. Esto trae como consecuencia que el estado más antisimétrico 

vea un universo más caliente (colisionalmente hablando) que el estado simétrico. Cada 

estado va a tratar de ponerse en equilibrio con la temperatura del universo que lo rodea. 

Esto provoca la sobrepoblación del niYel de menor energía produciendo la refrigeración 

en las líneas del estado base. 

Podemos tratar de entender Jos efect.os de la opé.cidad de las transiciones in­

frarrojas sobre la ten1.peratura de excitación en el contexto de nuestros resultados 

numéricos. De acuerdo al n-1ecanisrno ffsico Ce t·~1friarr.1.iento que proponemos, es ne-
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cesa.ria que /3ij-4.ij >> cij para que la excithción se de por colisiones y la desexcitaci6n 

sea radiatiYa. Los efectos de tertr.1.hlización se alcanzan cuando Cij = f31·i~4.2·i· Según 

nuestros resultados numéricos el enfria1uiento e1npieza a desaparecer cuando la densi­

dad es nH, 2 108 crn- 8 . Esto quiere decir que las cii son del orden de - 10-Ss-1 

(recordando que c,i - 10- 11 nH2S- 1 C7n 8 ). Con <éSIO podemos estimar la probabilidad 

de escape a la cual empieza a dejar de te11er efecto el enfriamiento, /3 ~ 10-8 . Esto 

implica que se necesita una profundidad Óptica de las línE:as infrb.rrojas de, TJR ~ 1000 

para acabar con el enfrian.1.iento. De acut:rdo a los resuhado observacionales, la densi­

dad colurnnar del OH de alta velocidad es del orden de - 1014 cm- 2 lo cual corresponde 

nuestro u..1.o<l.t..:lu. I:s <lí.::'c ir 1 <le '1.cucrJ.u ü.l U.1.\.:!LU.li.i=>1Hu Üc t.::ii.frii411..1.iento propuest.o y los 

resultados num<~ricos, la absorción del OH se puc:::de obsc:rYar solo si la opacidad de las 

líneas infrarrojas es n1enor o igual a 1000. En fuentes en las que detectamos absorción 

de alta velocidad, T ¡ R ~ 1000, lo cub.l t:!S consistente con lo que debemos esperar de 

acuerdo a nuestro modelo. 

Cotnbinando las ecuaciones (4.27) y (4.28) podemos encontrar une. expresión 

pe.rala temperatura. de excitación (Tx) parametrizada en términos de Tk. 

(4.31) 

donde R(Tk) es una función que depende de la temperatura cinética del gas. En ésta 

constante entran todos los exponentes que acompañan los coeficientes de excitación 

colisiona} y las probabilidades de ernisión espontáneas que aparecen en la ecuación 

(4.27). En le. columna 5 de la Tabla 4.1 damos los Ya.lores de R(Tk) para 6 diferentes 

temperaturas cinéticas. Para Tk 2': 20 K podernos expresar R(Tk) en la forma, 

R(Tk 2:: 20 K) = 
123

·
9 

- 0.115. 
Tk 

(4.32) 

Sustituyendo esta última ecuación en (4.31) tenemos finalmente una expresión para la 

temperatura de excitación de la línea 1GG7 :'.\1Hz que depende solamente de Tk. 

T,,(1667) (4.33) 
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_A\. pesar de que las ecuaciones que hemos obtenido para T.z están escri\as para 

la línea 1667 ~.fHz, hul>itra sldü exac.:ta.1uente lo tnisrr.io escribirlas para cualqü.iera de 

las otras tres líneas del estado base .. ..\.1 reducir el problen~a de 8 a 4 niveles pE:rdemos 

información indiYidual de cada u1~a de 1a.s 4 líneas. ?\1as bien lo que tenernos es una 

descripción prorr.tedio de todas. Esto no debe de preocuparnos rr1ucho. De los resulta­

dos numéricos ve1nos que en la zor.a de eu.fria1niento la temperatura de exchación es 

muy parecida para las 4 líne"-5. Si querernos usar (4.31) o (4.33) para calcular Tz de 

cualquiera de las otras 3 líneG.S~ bastará co11 sustituir la frecuencia de eSta. Es impor­

tante aclarar que la expresión (4.33) ts bien $USC'f!ptible a v.¡j por lo que se recomienda 

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

Moleculares 

En el cap. 3 vimos que existe una correlación espacial entre los máximos de ab­

sorción de OH y las zonas chocadas del flujo rnolecular. Estas últimas están indicadas 

por la presencia de objetos HH y enüsión Yibro-rotacional de la n1olécula de H2. Esta 

relación la podernos entender ahora en el contexto de nuestros resultados numéricos y 

analíticos. Es en esas zonas chocadas donde rr1ejor se dan las condiciones físicas nece­

sarias (como alta densidad n > 108 cm- 3 y temperatura Tk :2:: 200 K, respectivamente) 

para enfriar las líneas del estado base del OH. Kwan (1977) y London, McCray y Chu 

(1977) dicen que la excitación vibro-rotacional del H2 en la línea v = 1 ---+ 5(1) se 

puede dar cuando gas altamente supersónico ( v > 10 km s- 1 ) impacta gas molecular 

denso (nH
2 

> 105 cm- 3 ) de la nube an1bieute. En general la temperatura cinética del 

gas donde se forma la línea v = 1 ~O S(l) de H 2 es de (1 - 3) x 108 K. En aquellos 

ftujos moleculares importantes en los que no se ha detectado emisión de H2 es posible 

vincular observacionalmente los 1náxin1os de absorción con regiones densas y chocadas. 

Este es el caso de L1551 (vea Fig. 3.6) en donde los máximos de absorción coinciden con 

grupos de objetos HH. Cantó (1954) muestra que en ciertos casos existe una cor:·elación 

espacial entre la emisión de la xnolécula de amonÍélCO y los objetos HH. Hoy d:a sabe­

rnos que el amoníaco es un trazador de gas con altas densidades, n H 2 ~ 5 x 103 c:m- 8 

(Torrelles, 1981 y 1983). Todo esto nos lleva a pensar que la absorción de OH en L1551 

es producida por gas de b..lta densidad de la nube an1biente barrido y calentado por 

ondas de choque. 
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Si aceptamos el anterior plantearniento con10 cierto tenemos a.hora la posibilidad 

de usar la a:,sorc-ión de OH corno posible tré:Lzé:l.dora de regiones chocadas en el ftujo 

molecular. Según C\fitchell y DeYe<tu (1982) el aumento en la densidad columnar del OH 

detrás de t:r-.a onda de choque no va 1nás alla de un factor de 2. Esto nos permite fijar 

la densidad colunlllar, a prín:.i.era aproxirnación, a partir de las obserYaciones del CO 

para los d:fe::-entes flujos. Usando Jos mismos Yéi.lores de temperatura de antena, ancho 

en velocidad~ etc. que usamos en la sección 3.4, podemos estimar la temperatura de 

excitación (usando la ecuación (3.5)) del OH para los flujos Ll551, HH7-ll, NGC2071 

y L723. L-na '\"eZ calculada Tx, obtenen1os la te1nperéltura cinética del gas donde se 

produce la a'J~o::-ción utilizando ]a$ Flgn:ré!S 4.11. En !a Tabla 4.2 damos los part.:::etros 

y res~~taC.:..~ c.:..:..;;r:.:dos. 

Tabla 4.2 

-YoH(cm-2) TL(l667) (K) ~V (km s- 1 ) T..,(1667) (K) Tk (K) 

Ll551 2 X 1014 -0.10 20 :s; 0.5 ~ 500 

NGC2071 2 X 1014 -0.15 20 '.'::: 0.4 ~ 1000 

HH7-ll 3 X 1014 -0.07 20 :s; 1.0 > 200 

L723 6 X 1018 -0.05 20 :s; 0.4 ~ 1000 

Es c!aro que Jos ,·alares de Tk obtenidos a partir de este método tienen una 

incertidumb::-e g~élnde. Si se pudiera establecer con precisión la densidad columnar del 

OH por algún método, se podría determinar con precisión la temperatura cinética del 

gas. Lo con-rrario es mucho más fácil. Conociendo Tk, podemos saber inmediatamente 

T., a través de las figuras 4.11. Sustituyendo en la ecuación (3.5) obtenemos ]\rOH· Estos 

resultados no dependen practicarnente de la densidad siempre y cuando nn2 > 108 

cm- 8 . Tomemos por ejemplo el caso de ?'\GC 2071. Según Lane y Bally (1986) la 

temperatt:::-a del gas donde se produce la línea H2 v = 1 - O S(l) es de - 2600 

K. Esto nos da una T., entre 0.3 y 0.4 K y una densidad columnar ]ltoH entre 1.4 y 

2.0 x 1014 c::~- 2 . Estos valores son consistentes con los de la sección 3.4 y la tabla 

4.2 para ~ste :=:1 .. :jo. Hay que aclarétr que la región de gas chocado tiene muy poca 
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densidad colurnnar y no puede explicar la densidad colunlllar para el OH. La absorción 

se está produciendo en una región IT.lás gré..nde y relativamente más fria con temperatura 

cinética T1c ~ 60 K. No esperamoE encont.rhr ten~peraturas de excitación menores a 0.3 

K dado que entoces el gé1.S alcanzhrfa tE::1nperaturas cinéticas a las que el OH se empieza 

a disociar. 

4. 7 Conclusiones 

La absorción del OH contra el fondo cósmico se debe a que el OH está anóma­

lamente enfri&.do (Tx < Tbg ~ 2. 7). E~:e e¡_.f:la.H.LÍe;::l.Llu es <.:0H:::.ec1H.~ncia. de la excitación 

colisiona! entre el OH y el hidrógeno molecular. Las asimetrías en las secciones rectas de 

colisión entre el H2 y el OH J.JrOYOcétn que tste últ iino se excite poblando se]ectivamente 

más los estados de menor energía del doblete A en la escalera 2 n 3 / 2 . _.\.) relajarse por 

emisión IR se conserva la simetría de reflexión y se produce una sobrepoblación en el 

estado de menor energía del doblete A del estado base, provocando Ja refrigeración (o 

anti-inversión) de las líneas 1612, 1665, 1067 y 1720 l\1Hz. 

La temperatura de excitación Tx de las líneas del estado base es una función 

inversa de la temperatura cinética en condiciones donde nH
2 

.2 103 cm- 8 y T1c ~ 30 K. 

Si alguna de estas condiciones no se cun1ple, Tx se coruporta similar a la de un sistema 

de dos niveles. Bajo estas condiciones es posible expresar la temperatura de excitación 

como iunción únicamente de la temper¡;_tura cinética (Tx = Tx(Tk)). 

Para que tenga lugar la refrigeración de las líneas en el estado base, es necesario 

que el OH se excite por colisiones y se desexcite radiath·amente, o bien que cumpla con 

la condición, e,,)· «" !3i·i ... 4,.·:;· 

La refrigeración del OH en los flujos moleculares se da preferentemente en zonas 

de fuerte interacción entre el gas de alta '\·elocidad y Ja nube ambiente. El acarreo de 

material y deposito de energía cinética por ondas de choque produce alta densidad y 

alta temperatura lo que propicia la excitación anómala del OH debido a colisiones con 

el H2. 

Los máximos de absorción en di:-ección de regiones chocadas del flujo trazadas 

por la emisión de H2 y objetos HH, indican la presencia de gas con temperatura cinética 

mayor a 200 K, n H
2 

2: 103 cm- 3 , y ternperé::.Iuras de excitación, T:c ::::::- 0.5 K, propiciando 

la absorción contra el fondo cÓSIT.;.ico de 2. 7 !{.. 
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La absorción del OH en ausencia de alguna fuente de conünuo de fondo es 

aparentemente indicativa de gas chocé:l.do. Esto convierte al OH en absorción un nueve 

tr.a.zador de zonas chocadas en los fl.ujos moleculares de alta Yelocidad. 



CAPITULO 5 

EMISION ANOMALA DE OH EN REGIONES DE FORMACION ESTELA•: 
¿CONTRAPARTE GALACTICA DE LOS MEGAMASEltES? 

5.1 Introducción 

A mediados de la década de los 80's fueron reportadas varias galaxias que 

presentaban muy fuerte emisión en las líneas principales del OH (1665 y 1667 MHz). 

La luminosidad en las líneas era IT.l.h.s de un n1illón de veces mayor que la reportada 

en los máseres galácticos. La !iteres.tura se refiere a este fenórneno extragaláctico como 

~1ega.niáseres (Baan, 1985). Hél.sta el n1omento no se conoce en detalle cuál es el 

mecanismo físico responsable de este fenó1n.e110 tan espectacular. ~o obstante se ha 

encontrado, corno patrón g~neral, que tales galaxias presentan fuerte emisión en el 

infrarrojo (LIR > 1011 L0) además de una razón de intensidades en las líneas principales 

(I(l667) / I(l6G5)) mayor o igual a 2, típicamente alrededor de 4 (l\1irabel y Sanders, 

1987). 

Como parte de un programa de obser'\~aciones de OH en regiones de formación 

estelar galácticas (l\1irabel et al. 1987), se encontró que en algunas de las fuentes la 

razón de intensidad de emisión de las líneas principales era alrededor de 4, valor muy 

por encima del de 1.8, que es el esperado en condiciones de Equilibrio Termodinámico 

Local (ETL). Clásicamente los Yalores de 1GG7/1G65 en los máseres galácticos son entre 

0.5 y 1.0 (Caswell, Haynes y Goss, 1980), también diferente del cociente encontrado. 

Otra cosa que nos llan16 la atención fue que la emisión anómala provenía de regiones 

que se extendían varios parsecs de tarnaño. ~osotros creemos que esta emisión anómala 

extendida puede darnos la clave para entender el fenómeno de los megamáseres. En 

este capítulo vamos a intentar demostrar que la emisión no térmica del OH en las línea.s 

principales provenientes de regiones extendidas, podría ser la contraparte galáctica del 

fenómeno megarnáser extragálactico. 
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5.2 Observaciones 

Las observaciones .se realizaron con la antena de 305 metros del Radio Obser­

va.torio de Arecibo, Puerto Rico durante Jos 1neses de abril y diciembre de 1987. La. 

resolución angular del lóbulo principal de la antena fue de 2~9. Se usó 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 espectrómetro 

autocorrelador se dividieron en 4 bancos de 512 canales y ancho de banda de 0.3125 MHz 

con lo cual se obtiene una resolución por canal de 0.11 km s- 1 cubriendo un ancho total 

en velocidad de 56.3 km s- 1 . Las observaciolles fueron hechas en el modo alternado de 

frecuenC"ia ( '"frequency s\\·itch:r:g•· _I mc.n·iéndonos 0.15 :.\fHz de Ja frecuencia central. De 

esta forma se puede obser'-·ar 1~ cio~ líneas priucipé:t.les en ambas polarizaciones (circular 

a la izquierda y a la derecha) simultáneamente. Los tiempos de integración en cada. 

posición fueron típicamente de ~O rninutos. 

La selección de las fuentes obserYadas se basó en el preYio relevamiento de OH 

de alta velocidad en flujos n1oleculares (:'.\1RRC). Se seleccionaron todas las fuentes 

que presentaron anomalías en la en1isión de las líneas principales a baja velocidad, 

proveniente de la nube ambiente~ y que ademas, dicha en1isión se extendiera más de un 

haz de antena. 

Para hacer un estudio de la relación entre la emisión anómala y la radiación 

en el lejano infrarrojo, se obtuvieron mapas en las 4 bandas (12, 25, 60 y 100 µ:rn) 
producidos en el "Infrared Processing and Analysis Center" de Caltech, de las regiones 

de formación estelar que fueron observb.das desde . .\.recibo. 

5. 3 Resultados 

En esta sección presentarnos los resultados obtenidos en las regiones de for­

:rnación estelar NGC 2071, Sharpless 252 y Serpens. NGC 2071 y S252 fueron mapeada.s 

sobre una extensión de 121 x 121 espaciando el haz de antena cada 3 1
• En la Tabla 5.1 

presentamos un resun1en de los resultados de las obserYaciones de radio y lejano IR de 

las tres regiones. Como referenc~a darnos en esta Tabla los mismos parámetros para 

los megamáseres tornados de :'.\li:rabel y Sanders (1987). 
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Tabla 5.1 

Máseres de OH Provenientes de Grandes Volúmenes en el Espacio 

Región 

NGC 2071 5.0 4.4 
5252 4.6 2.4 
Serpens S.4 S.4 

Mega.masera 2·14 

AV 

(km .- 1 ¡ 

2.4 1.2 X 10-4 
5.o 1.9 lo-• 
2.4 9.6 X 10- 4 

(!::::::.) p 

1.2 
0.8 
0.5 

0.7-1.2 

Las letras p y a se refieren a valores pico y pron1edio, respectivan1enLe. 

a) NGC 2071 

(f¡:;:!.) a Íi~º:: 

0.6 0.44 
0.5 0.26 
o.s O.SS 

O.l.·1.0 

a 

Tamaño Angular 

(minutos de arco) 2 

120 
700 
150 

En la Figura 5.1 mostramos un mapa a 60 µm de NGC 2071 y los espectros de 

las líneas principales del OH tomados en los puntos que señalan las flechas. Al centro 

de la región y con líneas entrecorta.das se muestra la posición del flujo bipolar. Un 

poco más al sur se encuentra la región NGC 2068 la cual también muestra anomalías 

en las líneas principales como se puede ver en Jos espectros que le fueron tomado. Los 

cocientes 1667 /1665 en los puntos observados (Fig. 5.1) están en el rango de 4-5. El 

ancho a potencia media de la emisión es de 2.4 km s- 1 . Si suponemos una distancia 

de 500 pe la emisión anómala se extiende - 1.5 pe. 

Los mapas de IRAS a 60 y 100 µm muestran un cociente de flujo promedio a 

través de toda la nube de 0.6. Este cociente de flujos a 60 y 100 µm en los máximos 

de los mapas es de 1.2, el cual implica una temperatura del polvo de - 60 K sobre la 

región (:!1.•!iralles, 1991). 

b) Sharp)ess 252 (S252) 

8252 es parte de un complejo de regiones H II en la nebulosa difusa galáctica 

NGC 2175. Se observaron 18 pos1c1ones alrededor del componente . .to. del continuo de 

radio, la cual es una región H II que tiene un flujo a 1420 !\!Hz de 230 mJy y un 



5 13 -3 5 13 

VLSR(km s-1
) 

Fi.ura &.l. M•pa de JltAS a eo IJ. y espectros de Jea lineas 1665 y 1067 MH• de Ja región de NGC 2071. Los contornos de menor y mayor 
in$ensidad deJ mapa in&W'rojo .an de 8 x 106 y 2 x J09 ..Jy aterad- 1 respectivamente. Los contornos entrecortados al centro indican Ja •ona del 
8ujo bipolar de elf.a velocidad. L .. cruces muea,ran .1 .. poaicionoa que fueron observadas. Se puede ver claramente que Ja 1667 MHa ca: entre• 
y 6 vece• mM intensa que I• Jee6 MH•~ J!At;e m.iamo cociente ae observa en loa megamáseres. ('romada de Mirabel, Rodríaue1t y Ruia, 199l..) 
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~ 0.50 
= 
~ = w..J 
CL 
:a: 
w..J 
f--

~ .¡ 
,,.,,-... 

5252 
Z/0=1667 MHz 

,,,.. 
r5- o. 'O'--'--_-, .... _ o-~~-~-7-_~o-~~---,-::5-. 0=---- - ' o 

~ VLsi'i (km s- 11 

5 

Vo=16E.5 MHz 

Figura 5.2. Espectro tomado en la posición 0(1950) = oaho5nt34~0, 6(1950) = 20º8914711 de S255. El 
cociente de intensidades entre la.s líneas 1665 y 1667 !\1Hz es de 4.6. (Tomado de Mira.be), Rodríguez y 
Ruiz 1989.) 

SERPENS 
Vo=l667 MHz Vo =1665 MHz 

Figura 5.S. Espectro tomado en la posición 0(1950) = 1sh27m.25~0. 6(1950} = 01º1214011 de Serpen•. 
El cociente de intensidades entre lineas principales es de 8.4. (Tomado de Mira.bel, Rodr{guea y Ruia 
1989.) 
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diámetro angular de 20" (Felli, Habing e Israel, 1977). El cociente de intensidades de 

las líneas principales en todos los puntos observados es entre 2 y 3. Suponiendo una 

distancia de 2 kpc para S252 encontramos que la emisión anó1na.la se extiende sobre 

una distancia de 5 pe. En la figura 5.2 n10str,,.mos el espectro de las líneas 1665 y 1667 

MHz en dirección de la región H 11 con1pacta S255A. El cociente de intensidades en 

esta dirección 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 µ es de - 0.6, el cual corresponde a una temperatura 

del polvo en esta fuente de 60 K (1v1iralles, 1991). 

e) llerpens 

Debido a restricciones por tiempo de telescopio solo pudimos observar 3 posi­

ciones en esta nube molecular. La razón de intensidades para las tres posiciones es de 

entre 2 y 5. En la figura 5.3 mostramos Jos perfiles de las líneas principales tomados en 

una de las tres posiciones. El ancho en velocidad a potencia media es de - 2.4 km s- 1 . 

En esta región la razón promedio del flujo a 60 µm sobre el flujo a 100 µm es de - 0.3 

lo que implica una temperatura para el polvo de - 30 K. 

5.4 Dlscuslon 

Nosotros creemos que hemos detectado un nuevo tipo de emisión no térmica en 

las líneas principales del OH, el cual está presente en nubes moleculares con actividad de 

formación estelar. Este nuevo tipo de maser tiene intensidades en las líneas principales 

de decenas de mJy, cocientes de intensidad 2: 2.0 y ancho a potencia media de 2.4 - 5.0 

km s- 1 , un poco mayor que la dispersión típica de las nubes moleculares. Contrario a 

los máseres compactos de OH, altamente variables y polarizados y que se encuentran 

generalmente cerca de las regiones H 11, este maser no presenta polarización y a.parece 

extendido sobre regiones 2: 1 pe. Debido a lo débil de su emisión pasó desapercibido 

en previos releva.mientas de baja sensitividad. ~osot.ros pudimos detectar este tipo 

de emisión ya que toman1os Yarios espectros de 10 minutos sobre la fuente con el 

radiotelescopio de mayor área colectora y n1ás sensitivo del mundo a 18 cm. 

Aparte de las grandes diferencias en lunünosidad de la emisión anómala ga­

láctica del OH y los n1egei.1u.;.st::res, e::n otros a.spect.os son inuy similares. ?v1irabel y 

Sanders (1987) muestran que la razón de intensidad de las líneas principales en los 
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mega=á.seres es de entre 2 y 10, y el cociente del fiujo pico de la línea 1667 MHz y 

el fi-.:.jo a 60 µm está en un inten·alo de 10- 4 a 10- 2 . Además ellos encontraron que 

el cociente de la temperatura de brillo de la 1667 !l.1Hz sobre la temperatura de brillo 

del continuo a 18 c1n es típica1nente 0.1 - 1.0 (vea la Tabla 5.1). Los inegamá.seres son 

ga!a.x:as calientes con cocientes de flujo, Feoµrn/F100µ:n ::::::::: 0.7 - 1.2. En la Tabla 5.1 

damos los valores de los cocientes de intensidad de algunos parámetros observacionales 

de lc..s tres fuentes galácticas que presentan en1isión anómala extendida. Como vemos, 

ést~ son muy parecidos a los encontrados en los inega1náseres. 

Xosotros creemos que estas sin1ilitudes, lejos de ser una coincidencia, apuntan a 

q:..:.e :a E-m!!"-ión anómala e:--:tf?ndjr1a de OI-! y la er!"lisión rncgan-H~scr pueden ser el Ir..ismo 

fE::-.. é::.:.¿:-.. o. En UUJ.Lu:s Ch~us la c11 .. i::.i..:,H }JI"uYicIH~ <le gré.1.IJ.<lt:!:s vulúI.u.t1u::s dt::l espa.cio. La 

relac:ón de los Yalores de la Tabla 5.1 sugiere que la emisión infrarroja podría jugar 

un papel importante en el mecanisn10 de bo1nbeo de este fenómeno. El polvo caliente 

parece ser el denorriiuador c0mún en lüs fuentes galácticas y h1.s extra.gálacticas. 

Un modelo de amplificación de baja ganancia del continuo de fondo por el OH 

con población invertida fué propuesto por Baan (1985) y Henkel, Güsten y Baan (1987) 

para explicar la emisión de los megarnáseres. Nosotros usaremos el mismo modelo para 

explicar la emisión anómala extendida en regiones galácticas que presentamos en este 

ce.pÍ':'ulo. Consideremos la ecuación de transferencia en la aproximación de Rayleigh­

.Jear..s, 

(5.1) 

donde Te es la temperatura de brillo de la radiación de fondo. Todos los demás símbolos 

tienen el significado usual descrito en el Cap. 3. Suponiendo que Te :> \T.,\, lo cual es 

cierto para los megamáseres pero no lo es necesaria.mente para las fuentes galácticas, 

la ect:.ación (5.1) se puede expresar corno, 

(5.2) 

Con esta última podemos derivar el cociente de la líneas 1667 MHz sobre el continuo a 

18 c:::i. 

(5.3) 
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y el cociente entre las dos líneas principales, 

1) 
1) 

(5.4) 

Para la emisión b.nÓrT~C:iia galáctica, el continuo de fondo (Te) vamos a tomarlo 

como :::::::! 4 K, el cual es nueYamente la suma del fondo cósmico más una pequeña 

contribución (:::o 1.0) de Ja Galaxia. La brillantez de la temperatura de antena de Ja 

línea 1667 Iv1Hz en l..s tres regiones galácticas es típicamente 0.8K (vea Figuras 5.1-

3). Dado que las tres fuentes son resueltas angularmente con la ant.ena de ~~recibo, la 

cual tiene una efiC'ienc:a de haz 17 B = 0.43. obtenen1os una temperatura de bril1o de la 

línea T10G7 ~ 2 K. 5"·..:.5::~:..::.-.:-::-.:::0 c:~tc Y<-:..~..::)r L·n !a cc_¡c_ción (5.3) tc.::icmos •1667 = -0.4. 

Si adoptamos un cociente Ce !!neas T1c(7 T1ccs == 4.0. Yalor típico en las regiones 

galácticas, (vea Tabla 5.1) lltga1nos a que •1c;c;5 :::= •1557/3. 

Considerando que las tres regionc..-s gal~cticas 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 asu1niendo un factor de llenado entre 0.02 y 0.3, Henkel, Güsten y 

Baan (1987) derivaron una profundidad óptica de la 1667 l\1Hz de -1.0 a -5.0 para 

los rnegamáseres. 

En la Figura 5.4 grafic amos el cociente de intensidades de las líneas principales 

contra el cociente del flujo de la línea 1667 l\1Hz y el flujo del continuo a 18 cm para las 

tres fuentes galácticas y 5 megarn6.seres, los cuales tienen medidas del continuo disponi­

bles (Schmelz, Baan y Haschick; 1987). Podemos ver que las fuentes galácticas caen en 

Ja misma región del diagrama que los megarnáseres. Solo Arp 220 ( = IC 4553) queda 

bastante fuera del resto de las demás fuentes. Esto no es de extrañar ya que esta galaxia 

presenta características bastante peculiares relativas a las demás galaxias de la muestra. 

Por ejemplo el perfil de la línea de 21 cm presenta una fuerte absorción de Ja cual se 

deriva la mayor densidad columnar de HI de las galaxias conocidas (N H ¡ - 1022 cm-2 , 

Mirabel 1982), más de un orden de magnitud que cualquiera de las demás fuentes. Por 

otro lado su posición en la gráfica da más peso a cualquier posible correlación entl!e 

I(1667)/I(1665) y I(H367)/Ic. 
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l. 
Fi&ur-a 5.4:. El cociente de intensidad I(1667)/1(1665) como función de I(l667)/Ic para las tru regiones 
Ba.lácticaa (discutidas en este capítulo) y varios megamá.seres (tomados de Schmelz et al. 1987). Note que 
laa fuentes Balácticas caen en la misma región del diagrama que los megamá.serea. (Tomado de Mirabel, 
Jtodrí11uez y Ruiz 1989.) 
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Figura 5.5. Pre~ente.mos un esquerna de como se produce la inversión en las Hncaa principales del OH 
debido a la ab~orción ¿e radiación infra.rroja. Las flechas más negra.a indi.c.an las transicionea a S5 µ.m 
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5.5 El Lejano IR Emitido Por el Polvo Como Responsat>le c;:te la Emisión AAé­

mala Extendida 

A diferencia de los máseres galácticos clásicos de OH en donde por lo general 

es dificil identificar la fuente de bombeo, en la emisión anón1ala extendida galáctica 

al igual que en los megamástres, el can1po de radiación IR presente se puede señalar 

como principal responsable de la inversión. El efecto del lejano IR sobre el OH ha sido 

muy bien estudiado por distintos áutores (Elitzur d al. 1976, Guilbert et al. 1978 y 

Buja.rrabal et al. 1980) para explicar el b01ubeo en rnáseres galáctcicos. Baan (1985) y 

Henkel et al. (1986) también proponen al can1]Jo de radiación IR co1no responsable de 

la inversión en los rnegamáseres. Las caracterf~ticas físicas de la molécula de OH hacen 

que el campo de radiación IR funcio11e con"J.o un agente natural de inversión. Según 

Buja.rrabal et al. ( 1980, de aqui en adente B~), existen ciertas asimetrías en el dipolo 

eléctrico, las cué:11es producen diferenci<.t.s en Jos coeficientes de absorción para transi­

ciones entre ambas escaleras rotétcionales y su in1agen. (La i1nagen de una transición 

la definimos con10 aquella en la que el can1bio de paridad es exactamente al revés, 

manteniéndose igual todos los demás núrneros cuánticos. Por ejemplo, la imagen de la 

transición 2 rr812 ,J = ~.F = -,-2 - 2 IT 1¡ 2 .J = ~.F = -2 es, 2 rr812 ,J = ~.F = -2-+ 
2 II1¡ 2 , J = ~. F = +2, corno se indica en la Figura 5.5.) Tales asimetrías llegan a ser 

en algunos casos de casi 3%. Las diferencias n"1ás significativas se observan en las .A. 's 

que conectan el estado base con 2 IT 1 / 2 , J = ~· Por ejemplo, .422,2/-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 físicas para las diferencias dipolares de las transiciones entre ambas 

escaleras son explicadas con todo detalle por B-r-. Esencialrnente las diferencias se deben 

a que en los cálculos del elemento de matriz de dipolo (vea la ec. 2.51) no se tomaba 

en cuenta términos de mezcla entre estados IT y ~. En la sección 2.4 mencionamos que 

lo• hídridos como el OH, a pesar de tener estado base TI, debido a su rápida rotación 

hace que los acopla1nientos resultan ser más bien del tipo (b) de Hund. Estos últimos 

corresponden a moléculas cuyo estado base es ~- En reé:1lidad el OH no obedece ni al 

caso (a) ni al (b) de Hund sino más bien a uno inter1r1edio. A. propósito, esa mezcla 

entre los estados rr - ~ es la re$pOnsable del desdoblan1iento A (vea Fig. 2.3 y Atkins, 

1983~) con distinta energía para di~tinta paridad. A .. ] CO:r!~idera..r el acoplamiento rr - E 

el elemento de n1atriz tiene contribución de térn1inos n1ixtos de la for111a <I1J77!µ 1 EJ77), 
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donde T] es la paridad. Estas dt=pendenc!a_s del elen"lent.o de matriz con TI hace que 

µJ.,.,,J'q'' tenga pequeñas diferenciG..S con su =.rnagen. Los a.nteriores autores que habían 

calculado los coeficientes de desexcitaclón (Yea referencias dadas por B+) no habían 

considerado el acoplamiento n - ~ por lo que los Yalores de las _4.. ~s no presentan 

asimetrías. 

La inversión de las líneas princip(;:1.lE!s del OH como consecuencia de las asimetrías 

en la.s A's para transiciones entre las e:scb.leras 2 TI 1 í 2 ,---;. 2 TI 3 ," 2 es muy sencilla de 

entender. Considereni.os excitaciones desde el estado base al estado 2 Il 1 / 2 , J = l 
debido a absorción de fotones de 35 µ emitidos por el polvo. Como ya mencionamos, 

A22.2 es casi un 3% más grande que .424 4. La poblc1ción de los niveles 2 y 4 determina la. 

temperatura de excita('ión de 1a 1667 ~!Hz. Pc..:.ra el caso ópticamente delgado (1 << 1) 

y considerando solamente excitación por radiación ( Cij = O), la razón de depoblaci6n 

de los niveles 2 y 4 debido a absorción de fotones a 35 µ, está dada por, 

Q = .422.2F22,2322,2 11 2. 

-424 _.. F24 .4.324 ,4 n" (5.5) 

El campo de radiación F;¡ está deternünado solamente por I.,(Td), ec. (2.13). La 

inversión de la 1667 se da si Q > l. Se puede pensar que el efecto de depoblar más 

rápido el nivel 2 se puede contrarrestar debido a que la emisión espontánea en la 

transición (22--+ 2) es mayor que la (24 ~ 4). La explicación de este proceso es que 

las probabilidades de desexcitación entre el nivel 2 TI 1 ¡ 2 , J = ~ y 2 TI1 ¡ 2 , J = ~ so:i un 

orden de magnitud mayor a las que conectan 2 11 1 ¡ 2 , J = ~ con el estado base. Es C:..~cir, 

la absorción a 35 µ, lleva las rnoléculas desde el estado base a 2 TI 1 / 2 , J = ~ pero la 

relajación se da a través de la propia escalera 2 11 1 ,' 2 por lo que no se compensa la ra.zó!L 

de depoblación que se describe en la ecuación (5.5). En la Figura 5.5 mostrarnos un 

esquema simplificado de corno se da la inYersión debido a la absorción a 35 µ por el 

OH. La inversión de la 1665 ~1Hz se explica haciendo las mismas consideraciones que 

hicimos para la 1667 ?vIHz, pero cuando las transiciones 1 -- 21 y 3-+ 23. 

Con la idea de confirmar todo lo anterior adecuamos los parámetros en el pro­

grama que usamos para el enfrian1.ie:-i.to (Cap. 4) a las nuevas condiciones físicas que 

se observan en las regiones de e1nisión b.DÓ:n-:iala extendida. La temperatura del polvo 

la dejamos como parán1etro libre. La ceneidad del H2 se tornó -"'H, $ 103 cm- 3 , de 

modo que las colisiones sean poco i:T::.p0:-~2:-:.'!es y que el campo de radiación sea el que 

deter1nine la excitación. El gradiente de ve}Qcidad que usan1os fue 3 km s- 1 pc- 1 , de 
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acuerdo al é:..ncho de 1as Hntas 1.Fig. 5.1-3,l.!a i:e11iptratura cinética, Tk = 60 K~ y el fac­

tor de a:.!-u.ción de la réi.diación dt:l pülvo, ird = 0.01. Los cálculos se hicieron i..·ariando 

la der....sida.d co1urn.nél.r y cun.siderh.ndo los 24 ni;:elts de ITJ.~ baja energía del espectro 

ro"tGcior.hl dt1 OH. En la Fi.gura 5.6 preselltú.ruos nuestros resultb.dos nun·1éricos. Los 

Yl:..1ores para •··i de algunas línc:as de interés son dados en el apéndice 2. 

En este esqucrn.a se e::OIJera que lb.S líned..S princi¡.Hdés de el estado 2 I1 1 ,: 2 ~ J = i 
(Sl35 y S1S9 ).1Hz) se refrigL·ren por la b.cción de la absorción a 35 µ. Los Yalores 

numéricos que obtenernos pc.ra la ten1peratura de exitación de estas dos líneas es de 0.4 

K pé1.ra T d :gual a 70 K. En la figura 5.0 ve::rnos que la inYersión de 1&.S líneas principales 

a·..:~er.-2 -:-c.:;~<-::. t(~:::r•(·!°'<-::.t'l!"& ..-:,.1 ;•r,!·.·•1 y d··-·;:·~><:!"<:·r(-' 1'<-!.::-a dcr..sldé!dc:: co!·..:.:::.::a.:-es i;:-a.:-l­

¿i.:;s, _ ...... -0.i:i ::..... :::.... 17 cu ... - 2 ,L:::-'-L' ::.¡_~,;ª ;::,i~u TL:t.Jurta.Üu }Jri11H .. :rci.11J.t::Ute !Jur GE='). El hecho 

de quE: la ::--:·,·E-r~:ón dc~é:.;.ir_rt-zca ~e dt:-l-.e a que f>ara.. grandes Ye.lores de _,.,.OH, la profundi­

dad óptica ta.rr1Lién aumenta (•JR >> 1), y las transiciones ya no son determinadas por 

los coE'.ñc:en<es de Einsttin. Esto ha.ce que cd t-fecto de la.s o..sin1etrías en los coeficientes 

de absorción Sobre la.s J.JOhlacioI1tS de lus lliYt:-les de} e::;tado base desaparezca. 

La él.bsorción a 35 µ1n juega u11 lJUJJel in1vortante en la inversión de las líneas 

principa1es, sin ernbargo hay otras trausiciones que tarnbién intervienen. Todos los 

niveles de las escé:llera 2 n 1 2 que conectan el estado base presentan asimetrías (aunque 

no tan irc.portantes) en lb.S _...\.. 's con relación a su imagen. ~uestros resultados numéricos 

muestran que si supri1nimos las asirnetrías en las transiciones a 35 µm la inversión se 

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

·'ToH = 1014 crn- 2 y todos los denlás parárnetros iguales, T:r,1665 = -7.8 K, al suprimir 

las asimetrías Tx.1665 = ~ 10.9 K. B+ n1encionan que al suprimir todas las asimetrías 

de las tre:.:;.s~cio11es que co11ectan a..l est üdo base la ill'\·t-rsión d~saparece completamente. 

El hf::'cho que inttrYeHgan tantos nive:.-lés en la inversión nos imposibilita atacar 

el problema analíticani.ente. lmplicé1.ría invertir una m<itriz de 8 x 8, en el caso que 

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

E.Ete modelo que proponen B- JH:1.ra invertir las líneas del estado base se puede 

entender también en el contexto de un sistenia de tres niveles como el que discutimos 

en el ce:.pi"tulo 4. Solo que en este caso la ra<liC::Lción es el agente ext.erno que determina la 

terr:pe:-at·..:.ra de excitación. La inversión titne luga.r porque E:::l estado de menor energía 

¿e! es':é.·::.::: ::e:.::.:e Ye un i..:.:-::Yc-r~o de rdd:~dón 11 .. ~s ci.i.Ucr ... te q_'-le tl que ,·e el estado de rnayor 

ene!"gía .. ~:::r:..bos estados se po1u...::n en equiliLrio con su uniYtrso, pero esto corresponde 
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a una. sobrepoblación en el c:=-~ado de más energía debido a que su universo es más 

frío, lo cual causa la inversión. Fine:i..:::r.1.ente Bujarrabal y colaboradores concluyen su 

trabajo diciendo: •·Este rnodtlo sugiere que en hlguna.s nubes de gas y polvo en nuestra 

galaxia las líneas principales CE::-l OH Geben estar débilment.e invertidas por la presencia 

de radiación proveniente de g:-a.nos de polvo caliente". :S-osotro hemos confirmado 

númericamente (vea Fig. 5.G) que esta aseveración es cierta. El polvo caliente invierte 

las líneas principales del estaco base del OH. 

Si suponen1os que la er::!:sion anómala extendida y los rnegamáseres son máseres 

no saturados de baja ganancia (como sugiere la Figura 5.4), y considerando que la masa 

del gas ir.:volu.c:-rt¿::.:. l:: ~: 3 ::_.:: 0 :-::J_~.._:·..__:; o..:=' C....:l v:d.._ll ..lt..:: 1 18~.\f,::_,, (:-~Iira.Lel y Sá.nders 

1987) confi.ndda en una regióI.L de - lu3 :µc. podc=1nos es'liu.ib.r cuant.&.S regiones como 

NGC 2071 (según Torr<:lles et al. 19S3~ la 11.ia.sa de cSta segiún es de - 103 !\10) se 

necesitan para producir un ~,1egamástr. Dado que en ~GC 2071 la emisión anómala se 

extiende sobre una distancia Ge - 1 ¡..>c, con 106 nubes con10 ésta es posible producir 

un I\iegamáser. Para explicar la.s difereacias en la ten1peratura de brillo, tomemos por 

ejemplo el caso del megarnaser asociado a la radio-galaxia IC4553, en 18 cm esta fuente 

tiene una Te "" 106 K (Henkel, Gusten y Baan, 1987), y una ganancia \r\ - O. 7 (Baa.n 

y Haschick, 1984), lo que nos da una temperatura de brillo de la línea 1667 MHz de 

T1667 = 106 e·7 = 2 X 106 K. En el caso de :XGC 2071 tenemos que la tempera.tura. 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 coincidencia.s y sinülitudes que hen'los tratado de presentar en las 

anteriores secciones nos llevan a concluir que la emisión anó1nala extendida del OH en 

regiones de polvo calientes es la contraparte galáccica del fenómeno :ll.1egamáser. En 

ambos casos se trata de un rr:aser no saturado de baja ganancia cuya diferencia en 

temperatura de brillo es consecuencia ¿e que en los n'l.egarnáseres la atnplificación se da 

contra un fondo no-térmico 1.:.-.. uy bril:a..nte (que se produce en el núcleo de la galaxia) 

mientras que en las regiones galácticas solo se amplifica el fondo cósmico de 2. 7 K más 

una pequeña contribución (- 1 ]-() del disco galáctico. 

En ambos tipos de f~1..:::-_:cs !c. ::_-.·e:r:=ión es consecuencia de la &.bsorción por parte 

del OH de fotones enrre 25-1::?0 µ111 Ctl ce:.1npo de radia.ción IR producido por polvo 
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caliente. Las asimetrías dipolares para trans1c1ones entre ambas escaleras rotacionales 

alejan de ETL la distribución de población de los niYdes del estado base. 

Los megamáseres pueden ser el producto de n>illones de regiones como ::\"GC2071 

amplificando el fuerte continuo no-térmico de la radiogalaxia. Son necesarias más 

obsen-·aciones del continuo a 18 cm en los niegamá.seres para ver si es posible establecer 

alguna relación entre el cociente de líneas y la eficiencia del rna.ser a través de la Figura 

5.4. 

Quere1nos terrninar este capítulo dándole un merecido crédito &.l Dr. \.Villem 

Ba.an que en 1985 había advertido la posibilidad de que: '"En regiones de polvo caliente 

en la gél.¡a...xia ts vusiLie que se es"te dando tú 1u.i:sn-.i.o fenó1ueno que ~e observaba en los 

megamáseres. Desafortunada1nente, el cont.inuo de fondo en t.ales regiones es demasiado 

débil para que podamos detectar la emisión anórnala" (Baan, 1985). Tres años más t.arde 

nosotros la detectamos con el Radiotelescopio de A.recibo (!v!irabel, Rodríguez y Ruiz, 

1989). 



CAPITULO ti 

CONCLUSIONES GENERALES 

En este capítulo Ya.mas a mencionar, de manera general, los resultados y con­

clusiones n1ás importantes acerca del estudio de la enlisión y absorción del OH en 

regiones de formación estelar reciente. Los dos problemas que hemos estudiado difieren 

básicamente por las condiciones físicas a que está so1T1etido el OH en cada caso. En 

el estudio de la absorción contra el fondo cósn1ico encontramos que la excitación del 

OH está dominada por las colisione~. niientras que f>n las regiones de emisión anómala 

extendida el agente externo dorninante es el ca.mpo de radiación infrarroja. Primero 

va.mas a hablar de las conclusiones generé!..les concernientes a la absorción y después de 

las de la emisión anómala extendida. 

6.1 Absorción del OH Contra el Fondo Cósmico 

Desde el punto de vista observacional poden1os concluir que la absorción del OH 

de alta velocidad es un fenónieno común en los flujos moleculares. En las fuentes que se 

pudieron mapear completamente el campo de velocidades muestra una geometría espa­

cial similar a la que se observa en el CO de alta velocida. Los máximos de absorción del 

OH correlacionan espacialmente con regiones calientes o chocadas del flujo molecular, 

pero no necesariamente con los má..xin·ios de emisión del CO. Este resultado es posi­

blemente el más importante de todos desde el punto de Yista observacional porque su 

interpretación, en el contexto del n1odelo de excitación colisional entre el OH y el H2, 

nos ayudó a resolver definitivamente el fenómeno de la absorción del OH contra el fondo 

cósmico. La ausencia de correlación espacial entre los máximos de ambas moléculas 

se debe a que éstas obedecen a condiciones físicas diferentes para su excitación. Tales 

condiciones físicas no tienen porque coincidir e~pacialmente en el flujo molecular. En 

el ca.so del CO los máxin1os de errlisión están relacionados con las regiones de mayor 

densidad columnar de gas, mientras que los má.>:imos de absorción están generalmente 

asociados a las regiones chocadas o más calientes del fiujo molecular. Las condiciones 
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n.ecesarias para la absorción del OH se dan preferen~ement.e en aquellas zonas del fiujo 

en donde el gas está siendo calentado y comprimido por ondas de choque debido a 

interacción entre el gas de alta velocidad y la nube ambiente. La temperatura de exci­

tación de las líneas del estado base en éstas zonas puede llega a ser menor de 1 K, lo 

cual resuelve eJ problema de la sobreb..bundancia de OH propuesta por algunos autores. 

La absorción del OH contra el fondo cósmico de 2.7 K en los flujos moleculares indica 

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

K. 

Analítica.niente encontra1nos que la refrigE-ración de las líneas del estado base 

excitación colisiona} entre estas dos especies lu1ce que el OH sobrepueble los estados más 

simétricos del doblete A de la escalera rotacioné1.l 2 IT 3¡2· La di!:;tribución de población se 

transfiere al estado base debido a la relajación IR conserYando la sirr1etría de reflexión 

haciendo que se sobrepueble el estado rnás siir.létrico y se produzca Ja inversión. Para 

condiciones físicas en las que la excitación está don1inada por las colisiones, el estado 

de mayor energía del doblete A está mejor acoplado con la temperatura cinética del 

sistema que el estado de menor energía, lo cual hace que la temperatura de excitación 

entre ambos niveles se aleje de ETL. Esto provoca la refrigeración en las líneas del 

estado base. 

Las observaciones de la emisión de la línea 1667 :!l.1Hz demuestran que el flujo 

molecular de alta velocidad se proyecta en dirección de gradientes decrecientes de den­

sidad columnar de OH. Esto indica que a gran escala el flujo es colimado por Jos 

gradientes de presión de la nube ambiente. 

8.ll EDlisión Anómala Extendida. 

Basándonos en los resultados observacionales la conclusión principal a la que 

hemos llegado referente a la en1isión anórnala extendida galáctica, es que ésta es la 

contraparte galáctica del fenó1!1.eno de los megc.r:¡áseres. En arrJ..bos ca.sos se trata de 

máseres no saturados de baja ganancia. La inYersión es dE:=bida al polvo caliente con 

temperatura rr.layor o igual a 50 J{. Las asimetrÍi:LS d:polares pa.a transiciones entre 

las dos escc:i.1eras rotacior.c..lcs }~a.cen que !a aLs0rciún Ge rá<lia.ción IR, principalmente 

de fotones a 35µ, despoble de nia.ne:-a n .. ~ efectiYa el estado de menor energía del 
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doblete .A. del estado base, lo cual produce l ... inversión de las líneas principales. La 

gran diferencia en la temperatura de brillo entre los megarnáseres y la emisión anómala 

extendida es que en los megarnáseres el OH an1plifica el contínuo brillante del núcleo 

galáctico, mientrb.S que en la.s regiones glilácticas el OH solo an1plifica el fondo cósmico 

más una pequeña contribución de ,..._, 1 K del disco galáctico. 
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APENDICE t 

V•lot'es Par• las Fisuras de I• '-3 • I• '-11 y I• l.li 

En este . .L\.péndice damos todos los valores con los cuales se hicieron las figuras 

de la 4.3 a la 4.11 y la 5.6. Las abreviaciones para las cabezas de las columnas son como 

sigue: la densidad columnar de OH (NOH), la densidad numérica de hidrógeno (nH2), 

f;e:m.peratura de excitación (Tx), profundidad óptica (T) y temperatura cinética (Tk). 

En el caso de la temperatura de excitación se pone entre paréntesis la frecuencia en 

MHz de la transición. Por ejemplo. Tx(1612). Tx(l6G5). etc .. Para las profundidades 

ópticas de las diferentes líneas se pone entre paréntesis la longitud de onda en micras 

o la frecuencias en l\fHz. Por ejemplo T(80mic), T{l667), etc .. 

Figura 4.3b 

Tx(l612) Tx(1665) Tx(1667) Tx(1720) 
nH2 (K) 

(cm-3) (K) (K) (K) 

0.2719E+01 0.3169E+01 0.3175E+01 0.3759E+01 
l.Oel 0.3612E+01 0.1423E+02 
3.0el 0.2129E+01 0.3591E+01 

0.4975E+01 -0.8202E+01 
1.oe2 0.1699E+Ol 0.4955E+01 

0.8173E+01 -0.3081E+01 
3.0e2 0.1673E+01 0.8279E+01 

0.1525E+02 -0.2452E+01 
1.0e3 0.1761E+01 0.1593E+02 -0.2292E+01 
3.0e3 0.1814E+01 0.2500E+02 0.2327E+02 

0.320BE+02 0.2927E+02 -0.2238E+01 
1.0e4 0.1837E+01 

0.3503E+02 0.3171E+02 -0.2223E+01 
3.0e4 0.1844E+01 0.3268E+02 -0.2219E+01 
1.0eS 0.1848E+01 0.3621E+02 -0.2221E+01 
3.0e5 0.1852E+01 0.3657E+02 0.3299E+02 

-0.2236E+01 
1.0e6 0.1863E+01 0 .. 3672E+02 0.3315E+02 

-0.2279E+01 
3.0e6 0.1896E+01 0.3683E+02 0.3337E+02 

0.3711E+02 0.3401E+02 -0.2435E+01 
1.0e7 0.2014E+01 0.3556E+02 -0.2922E+01 
3.0e7 0.2372E+01 0.3782E+02 

-0.5285E+01 
1.0eB 0.3938E+01 0.4019E+02 0.3925E+02 



Figura 4.3c 

nH2 Tx (1612) Tx(1665) Tx (1667) Tx(J.720) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

J.. O e J. 0.2799E+OJ. 0.2956E+OJ. 0.2936E+Ol 0.3098E+OJ. 
3.0el 0.2623E+Ol 0.2B90E+OJ. 0.2835E+Ol 0.3J.29E+OJ. 
1.0e2 0.2276E+Ol 0.2772E+Ol 0.2631E+OJ. C.3269E+OJ. 
3.0e2 0.1957E+Ol. 0.2721E+Ol. 0.2456E+Ol 0.36B2E+Ol. 
l..Oe3 O.l.74l.E+Ol. 0.2742E+Ol. O. 2344E+Ol. 0.4379E+Ol 
3.0e3 0.1656E+Ol. 0.2770E+Ol 0.2300E+Ol 0.4877E+Ol 
1.0e4 0.1623E+Ol 0.27B6E+Ol 0.2282E+Ol. 0.5l.37E+Ol 
3.0e4 0.1614E+Ol. 0.2791E+Ol 0.2278E+Ol 0.5219E+Ol. 
1.0eS 0.1610E+Ol 0.2793E+Ol 0.2276E+Ol 0.5254E+Ol. 
3.Ce5 0.1E2-2E-<"1 l 0.2795E ...... Ol 0. 22-.?E--':'l ":'.~25fE-"-C'l 

l.Oe6 0.l.617E+Ol 0.280CE+Ol 0.2285E+Ol 0.5260E+Ol. 
3.0e6 0.1635E+Ol 0.2813E+01 0.2309E+Gl 0.:0242E+Ol 
1.0e7 0.1695E+Ol 0.2859E+Ol 0.2384E+Ol '.J.5201E+Ol 
3.0e7 0.1868E+Ol 0.29B9E+Ol 0.2590E+Ol 0.5092E+Ol 
l.OeB 0.244BE+Ol 0.3413E+Ol 0.3197E+Ol O. 4 902E+Ol 

Figura 4.4a 

nH2 Tx(l612) Tx (1665) Tx(l.667) Tx(l720) 
(cm-3) (KJ (K) (K) (K) 

1.0eJ. 0.2930E+Ol 0.3021E+Ol 0.3025E+Ol 0.3116E+OJ. 
3.0el 0.3209E+Ol 0.3303E+Ol 0.3306E+Ol 0.3399E+Ol 
J..Oe2 0.437J.E+Ol. 0.4419E+Ol 0.4425E+Ol 0.4573E+OJ. 
3.0e2 0.5630E+Ol. 0.5B02E+Ol 0.5808E+Ol. 0.5978E+OJ. 
1.0e3 0.7460E+OJ. 0.7672E+Ol 0.7679E+Ol 0.7B89E+Ol. 
3.0e3 0.9640E+Ol. 0.9899E+Ol 0.9908E+Ol. O .1016E+02 
l.Oe4 0.1213E+02 0.1242E+02 0.1243E+02 0.1272E+02 
3.0e4 O.l.332E+02 0.1360E+02 O.l.36l.E+02 0.13B9E+02 
l.OeS O.l.367E+02 0.1390E+02 0.13B9E+02 0.1411E+02 
3.0eS O.l.3B9E+02 0.1405E+02 0.1404E+02 O.J.419E+02 
1.0e6 O.l.393E+02 O.l.404E+02 0.1402E+02 O.l413E+02 
3.0e6 O.l.40l.E+02 0.1410E+02 0.140BE+02 0.1417E+02 
1.0e7 O.l.39BE+02 0.1406E+02 0.1404E+02 0.14l.2E+02 
3.0e7 0.1405E+02 0.1412E+02 0.1411E+02 0.141BE+02 
1.0eB 0.1411E+02 0.1416E+02 0.1416E+02 0.1421E+02 
3.0eB O.l.424E+02 0.1426E+02 0.1427E+02 O.l.429E+02 
1.0e9 0.1449E+02 0.1447E+02 0.144BE+02 O.l.446E+02 
3.0e9 O.J.473E+02 0.1469E+02 0.1470E+02 0.1466E+02 
1.0elO 0.14B9E+02 0.14B7E+02 O.l.4B7E+02 O.J.4B4E+02 



Figu-ra 4.4b 

nH2 Tx (6016) Tx(6030) Tx(6035) Tx(6049) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

1. Oe1 0.9600E+01 0.9618E+01 0.9624E+01 0.9642E+01 
3.0e1 0.1082E+02 0.1085E+02 0.1087E+02 0.1086E+02 
1.0e2 0.1401E+02 0.1403E+02 0.1404E+02 0.1407E+02 
3.0e2 0.1704E+02 0.1707E+02 0.J.708E+02 0.1710E+02 
1.0e3 0.2056E+02 0.2059E+02 0.2060E+02 0.2062E+02 
3.0e3 0.2468E+02 0.2471E+02 0.2472E+02 0.2474E+02 
1.0e4 0.2871E+02 0.2872E+02 0.2873E+02 0.2874E+02 
3.0e4 0.3037E+02 0.3036E+02 0.3038E+02 0.3037E+02 
1.0e5 0.3077E+02 0.3071E+02 0.3069E+02 0.3063E+02 
3.0e5 0.3062E+02 0.3058E+02 0.3063E+02 0.3060E+02 
1.0e6 0.29E9E+02 O. 2992E .... 02 0.2979E+02 0.3001E+02 
3.0e6 0.2722E+02 0.281EE-02 0.2772E+02 0.2870E+02 
1.0e7 0.2U89E.+G2 o.¿313E.~c2 0.2.2.~2>E+02 0.2478E+02 
3.0e7 0.1286E+02 0.1563E+02 0.1455E+02 0.1818E+02 
1.0e8 0.6440E+01 0.9513E+01 0.7295E+01 0.1148E+02 
3.0e8 0.3215E+01 0.4308E+C1 0.4008E+01 0.5849E+01 
1.0e9 0.2412E+01 0.3165E+C1 0.3089E+01 0.4434E+01 
3.0e9 0.3106E+01 0.3935E+01 0.3961E+01 0.5404E+01 
1.0e10 0.5642E+01 0.6721E-Ol 0.6822E+01 0.8455E+01 

Figura 4.4c 

nH2 Tx(4660) Tx (4750) Tx(4765) 
(cm-3) (K) (K) (K) 

1.0e1 0.7524E+01 0.7676E+01 0.7546E+01 
3.0e1 0.9404E+01 0.9559E+01 0.9427E+01 
1.0e2 0.1185E+02 0.1207E+02 0.1189E+02 
3.0e2 0.1350E+02 0.1374E+02 O.J.354E+02 
1.0e3 0.1637E+02 0.1663E+02 0.1641E+02 ,,. 
3.0e3 0.1977E+02 0.2005E+02 0.19B1E+02 
1.0e4 0.2313E+02 0.2340E+02 0.2317E+02 

,¡ 3.0e4 0.2457E+02 0.2478E+02 0.2459E+02 
1.0e5 0.2494E+02 0.2503E+02 0.2490E+02 
3.0e5 O .2510E+02 Ó.2505E+02 0.2499E+02 
1.0e6 0.24B6E+02 0.2471E+02 0.2470E+02 

J 3.0e6 0.2420E+02 0.2399E+02 0.2402E+02 
!!llÍI 1.0e7 0.2191E+02 0.2J.65E+02 0.2170E+02 

3.0e7 0.J.754E+02 0.1724E+02 0.1731E+02 
1.0e8 0.1101E+02 0.1074E+02 0.1082E+02 
3.0e8 0.6619E+01 0.6420E+01 0.6478E+01 
1.0e9 0.4693E+01 0.4536E+01 0.4581E+01 
3.0e9 0.5018E+01 0.4846E+01 0.4894E+01 
1.0e10 0.7521E+01 0.7301E+01 0.7365E+01 



Figura 4.5a 

nH2 Tx(l.612) Tx(l.665) Tx(l.667) Tx(l.720) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

1. Oel. 0.2934E+01 0.3025E+01 0.3029E+01 0.3120E+01 
3.0el. 0.3099E+01 0.3196E+01 0.3199E+01 0.3296E+01 
1.0e2 0.3517E+01 0.3617E+01 0.3621E+01 0.3720E+01 
3.0e2 0.4051E+01 0.4175E+01 0.4179E+01 0.4303E+01 
1.0e3 0.4379E+01 0.4515E+01 0.4519E+01 0.4654E+01 
3.0e3 0.4648E+01 0.4797E+01 0.4799E+01 0.4948E+01 
1. Oe4 0.4756E+01 0.4928E+01 0.4923E+01 0.5096E+01 
3.0e4 0.4760E+01 0.4975E+01 0.4953E+01 0.5172E+01 
1. Oe5 0.4720E+01 0.5005E+01 0.4957E+01 0.5252E+01 
3.0e5 0.4684E+01 0.5023E+01 0.4953E+01 O. 5311E+01 
1.0e6 0.4665E+01 0.5034E+01 0.4953E+01 0.5345E+01 
3. Ve:6 C . .;66f.:E...,.Cl O. 5C4~E-"-:'l 0.4?::?E+01 0.5362E+01 
1. Ce7 0.4E92E+01 0.5068E+01 0.4986E+01 0.5386E+01 
3.0e7 0.4774E+01 0.5135E+01 0.5062E+01 0.5444E+01 
1. OeB 0.5056E+01 0.5361E+01 0.5318E+01 0.5636E+01 
3.0e8 0.5815E+01 0.5966E+01 0.5988E+01 0.6138E+01 
1.0e9 0.B034E+01 0.7722E+01 0.7846E+01 0.7563E+01 
3.0e9 0.1230E+02 0.1118E+02 0.1134E+02 0.1043E+02 
l.OelO 0.1916E+02 0.1742E+02 0.1752E+02 0.1614E+02 

Figura 4.Sb 

nH2 Tx(6016) Tx (6030) T>< (6035) Tx ( 6049) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

1.0el 0.9611E+Ol 0.9629E+01 0.9634E+Ol 0.9652E+01 
3.0el 0.100BE+02 0.1010E+02 0.1011E+02 0.1013E+02 
1.0e2 0.1091E+02 0.1093E+02 0.1094E+02 0.1096E+02 
3.0e2 0.1268E+02 0.1270E+02 0.1271E+02 0.1273E+02 
1.0e3 0.1351E+02 0.1355E+02 0.1355E+02 0.1359E+02 
3.0e3 0.1415E+02 0.1421E+02 0.1420E+02 0.1427E+02 
l.Oe4 0.1426E+02 0.1442E+02 0.1438E+02 0.1453E+02 
3.0e4 0.1384E+02 0.1421E+02 0.1410E+02 0.1448E+02 
1.0e5 0.1246E+02 0.1329E+02 0.1300E+02 0.1391E+02 
3.0e5 0.9751E+01 0.1110E+02 0.1066E+02 0.1227E+02 
1.0e6 0.5764E+01 0.7234E+01 0.6676E+01 0.8719E+01 
3.0e6 0.2866E+01 0.3854E+01 0.3491E+01 0.5066E+01 
1.0e7 0.1326E+01 0.1828E+01 0.1678E+01 0.2565E+01 
3.0e7 O.B146E+OO 0.1115E+01 0.1059E+01 0.1626E+01 
1.0eB 0.6626E+OO O.B957E+OO O.B789E+OO 0.1339E+Ol 
3.0e8 0.7274E+OO 0.9756E+OO 0.9744E+OO 0.1474E+01 
1.0e9 0.1123E+01 0.1492E+01 0.1510E+01 0.2254E+Ol 
3.0e9 0.2236E+01 0.2914E+01 0.2977E+01 0.4304E+01 
1.0el.O 0.5549E+01 0.6957E+01 0.7110E+01 0.9579E+01 

--~ 



Fígura 4.Sc 

nH2 
(cm-3) 

J.. Del. 
3.0eJ. 
1. Oe2 
3.0e2 
J.. Oe3 
3.0e3 
1 .Oe4 
3.0e4 
J..OeS 
3.0eS 
J..Oe6 
3.0e6 
:. . C'e7 
3.0e7 
J.. Oe8 
3.0e8 
J.. Oe9 
3.0e9 
J.. el O 

Tx(4660) 
(K) 

0.7532E+OJ. 
0.7908E+Ol 
0.8735E+Ol 
0.1002E+02 
0.10E6E+02 
0.1225E+02 
O.ll56E+02 
0.1183E+02 
0.1271E+02 
0.1E3:JE~02 

0.3532E•03 
-0.7l3CE+01 

-0.!2:?~E--01 

-0.101.SE+Ol 
-0.11B~E+01 

-0.1992E+Ol 
-0.4363E+Ol 
-0.15~CE+02 

Figura 4.6a 

nH2 
(cm-3) 

l.Oel 
3.0el 
l.Oe2 
3.0e2 
l.Oe3 
3.0e3 
l.Oe4 
3.0e4 
l.OeS 
3.0eS 
l.Oe6 
3.0e6 
l.Oe7 
3.0e7 
l.Oe8 
3.0e8 
l.Oe9 
3.0e9 
l.OelO 

Tx C:i612) 
(K) 

0.2815E+01 
0.26COE+01. 
0.2188E+Ol 
0.185CE+Ol. 
0.1738E+Ol 
0.1693E+Ol 
0.1662E.,.01 
0.1639E+Ol 
0.:615E-01 
0.16C3E+Ol 
0.1596E+01 
0.1597E+Ol 
0.160EE+Ol 
O.l636E+Ol 
0.1733E+Ol 
0.20C6E+Ol 
0.2866E+Ol 
O.~S20E+01 
0.1.029E+02 

Tx(4750) 
(K) 

0.7685E+Ol 
0.8067E+Ol 
0.8898E+Ol 
0.1021E+02 
0.1088E+02 
O.ll48E+02 
O.ll85E+02 
0.1226E+02 
0.1347E+02 
0.1792E+02 

-0.2909E+03 
-0.6805E+Ol 

-0.1219E+Ol 
-0.1009E+Dl 
-0.1179E+01 
-0.1989E+OJ. 
-0.4371E+Ol 
-0.1569E+02 

Tx(l665) 
(K) 

0.2903E+Ol 
0.2667E+Ol 
0.2251E+Ol 
O.J.909E+Ol 
0.1797E+Ol 
0.1755E+Ol 
0.1737E+Ol 
0.1738E+Ol 
D.1744E+Ol 
0.1749E+Ol 
0.1751E+Ol 
0.1753E+Ol 
0.1761E+Ol 
O.J.785E+Ol 
O.J.860E+OJ. 
0.2074E+Ol 
0.2744E+01 
0.4320E+Ol 
0.8665E+Ol 

Tx (4765) 
(K) 

0.7555E+OJ. 
0.7932E+Ol 
0.8760E+01 
D.1005E+02 
0.1071E+02 
0.1130E+02 
0.1164E+02 
0.ll99E+02 
0.1306E+02 
0.1711E+02 

-0.1146E+04 
-0.6889E+Ol 

-0.1214E+Ol 
-0.1003E+Ol 
-D.1171E+Ol 
-0.1971E+Ol 
-0. 4322E+Ol 
-0 .1543E+02 

Tx(l667) 
(K) 

0.2907E+Ol 
0.2669E+Ol 
0.2254E+Ol 
0.1911E+OJ. 
0.1798E+Ol 
0.1754E+Ol 
0.1732E+Ol 
0.1724E+Ol 
0.1718E+Ol 
0.1717E+Ol 
0.1715E+Ol 
0.1717E+Ol 
0.1726E+Ol 
0.1753E+Ol 
0.1841E+Ol 
0.2081E+Ol 
0.2796E+Ol 
0.4403E+Ol 
0.8764E+Ol 

.. , 

Tx (1720) 
(K) 

0.2994E+Ol 
0.2736E+OJ. 
0.23J.7E+OJ. 
0.1971E+OJ. 
0.J.856E+OJ. 
0.1816E+OJ. 
0.1808E+OJ. 
0.1827E+OJ. 
0.1855E+OJ. 
0.1875E+Ol 
0.1883E+OJ. 
0.1888E+OJ. 
0.1895E+OJ. 
0.1915E+OJ. 
O.J.976E+OJ. 
0.2150E+Ol 
0.2685E+Ol 
0.3965E+OJ. 
0.767'!1E+OJ. 



Figura 4.6b 

nH2 Tx (6016) Tx(6030) Tx (6035) Tx(6049) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

l.Oel 0.906BE+Ol 0.9086E-C C.9091E+Ol 0.9109E+Ol 
3.0el 0.7327E+Ol 0.7342E+J 0.7346E+Ol 0.7361E+Ol 
l.Oe2 0.6776E+Ol 0.6792E-: 0.6795E+Ol 0.6811E+Ol 
3.0e2 0.633BE+Ol 0.6356E-: 0.6358E+Ol 0.6376E+Ol 
l.Oe3 0.5971E+Ol 0.5999E-: 0.5997E+Ol. 0.6025E+Ol 
3.0e3 0.5792E+Ol 0.5e4BE-Cl 0.582BE+Ol. 0.5884E+Ol 
l.Oe4 0.5549E+Dl 0.5686E-C 0.5646E+Ol 0.5787E+Ol 
3.0e4 0.5126E+Ol O. 5425E-·:· 0.5327E+01 0.5649E+Ol 
l.üe5 0 . .;3..5€E-~~ '.:' ~.., C'.?E-:- C'.4511E+Ol. 0.5160E+Ol 

t 3.Ce;5 0.282:?E ...... 01 0.3480E-:· 0.3245E+01 0.4140E+01 
l.Oe6 0.1532E+Ol O. 2041E-·: C.1874E+ül. 0.2659E+Ol 
3.0e6 0.9078E+OO 'J.1L:41E-: :

1 .ll57E+Ol 0.1754E+Ol. ¡ 
l.Oe7 0.6431E+OO 0.8790E-: 0.843BE+OO 0.1299E+Ol 

í 
3.0e7 0.5723E+OO 0.7790E-C 0.7608E+OO 0.1172E+Ol 
l.OeB 0.5859E+OO 0.7941E-: :J.7838E+OO 0.1204E+Ol 
3.0eB 0.7005E+OO 0.9435E-C 0.9400E+OO 0.1432E+Ol 
l.Oe9 0.1121E+Ol 0.1488E-::' '.i.1500E+Ol 0.2233E+Ol ~ 
3.0e9 0.4BBOE+Ol 0.4320E-C C.4403E+Ol 0.3965E+Ol f l.OelO 0.5996E+Ol 0.7490E+C 0.7633E+Ol 0.1021E+02 

f 
Figura 4.6c ~ 

! 
nH2 Tx (4 660) Tx(475S·) Tx (4765) ' 

(cm-3) (Kl (K) (K) 

f l.Oel 0.7062E+Ol 0. 731.CE+'.il 0.7084E+Ol 
3.0el 0.5769E+Ol 0.5887E+C'l 0.5786E+Ol i l.Oe2 0.5298E+Ol 0.5412:::+~1 0.5315E+Ol 
3.0e2 0.4966E+Ol 0.507EE+Jl 0.4983E+Ol ~ l.Oe3 0.4721E+Ol 0.483:?E-:l 0.4742E+Ol 

~ 3.0e3 0.4697E+Ol 0.483C=:+~l 0.4729E+Ol 
l.Oe4 0.4954E+Ol 0.5164E+Cl. 0.5028E+Ol t 

f 3.0e4 0.6099E+Ol 0.6585E+Ol 0.6317E+Ol ¡ 
l.Oe5 0.2608E+02 0.4523E-J2 0.3426E+02 ~ 
3.0e5 -0.4131E+Ol -0.38E-E-81 -0.3942E+Ol t 
l.Oe6 -0.1327E+Ol -0.138 E-Cl -0.1303E+Ol t 3.0e6 -0.8360E+OO -0.83~ E-CJ -O.B256E+OO 
l.Oe7 -0.6900E+OO -0.687 E-CJ -0.6825E+OO 
3.0e7 -0.6693E+OO -0.66~ :=:-;::, -0.6624E+OO 
l.Oe8 -0.728BE+OO -0.727 E-CJ -0.7215E+OO 
3.0eB -0.9281E+OO -0.927 E-': :1 -0.9194E+OO '· l.Oe9 -0.157BE+Ol -0.158 :::~ci -0.1565E+Ol ~o. 
3.0e9 -0.327SE+Ol -0.33·: E>•·C l -0.3259E+Ol t 
l.OelO -0.9452E+Ol -0.955 E ...... Cl -0.9406E+Ol t 



Figura 4.7a 

nH2 Tx(l612) Tx(l665) Tx(l667) Tx(l720) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

l.Oel 0.3324E+Ol 0.3444E+Ol 0.3447E+Ol 0.3567E+Ol 
3.0el 0.3424E+Ol 0.3542E+Ol 0.3544E+Ol 0.3662E+Ol 
l.Oe2 0.3l51E+Ol 0.3263E+Ol 0.3262E+Ol 0.3375E+Ol 
3.0e2 0.26llE+Ol. 0.27llE+Ol 0.2705E+Ol 0.2805E+Ol 
l..Oe3 0.l.B33E+Ol. O. l.9l.3E+Ol. 0.1900E+Ol 0.1982E+Ol 
3.0e3 0.1300E+Ol 0.1420E+01 0.1437E+Ol O.lSllE+Ol 
l.Oe4 O.l029E+Ol 0.1114E+Ol 0.1076E+Ol O.ll64E+Ol 
l.OeS 0.870BE+OO 0.1036E+Ol 0.9273E+OO O.l.107E+Ol 
3.0eS 0.8513E+00 0.1042E+Ol 0.9lllE+OO 0.1121E+Ol 
l.Oe6 0.8432E+OO 0.1046E+Ol. 0.9043E+OO 0.1129E+Ol 
3.C.;:6 - - . - ,.. - -, .... :;.:c..;oE~Cl O. 9C3.;E-rC.G V.ll32E+Ol _.o::.": .... ,:::.=..,T '-'V 

1.0e7 C'.9452E ..... C''J :'.:c:::2E+Ql 0.9~€.SE+~~ 0.1136E+Ol 
3.0e7 0.8570E+OO 0.1063E+Ol 0.9174E+OO 0.1145E+Ol 
l.OeS 0.8970E+OO O.l09BE+Ol 0.9537E+OO 0.1172E+Ol 
3.0eS 0.1009E+Ol 0.119BE+Ol 0.1054E+Ol O.l252E+Ol 
l.Oe9 0.1364E+Ol 0.1524E+Ol 0.1363E+Ol 0.1517E+Ol 
3.0e9 0.2229E+Ol 0.234BE+Ol 0.2106E+Ol 0.2212E+Ol 
l.OelO 0.4744E+Ol 0.4851E+Ol 0.4323E+Ol 0.4421E+Ol 

Figura 4.7b 

nH2 Tx(6016) Tx(6030) Tx(6035) Tx(6049) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

l.Oel 0.1122E+02 O.ll31E+02 O.ll32E+02 O.ll41E+02 
3.0el 0.1095E+02 O.ll.04E+02 0.1104E+02 O.ll.l4E+02 
l.Oe2 0.1018E+02 O.l02BE+02 0.l027E+02 O.l037E+02 
3.0e2 O.B61BE+Ol O.B717E+Ol 0.8695E+Ol 0.8795E+Ol 
l.Oe3 0.6230E+Ol 0.6335E+Ol 0.6293E+Ol 0.6399E+Ol 
3.0e3 0.477BE+Ol 0.4861E+Ol 0.4866E+Ol 0.4923E+Ol 
l.Oe4 0.3495E+Ol 0.3706E+Ol 0.3581E+Ol. 0.3802E+Ol 
l.OeS 0.226EE+Ol 0.2759E+Ol 0.2485E+Ol 0.3082E+Ol 
3.0eS O.l554E+Ol 0.202BE+Ol. 0.1803E+Ol 0.246BE+Ol 
l.Oe6 0.9432E+OO 0.1284E+Ol 0.1161E+Ol O.l.722E+Ol 
3.0e6 0.6676E+OO 0.9161E+OO 0.8535E+OO O.l303E+Ol 
l.. Oe7 0.5555E+OO 0.7603E+OO 0.7255E+OO O.J.ll6E+Ol 
3.0e7 0.5301E+OO 0.7231E+OO 0.6974E+OO O.l.072E+OJ. 
l.OeB 0.5509E+OO 0.7461E+OO 0.7269E+OO O.ll07E+Ol 
3.0eB 0.6440E+00 O.B611E+OO 0.8454E+OO O.l260E+Ol 
l.Oe9 0.9669E+OO O.l251E+Ol 0.1247E+Ol. O.l.760E+Ol 
3.0e9 0.l845E+Ol 0.2276E+Ol 0.2293E+Ol 0.2996E+Ol 
l.OelO 0.4728E+Ol 0.5537E+Ol 0.5594E+Ol 0.6755E+Ol 



F~9ura 4.7c 

nH2 Tx(4660) Tx(4750) Tx(4765) 
(cm-3) (K) (K) (K) 

1.0e1 0.1085E+02 0.1162E+02 0.1115E+02 
3.0e1 0.1062E+02 0.1137E+02 0.1092E+02 
1.0e2 0.9979E+01 0.1066E+02 0.1025E+02 
3.0e2 0.8632E+01 0.9205E+01 0.8862E+01 
1.0e3 0.6510E+01 0.6938E+01 0.6691E+01 
3.0e3 0.5211E+01 0.5347E+01 0.5329E+01 
1.0e4 O. 4 600E+01 0.5196E+01 0.4932E+01 
1.0e5 -0.1748E+02 -0.9257E+01 -0.1071E+02 
3.0e5 -0.2603E+01 -0.2326E+01 -D.2387E+01 
1.0e6 -0.14l6E+01 -0.J.351E+01 -0.1362E+01 
3.De6 -0.1162E+01 -0.1127E+Ol -0.1132E+01 
1.0e7 -0.J.OSSE+Ol -0.1061E~01 -0.J.064E+01 
3.0e7 -0.l090E+01 -0.1066E+01 -0.1067E+01 
1.0eB -C.1169E+Ol -0.1145E•Ol -0 .1146E..,..01 
3.0eS -0.1406E+01 -0.1390E+01 -0.1384E+01 
1.0e9 -0.2212E+Ol -0.2230E+01 -0.2197E~01 

3.0e9 -0.4556E+01 -0.4759E+01 -0.4603E+01 
1.0elO -0.J.433E+02 -0.1583E+02 -0.1488E+02 

Figura 4.Sa 

nH2 Tx(1612) Tx(1665) Tx (1667) Tx(1720) 
(cm-3) (K) (K) (K) (K) 

1.0e1 0.2488E+D1 0.2581E+01 0.2582E+01 0.2675E+01 
3.0el 0.1840E+01 0.1916E+01 0.1916E+01 0.1993E+01 
1.0e2 O .1095E+01 0.1148E+01 0.1146E+01 0.1199E+01 
3.0e2 0.7434E+OO 0.7866E+OO 0.7837E+OO 0.8288E+OO .... 1.0e3 0.6431E+OO 0.6943E+OO 0.6885E+OO 0.7438E+OO 

;'"1if 3.0e3 0.6158E+OO 0.6770E+OO 0.6685E+OO 0.7365E+OO 
3.0e4 0.6010E+OO 0.6700E+OO 0.6596E+OO 0.7383E+OO 
1.0eS 0.6012E+OO 0.6697E+OO 0.6605E+OO 0.7386E+OO ,.., 
3.0e5 0.6053E+OO 0.6700E+OO 0.6649E+OO 0.7385E+00 

C'!I 1.De6 0.6209E+OO 0.6720E+OO 0.6809E+OO 0.7383E+OO 
3.0e6 0.6654E+OO 0.6797E+OO 0.7261E+OO 0.7404E+OO 

·~ 
1.0e7 0.8197E+OO 0.7195E+OO 0.8811E+OO 0.7681E+OO 

~':• 
3.0e7 0.1254E+Ol 0.8677E+OO 0.1322E+01 0.9082E+OO 
1.0eB 0.2738E+01 0.1454E+01 0.3030E+Ol 0.1555E+01 
3.0eB 0.6528E+01 0.3399E+01 0.8319E+01 0.3880E+01 
1.0e9 0.1825E+02 0.J.188E+02 0.2221E+02 0.1356E+02 

'""" 3.0e9 0.4698E+02 0.3757E+02 0.4932E+02 0.3927E+02 
1.0e10 0.1036E+03 0.9490E+02 0.1015E+03 0.9346E+02 



Figura 4.Bb 

nH2 Tx ( 6016) Tx(6030) Tx (6035) Tx(6049) 
(cm-3J (K) (K) (K) (K) 

1. Oel 0.8214E+Ol O. 8313E+Ol 0.8306E+Ol 0.8408E+Ol 
3.0el 0.6185E+01 0.6297E+Ol 0.6280E+Ol 0.6395E+OJ. 
1.0e2 0.3737E+Ol 0.3844E+OJ. 0.3823E+01 0.3935E+01 
3.0e2 0.2484E+Ol 0.2607E+01 0.2576E+Ol 0.2708E+Ol 
1. Oe3 0.J.9J.OE+Ol 0.2109E+Ol 0.2051E+Ol 0.2281E+Ol 
3.0e3 0.1420E+Ol 0.1681E+OJ. 0.J.601E+Ol 0.1939E+Ol 
3.0e4 0.6304E+OO 0.B212E+OO 0.7841E+OO O.lJ.OlE+Ol 
l.OeS 0.5026E+OO 0.6575E+OO 0.6418E+OO 0.9159E+OO 
3.0eS 0.4660E+OO 0.6064E+OO 0.6015E+OO 0.8561E+OO 
l.Oe6 0.4670E+OO 0.5966E+OO 0.6065E+OO 0.8430E+OO 
3.0e6 0.509J.E+OO 0.6187E+OO 0.6655E+OO 0.8645E+OO 
l.Oe7 0.6789E+OO 0.7070E+OO 0.9090E+OO 0.9592E+OO 
3.0e7 0.1268E+Ol 0.9278E+OO 0.1905E+01 0.1229E+Ol 
l.OeB 0.5735E+OJ. 0.1537E+Ol -0.3402E+02 0.2242E+Ol 
3.0eB -0.2671E+02 0.2906E+OJ. -0.4394E+Ol 0.6526E+Ol 
l.Oe9 -0.2274E+02 0.6870E+01 -0.5689E+Ol 0.7410E+02 
3.0e9 -0.5639E+02 0.1685E+02 -0.1212E+02 -0.1813E+03 
l.OelO -0.2833E+03 0.4645E+02 -0.3766E+02 -0.6618E+03 

Figura 4.Sc 

nH2 Tx (4 660) Tx(4750) Tx(4765) 
(cm-3) (K) (K) (K) 

l.Oel 0.8643E+01 0.9234E+Ol 0.8872E+Ol 
3.0el 0.7220E+Ol 0.7753E+Ol 0.7429E+OJ. 
l.Oe2 0.5448E+Ol 0.5953E+Ol 0.5655E+Ol 
3.0e2 0.6462E+OJ. 0.7736E+Ol 0.7022E+Ol 
l.Oe3 -0.6176E+01 -0.5078E+Ol -0.5476E+Ol 
3.0e3 -0.1422E+Ol -0.1360E+Ol -O.J.374E+Ol 
3.0e4 -0.6400E+OO -0.6356E+OO -0.6318E+OO 
l.OeS -0.5940E+OO -0.5914E+OO -0.5874E+OO 
3.0eS -0.5860E+OO -0.5833E+OO -0.5799E+OO 
l.Oe6 -0.6007E+OO -0.5957E+OO -0.594BE+OO 
3.0e6 -0.6540E+OO -0.6420E+OO -0.6486E+OO 
l.Oe7 -0.8417E+OO -0.8006E+OO -0.8386E+OO 
3.0e7 -0.1372E+Ol -0.1220E+OJ. -0.J.381E+Ol 
l.OeB -0.3339E+01 -0.2568E+01 -0.3439E+Ol 
3.0eB -0.1019E+02 -0.6260E+01 -0.J.074E+02 
l.Oe9 -0.4398E+02 -0.1961E+02 -0.4733E+02 
3.0e9 -0.2493E+03 -0.6610E+02 -0.2855E+03 
l.Oe10 0.5299E+03 -0.5984E+03 0.4917E+03 



• 

Figura 4.9a 

nH2 Tx (1612) Tx(l.665) Tx(l.667) Tx(l.720) 
(cm-3) CK) (K) (K) (K) 

1. Oel. 0.2285E+01 0.2362E+01 0.2364E+01 0.2441E+01 
3.0el. 0.2210E+Ol 0.2284E+01 0.2287E+01 0.2361E+01 
1.0e2 0.1809E+01 0.1871E+01 0.1872E+Ol 0.1934E+01 
3.0e2 0.1526E+01 0.1580E+01 0.1581E+01 0.1635E+01 
1. Oe3 0.1144E+01 0.1187E+01 0.1188E+01 0.1231E+01 
1.0e4 0.5905E+OO 0.6209E+OO 0.6203E+OO 0.6517E+OO 
1.0e5 0.4732E+OO 0.5170E+OO 0.5137E+OO 0.5622E+OO 
3.0eS 0.4602E+OO 0.5096E+OO 0.5054E+OO 0.5616E+OO 
:. . : E:€ C . .;=:=2ETC.:; .... - ...... --- ....,_ '-' • .:,...., ..:...:......,...vu 

..... _,... ___ ....... -
u.::.. .... ..:::: ,.:.,.....- ...... v 0.562.SE-rüJ 

2 . ·:e€ 0.~543E..¿_O-::: C).50E€E+OO 0.5'::25E+8CJ 0.5629E+OO 
l.Oe7 0.4563E+OO 0.5066E+OO 0.5049E+OO 0.5629E+OO 
3. '::e7 0.4634E+OO O. ::.Q73E+OO 0.5124E+OO 0.5626E+OO 
l.Oe8 0.4890E+OO 0.5106E+OO 0.5388E+OO 0.5625E+OO 
3.Ce8 0.5626E+OO 0.5242E+OO 0.6151E+OO 0.5694E+OO 
l.Oe9 0.8321E+OO 0.5925E+OO 0.9004E+OO 0.6314E+OO 
3. Oe9 0.1740E+Ol 0.8310E+OO 0.1998E+01 0.8997E+OO 
1.Cel.0 0.5820E+01 0.1832E+01 0.1222E+02 0.2238E+01 
3.0elO 0.1665E+02 0.5780E+01 0.1015E+03 0.8281E+01 
1.Cell. 0.4971E+02 0.2672E+02 0.1035E+03 0.3739E+02 

Figura 4.9b 

nH2 Tx (6016) Tx(6030) Tx ( 6035) Tx(6049) 
Ccm-3 (K) (K) (K) (K) 

1.0el. 0.7674E+01 0.7724E+Ol 0.7727E+01 0.7777E+01 
3.0el. 0.7443E+01 0.7492E+Ol 0.7495E+01 0.7545E+01 
1.0e2 0.6197E+01 0.6238E+01 0.6240E+01 0.6281E+01 
3.0e2 0.5283E+01 0.5324E+01 0.5324E+01 0.5366E+01 
l.Oe3 0.4005E+01 0.4050E+01 0.4046E+01 0.4092E+01 
1.Ce4 0.2037E+01 0.2110E+01 0.2096E+01 0.2174E+01 
l.Oe5 0.1257E+01 0.1442E+01 0.1393E+01 0.1623E+01 
3.0e5 0.8940E+OO 0.1097E+01 0.1044E+01 0.1329E+01 
l.Oe6 0.6104E+OO 0.7813E+OO 0.7483E+OO 0.1021E+01 
3.0e6 0.4894E+OO 0.6330E+OO 0.6172E+OO 0.8629E+OO 
l.Oe7 0.4428E+OO 0.5717E+OO 0.5667E+OO 0.794BE+OO 
3.Ce7 0.4367E+OO 0.5573E+OO 0.5623E+OO 0.7779E+OO 
1.0e8 0.4634E+OO 0.5677E+OO 0.6004E+OO 0.7867E+OO 
3.0eB 0.5580E+OO 0.6133E+OO 0.7347E+OO 0.8328E+OO 
l.Ce9 0.9683E+OO 0.7632E+OO 0.1295E+01 0.1006E+01 
3.0e9 0.3686E+01 0.1125E+01 0.3108E+02 0.1541E+01 
l.CelO -0.6189E+01 0.2134E+01 -0.2495E+01 0.4383E+01 
3 . .:elO -0.5672E+Ol 0.4426E+01 -0.2499E+C1 0.7017E+03 



Figura 4.9c 

nH2 Tx (4 660) Tx(4750l Tx(4765) 
(cm-3) (K) (K) (K) 

l.. Oel. 0.7654E+Ol. O.BOB4E+Ol. 0.7Bl.OE+Ol. 
3.0el. O. 7455E..-Ol. 0.7870E+Ol. 0.7605E+Ol. 
l..Oe2 0.63l5E+Ol. 0.6642E+Ol. 0.6429E+Ol. 
3.0e2 0.55l.7ETQl. 0.5797E+01 0.56l.3E+Ol. 
l..Oe3 0.4426E+Ol. 0.4659E+Ol. 0.4507E+Ol. 
l..Oe4 0.3525E+Ol. 0.391.0E+Ol. 0.3685E+Ol. 
l..Oe5 -0.2446E+Ol. -0.2207E+Ol. -0.2287E+Ol. 
3.0e5 -0.ll3BE+Ol. -0.1096E+01 -O.l.l.04E+Ol. 
1.0e6 -0.6473E+OO -0.8319E+OO -0.8309E+OO 
3.0e6 -0.7754E+OO -0.7654E+OO -0.7627E+OO 
1.0e7 -0.7547E+OO -0.7467E+OO -0.7433E+OO 
3.0e7 -0.7591E+OO -0.7525E+OO -0.7483E+OO 
l.. Oe8 -o.-;~63E+GJ -G. -; ~3:i..E.-0G -:.i.-:ó6óE.,.-00 
3.Ce8 -O. 9::J87E-rCJ -0. 9:.'::<;E-C:; -2.?:J27E+OO 
l..Oe9 -0.130BE+Cl. -0 .1360E1'"01 -C.1319E+Ol 
3.0e9 -0.2574E+Ol. -0.2830E+01 -D.266BE+Ol. 
l.. O el.O -0.932l.E+Ol. -0.l.l.35E+02 -0.101BE+02 
3.0el.O -0.6707E+02 -0.1l.23E+03 -0.845l.E+02 
l.. Oel.l. 0.4357E+03 0.2750E-r03 0.3309E+03 

Figura 4.l.Oa 

nH2 T(l.20mic) T (l.667) T(BOmic) T(l.665) T(6035) T(6030) 
(cm-3) 

l.. Oel. 0.75E+OO 0.2SE-Ol. 0.20E-Ol. 0.15E-Ol. 0.ll.E-05 O.l.6E-05 
3.0el. 0.75E+OO 0.27E-0l. 0.20E-Ol. 0.l.SE-01 O.llE-05 O.l.5E-05 
l..Oe2 O. 76E+OO O.l.6E-01 0.20E-01 0.91E-02 0.69E-06 0.99E-06 
3.0e2 0.76E+OO O.l.4E-01 0.20E-01 0.7BE-02 0.6l.E-06 0.87E-06 
l..Oe3 0.76E+OO O. l.l.E-Ol. 0.20E-0l. 0.61E-02 0.5l.E-06 0.73E-06 
3.0e3 0.76E+OO 0.85E-02 0.20E-Ol. 0.47E-02 0.42E-06 0.60E-06 
l..Oe4 0.76E+OO 0.6BE-02 0.20E-Ol. 0.38E-02 0.36E-06 0.52E-06 
3.0e4 0.76E+OO 0.62E-02 0.20E-01 0.34E-02 0.34E-06 0.49E-06 
1.0e5 0.76E+OO 0.60E-02 0.20E-Ol. 0.34E-02 0.34E-06 0.49E-06 
3.0e5 0.76E+OO 0.60E-02 0.20E-01 0.33E-02 0.34E-06 0.49E-06 
1.0e6 0.76E+OO 0.60E-02 0.20E-Ol. 0.33E-02 0.35E-06 0.50E-06 
3.0e6 0.76E+OO 0.60E-02 0.20E-Ol. 0.33E-02 0.37E-06 0.54E-06 
l..Oe7 0.76E+OO 0.60E-02 0.20E-01 0.33E-02 O. 4 6E-06 0.68E-06 
3.0e7 0.76E+OO 0.60E-02 0.20E-01 0.33E-02 0.6BE-06 O.l.l.E-05 
1.0e8 0.76E+OO 0.59E-02 0.20E-01 0.33E-02 0.12E-05 0.22E-05 
3.0e8 0.76E+OO 0.59E-02 0.20E-01 0.33E-02 0.29E-05 0.46E-05 
1.0e9 0.76E+OO O.SBE-02 0.20E-01 0.32E-02 0.53E-05 O.BOE-05 
3.0e9 0.76E+OO 0.57E-02 0.20E-01 0.32E-02 0.6l.E-05 0.89E-05 
1.el.O 0.76E+OO 0.56E-02 0.20E-01 0.31E-02 0.49E-05 0.69E-05 



Figura 4.1.Db 

nH2 T(12Dmic) T(:l.667) T(8Dmic) T(:l.665) TC6D35) T(6D3DJ 
(cm-3) 

1.. Del. 0.75E+DD D.28E-Dl. 0.2DE-01. 0.1.SE-Dl. D.1.1.E-D5 0.1.6E-D5 
3.0el. 0.75E+DD D.26E-Dl. 0.2DE-Dl. D.1.5E-Dl. 0.1.DE-D5 0.1.5E-D5 
1..0e2 D.75E+DD D.25E-Dl. 0.2DE-01. D .1.4E-Dl. D.1.DE-D5 0.1.4E-D5 
3.0e2 0.76E+DO D.20E-01. 0.20E-01. O .1.1.E-Dl. 0.82E-D6 0.1.2E-D5 
1..0e3 0.76E+DD D.1.9E-Dl. D.2DE-01. D.1.DE-Dl. 0.77E-D6 0.1.1.E-05 
3.0e3 0.76E+DO D.1.SE-Dl. 0.20E-01. D.97E-D2 D.74E-D6 O. 1.1.E-DS 
1.. De4 0.76E+DO D.1.7E-Dl. 0.20E-01. 0.95E-02 D.73E-D6 0.1.0E-05 
3.De4 0.76E+OD D.1.7E-01. D.2DE-01. D.94E-02 D.74E-D6 0.1.1.E-05 
1..De5 0.76E+DD 0.1.7E-01. 0.2DE-01. D.93E-D2 0.79E-D6 0.1.2E-D5 
3.0e5 D.76E+OO D.1.7E-Dl. 0.2DE-Dl. D.93E-D2 D.96E-D6 0.1.4E-D5 
1.. De6 D.76E+OO D.1.7E-01. 0.2DE-01 D.93E-02 0.15E-D5 0.24E-D5 
:: • ~ -2 € :'. -€E~C: Cl C' . l..., E:- - - ~. 2C'E- :'J.. :'. 9::::::-':'.2 ~.:::.=:-e= 2 . .:=lE-'.:::: 
l.Oe7 O. '6E+OD O.J..7E-01 0.2DE-01 0.92E-02 D.88E-D5 0.24E-04 
3.De7 D.76E+DD D.17E-01. 0.2DE-01 :l.91.E-02 0.24E-D4 0.4DE-04 
l.OeB D.7EE+OD 0.16E-Dl 0.2DE-01 D.87E-D2 D.73E-D4 D.12E-D3 
3.De8 O. 7 6E+OO D.14E-Dl. D.2DE-01 D.78E-02 D.1.7E-03 D.27E-D3 
l.De9 D.75E+DD O .1.lE-Dl. 0.2DE-01 D.60E-D2 D.31E-D3 D.47E-D3 
3.0e9 0.75E+OO D.73E-D2 D.2DE-Dl D.41.E-D2 D.34E-03 0.49E-D3 
l.DelD D.74E+DO D.47E-D2 0.2DE-Dl. D.26E-D2 0.23E-D3 D.33E-D3 

Figura 4.lOc 

nH2 TC120mic) T(l.667) TC8Dmic) T(l.665) T (6035) T(603D) 
(cm-3) 

1.. Del D.7SE+DD 0.29E-Dl 0.20E-01 D.16E-01 0.11E-D5 D.16E-D5 
3.0el D.75E+OO D.39E-01. D.20E-01 0.22E-Dl 0.15E-D5 0.21.E-05 
1..0e2 D.7SE+OD D. 41.E-01. 0.2DE-01. D.23E-Dl 0.1.SE-05 0.22E-05 
3.0e2 D.75E+OO D.44E-01. 0.20E-01. 0.24E-01 0.16E-D5 0.23E-05 
l.De3 D.75E+OD 0.47E-Ol 0.20E-01 D.26E-01. 0.1.7E-05 0.25E-05 
3.0e3 D.75E+OO 0.48E-01. 0.2DE-01. 0.27E-Dl. D.lBE-05 0.26E-05 
1.. De4 0.75E+DD 0.49E-Dl. 0.20E-01. 0.27E-01. D.23E-05 D.34E-D5 
3.De4 D.75E+DO 0.49E-01. 0.20E-01 0.27E-01 D.19E-D5 0.28E-D5 
3.DeS 0.75E+DD D.49E-Dl. 0.20E-01. 0.27E-01. 0.33E-05 0.51.E-05 
l.De6 D.7SE+DD 0.49E-Dl 0.20E-Dl. D.27E-01. D.68E-DS D.11.E-04 
3.De6 0.75E+OD D.49E-Dl. 0.20E-Dl. 0.27E-01 D.1.7E-04 0.28E-04 
1..De7 D.75E+DO 0.49E-Dl. 0.20E-01. 0.26E-01 D.52E-04 D.86E-04 
3.0e7 0.75E+DO D.48E-01. 0.2DE-Dl 0.26E-01. 0.lSE-03 0.25E-03 
1..0e8 0.74E+OO 0.45E-01 0.20E-01 0.25E-01. 0.45E-03 0.74E-03 
3.0e8 0.73E+OO 0.40E-01. 0.19E-01 0.22E-01. 0.1.1.E-02 0.1.7E-02 
l.Oe9 0.70E+OO 0.29E-01 0.19E-01. 0.1.6E-01 0.19E-02 0.29E-02 
3.0e9 0.66E+OO 0.17E-01 O.lSE-01 0.99E-02 0.21.E-02 0.30E-02 
l .Oel.O 0.60E+OO 0.83E-02 0.1.7E-01 0.47E-02 0.13E-02 O. l 9E-02 



Figura 4.10d 

nH2 T(120mic) T(1667) T(80mic) T(1665) T (6035) T(6030) 
(cm-3) 

1.0e1 0.76E+OO 0.23E-01 0.20E-01 0.13E-01 0.92E-06 0.13E-05 
3.0e1 0.76E+OO 0.24E-01 0.20E-01 0.13E-01 0.95E-06 0.14E-05 
1.0e2 0.75E+OO 0.26E-01 0.20E-01 0.14E-01 0.10E-05 0.15E-05 
3.0e2 0.75E+OO 0.31E-01 0.20E-01 0.17E-01 0.12E-05 0.17E-05 
1.0e3 0.75E+OO 0.44E-01 0.20E-01 0.24E-01 0.17E-05 0.24E-C5 
1.0e4 0.74E+OO 0.78E-Ol 0.20E-Ol 0.42E-01 0.2SE-05 0.42E-C5 
l. ~-=5 ~ -:::s....-:8 c.s:.s-::. O. :ZC:.E-Cl '"' . -- ,- -.._,. "2.:...::..-v..L Q . .;C.E-C5 0.é5E-C.5 
3.0e5 0. '3E+00 0.92E-Cl 0.20E-Ol O.~~E-01 O.E2E-C= '.:'.:CE-:4 
1.0e6 0.73E+OO 0.93E-Ol 0.20E-Ol 0.44E-Ol O.l4E-04 0.24E-04 
3.0e6 0.73E+OO 0.93E-Ol 0.l9E-Ol 0.44E-Ol 0.36E-04 :J.6lE-C4 
l.Oe7 0.73E+OO 0.93E-Ol O.l9E-Ol 0.44E-Ol O.llE-03 O.l9E-03 
3.0e7 0.73E+OO 0.91E-0l 0.l9E-Ol 0.43E-0l 0.32E-03 0.55E-03 
l.OeB 0.72E+OO 0.87E-Ol 0.l9E-01 0.42E-01 0.99E-03 O.l7E-02 
3.0eB 0.69E+OO 0.76E-Ol 0.lBE-Ol 0.37E-Ol 0.24E-02 0.39E-02 
l.Oe9 0.63E+OO 0.55E-Ol 0.l6E-01 0.27E-Ol 0.47E-02 0.72E-02 
3.0e9 0.52E+OO 0.3lE-0l 0.l4E-01 0.l6E-01 0.53E-02 0.77E-02 
1.0elO O. 40E+OO O.l3E-Ol 0.llE-01 0.65E-02 0.35E-02 O.SOE-02 

Figura 4.lOe 

nH2 T (l20mic) T (1667) T(80mic) T(l665) T(6035) T(6030) 
(cm-3) 

le1 0.75E+OO 0.33E-01 0.20E-Ol O.lBE-Ol 0.13E-05 0.18E-05 
3e1 0.75E+OO 0.44E-Ol 0.20E-Ol 0.24E-01 0.17E-05 0.24E-05 
1e2 0.74E+OO 0.73E-Ol 0.20E-01 0.41E-01 0.27E-05 0.39E-05 
3e2 0.73E+OO O.llE+OO O.l9E-01 0.59E-Ol 0.4lE-05 0.59E-05 
le3 0.72E+OO O.l2E+OO O.l9E-01 0.67E-01 0.52E-05 0.77E-05 
3e3 0.72E+OO O.l3E+OO O.l9E-Ol 0.68E-Ol 0.7lE-05 0.llE-04 
3e4 0.72E+OO O.l3E+OO O.l9E-Ol 0.69E-0l 0.32E-04 0.53E-04 
le5 0.72E+OO O.l3E+OO O.l9E-Ol 0.69E-Ol 0.96E-04 O.l6E-03 
3e5 0.72E+OO O.l3E+OO 0.l9E-Ol 0.69E-01 0.28E-03 0.46E-03 
le6 0.7lE+OO O.l2E+OO O.l9E-01 0.68E-01 0.89E-03 0.l4E-02 
3e6 0.69E+OO 0.1lE+OO O.lBE-01 0.66E-Ol 0.25E-02 0.37E-02 
le7 0.62E+OO 0.84E-Ol 0.16E-Ol 0.58E-01 0.65E-02 0.76E-02 
3e7 0.50E+OO 0.48E-Ol O.l2E-01 0.4lE-01 0.1lE-01 0.79E-02 
1e8 0.32E+OO O.l6E-Ol 0.79E-02 O.l9E-01 0.13E-01 
3e8 O.l9E+OO 0.45E-02 0.54E-02 0.61E-02 0.84E-02 
le9 O.l3E+OO 0.14E-02 0.4lE-02 O.l4E-02 0.37E-02 
3e9 O.llE+OO 0.SBE-03 0.37E-02 0.42E-03 0.l5E-02 
lelo O.lOE+OO 0.27E-03 0.36E-02 0.16E-03 0.55E-03 



Figura 4. l.Of 

nH2 T(l.20mic) T(l667) T (80mic) T (l.665) T(6035} T (6030) 
(cm-3) 

l.el. 0.75E+OO 0.36E-Ol. 0.20E-Ol. 0.20E-Ol. O.l.4E-05 O.l.9E-05 
3el. 0.75E+OO 0.37E-Ol. 0.20E-Ol. 0.20E-Ol. O.l.4E-05 0.20E-05 
l.e2 0.75E+OO 0.45E-Ol. 0.20E-Ol. 0.25E-Ol. O.l.7E-05 0.24E-05 
3e2 0.74E+OO 0.53E-Ol. 0.20E-Ol. 0.29E-Ol. 0.20E-05 0.28E-05 
l.e3 0.74E+OO 0.7l.E-Ol. 0.20E-Ol. 0.39E-Ol. 0.26E-05 0.37E-05 
l.e4 0.72E+OO 0.l.4E+OO O.l.9E-Ol. 0.75E-Ol. 0.50E-05 0.72E-05 
l.e5 0.7l.E+OO O.l.6E+OO O.l.9E-01 0.90E-Ol. 0.8l.E-05 O.l.2E-04 
3e5 0.71E+OO O.l.7E+OO 0.l.9E-01 O. 9l.E-Ol. O.l.3E-04 0.2l.E-04 
l.e6 0.7l.E+OO O.l.7E+OO O. l.9E-Ol. 0.9lE-Ol. 0.30E-04 0.50E-04 
3e6 0.71E+OO O.l.7E+OO 0.1.9E-01 0.9'.i..E-01 0.79E-04 O.l.3E-03 
le"7 n ..., :::::...._:: ::.:-:;::-::; ::.:s~-c:i ::: . 9:.E-C:l. C.25E-:J3 0.~2E-C3 
3e7 0.7C'E+OO 0.1EE+00 Q.~8E-C'l IJ. ?CE-O~ 0.72E-03 0.l2E-02 
l.e8 0.68E+OO O.l.5E+OO O.l.8E-Ol. 0.87E-Ol. 0.23E-02 0.35E-02 
3e8 O.E2E+QO O.l.2E+OO 0.l.6E-Ol. 0.80E-Ol. 0.58E-02 0.75E-02 
l.e9 0.50E+OO 0.70E-01 O.l.lE-Ol. 0.61E-Ol. O.l.2E-Ol. 0.96E-02 
3e9 0.33E+OO 0.24E-Ol. 0.7l.E-02 0.33E-0l. O.l.6E-Ol. 0.77E-03 
l. el.O 0.15E+OO 0.27E-02 0.37E-02 O.lOE-Ol. O. l.l.E-Ol. 

Figura4.l.l.a 

Tk Tx (l.6l.2) Tx (l.665) Tx (l.667) Tx(l.720) 
(K) (K) (K) (K) (K) 

l.5 0.7460E+Ol. 0.7672E+Ol. 0.7679E+Ol. 0.7889E+Ol. 
30 0.4379E+Ol. 0.45l.5E+Ol. 0.4519E+Ol. 0.4654E+Ol. 
60 0.l.738E+Ol. 0.1797E+Ol. O.l.798E+Ol. O.l.B56E+Ol. 
l.20 0.l.833E+Ol. O. l.9l.3E+Ol. O.l.900E+Ol. O.l.982E+Ol. 
240 0.643l.E+OO 0.6943E+OO 0.6885E+OO 0.7438E+OO 
480 0.l.l.44E+Ol. O. l.l.87E+Ol. O.l.l.BBE+Ol. O.l.23l.E+Ol. 

Figura4.l.l.b 

Tk Tx(l6l.2) T.x (l.665) Tx(l667) Tx (l. 720) 
(K} (K) (K) (K) (K) 

l.5 O.l.2l.3E+02 O.l.242E+02 0.l.243E+02 O.l.272E+02 • 30 0.4756E+Ol. 0.4928E+Ol. 0.4923E+Ol. 0.5096E+Ol. 
60 O.l.662E+Ol. O.l.737E+Ol. O.l.732E+Ol. O.lBOBE+Ol. 
l.20 0.1029E+Ol. O.lll4E+Ol 0.1076E+Ol O.ll64E+Ol. 
240 0.6010E+OO 0.6700E+OO 0.6596E+OO 0.7383E+OO 
480 0.5905E+OO 0.6209E+OO 0.6203E+OO 0.6517E+OO 



Figura4.l.l.c 

Tk Tx(l.612) Tx (l.665) Tx(l.667) Tx(l.720) 
(K) (K) (K) (K) (K) 

l.5 O.l.367E+02 O.l.390E+02 O.l.389E+02 O.l.4l.l.E+02 
30 0.4720E+Ol. 0.5005E+Ol. 0.4957E+Ol. 0.5252E+Ol. 
60 O. l.6l.5E+Ol. O.l.744E+Ol. O.l.7l.8E+Ol. O.l.855E+Ol. 
l.20 0.8708E+OO O.l.036E+Ol. 0.9273E+OO 0.l.l.07E+Ol. 
240 0.60l.2E+OO 0.6697E+OO 0.6605E+OO 0.7386E+OO 
480 0.4732E+OO 0.5l.70E+OO 0.5l.37E+OO 0.5622E+OO 

Figura4.l.1d 

Tk Tx (1612) Tx (1665) Tx(l.667) Tx(l.720) 
(K) lK) (K) \Í'\.J (K) 

15 0.1393E+02 0.1404E+02 0.1402E+02 0.1413E+02 
30 0.4665E+01 0.5034E+Ol. 0.4953E+01 0.5345E+Ol. 
60 0.1596E+Ol. O.l.751E+Ol. 0.1715E+Ol. 0.1883E+Ol. 
120 0.8432E+OO 0.1046E+Ol. 0.9043E+OO 0.1129E+01 
240 0.6209E+OO 0.6720E+OO 0.6809E+OO 0.7383E+OO 
4 80 0.4552E+OO 0.5072E+OO 0.5027E+OO 0.5625E+OO 

Figura4.11e 

Tk Tx (1612) Tx (l.665) Tx(l.667) Tx(l.720) 
(K) (K) (K) (K) (K) 

15 O.l.398E+02 0.1406E+02 0.1404E+02 0.14l.2E+02 
30 0.4692E+01 0.5068E+Ol. 0.4986E+Ol. 0.5386E+Ol 
60 0.1606E+Ol. O. 176l.E+Ol. 0.1726E+Ol. O.l.895E+01 
120 0.8452E+OO 0.1052E+01 0.9065E+OO 0.1136E+Ol. 
240 0.644l.E+OO 0.6757E+OO 0.7045E+OO 0.7389E+OO 
480 0.4563E+OO 0.5066E+OO 0.5049E+OO 0.5629E+OO 

Figura4.11f 

Tk Tx (l.612) Tx (l.665) Tx(1667) Tx(l.720) 
(K) (K) (K) (K) (K) 

l.5 O. l.4l.l.E+02 O.l.4l.6E+02 O.l.4l.6E+02 O.l.42l.E+02 
30 0.5056E+Ol. 0.5361.E+Ol. 0.5318E+Ol. 0.5636E+Ol. 
60 O.l.733E+Ol. O.l.860E+Ol. O.l.84l.E+Ol. 0.1976E+Ol. 
l.20 0.8970E+OO O.l.098E+Ol. 0.9537E+OO O.l.l.72E+Ol. 
240 0.644l.E+OO 0.6757E+OO 0.7045E+OO O. 7389E+OO 
480 0.4890E+OO 0.5106E+OO 0.5388E+OO 0.5625E+OO 



-
Fi9.uraS. Sa 

NOH Tx (1665) Tx (1667) 
(cm-2) (K) (K) 

l.Oel2 0.6506E+Ol 0.6565E+Ol 
3.0el2 0.6446E+Ol 0.6504E+Ol 
l.Oel3 0.6345E+Ol 0.6400E+Ol 
3.0el3 0.6410E+Ol 0.6464E+01 
l.Oel4 0.5330E+Ol 0.5362E+Ol 
3.0el4 0.6590E+Ol 0.6599E+Ol 
l.Oel5 0.6600E+Ol 0.5120E+Ol 
l.Oel6 0.6607E+Ol 0.4918E+Ol 
3.0el6 0.6734E+Ol 0.5955E+Ol 
l.Oel7 0.1061E+02 0.7860E+Ol 
3.0el7 0.6607E+Ol 0.4918E+Ol -·• Figura5.Sb 

NOH T>< (1665) Tx(l667) 
(cm-2) (K) (K) 

l.Oel2 0.2580E+02 -0.2030E+03 
3.0el2 0.2581E+02 -0.1994E+03 
l.Oel3 0.2586E+02 -0.1877E+03 
3.0el3 0.2599E+02 -0.1606E+03 
l.Oel4 0.2642E+02 -0.1059E+03 
3.0el4 0.2755E+02 -0.5257E+02 
l.Oel5 0.3374E+02 -0.1842E+02 
3.0el5 -0.1425E+03 -0.6216E+Ol 
l.Oel6 -0.5645E+Ol -0.2535E+Ol 
3.0el6 0.2080E+Ol -0.5951E+02 
l.Oel7 0.1000E+02 0.1149E+02 

Figuras.se 

NOH Tx (1665) Tx (1667) 
(cm-2) (K) (K) 

3.0el2 -0.7853E+Ol -0.3537E+Ol 
l.Oel3 -0.785J.E+Ol -0.3527E+Ol 
3.0el3 -0.7845E+Ol -0.3501E+Ol 
l.Oel4 -0.7834E+Ol -0.3410E+Ol 
3.0el4 -0.7810E+Ol -0.3168E+Ol 
l.OelS -0.7231E+Ol -0.2544E+Ol 
3.0el5 -0.4593E+Ol -0.1652E+Ol 
l.Oel6 -0.2208E+Ol -0.1662E+Ol 
3.0el6 0.3779E+Ol -0.4898E+Ol 
l.Oel7 0.8139E+OO -0.2162E+02 
3.0el7 0.8912E+OO 0.8575E+02 
l.Oel8 0.9305E+OO 0.1752E+Ol 



Fit,¡ru;raS. Sol 

NOH Tx(1665) 
(cm-2) (K) 

1.0e12 -0.274BE+01 
3.0e12 -0.2748E+01 
l .. Oe13 -0.274BE+01 
3.0e13 -0.2748E+01 
1.0e14 -0.275CE+01 
3. Ce1..:S -o. 27~:.:::-:::. 
1.0e15 -0.2545E .... 01 
3.0e15 -0.1886E+Ol 
1.0e16 -0.14E2E+Ol 
3.0e16 -0.279<;E+Ol 
1.0e17 -0.23E2E+03 
3.0e17 O.BOE2E+OO 

Figuras.se 

NOH 
(cm-2) 

3.0e12 
1.0e13 
3.0e13 
1.0e14 
3.0e14 
1.0e15 
3.0e15 
1.0e16 
3.0e16 
1.0e17 
3.0e17 
J..Oe18 

Tx(1665) 
(K) 

-0.2J.76E+Ol 
-0.2177.E:+Ol 
-0.2177.E:+Ol 
-0.2176E+Ol 
-0.2160.E:+Ol 
-0.2010E+Ol 
-0.1688.E:+Ol 
-0.J.90<;E+Ol 
-0.5991E+Ol 
-0.3818E+C2 

0.1262E+Ol 
0.5J.19E+OO 

Tx(1667) 
(K) 

-0.1201E+01 
-0.1200E+01 
-0.119BE+01 
-0.1193E+01 
-0.1176E+01 
-2.l'.:30E+Cl 
-0.1012E+Ol 
-0.837SE+OO 
-0.1316E+Ol 
-0.3671E+Ol 
-0.1467E+02 

0.1322E+Ol 

Tx (1667) 
(K) 

-0.9120E+OO 
-0.9112E+OO 
-0.9092E+OO 
-0.9026E+OO 
-0.8875E+OO 
-0.8606E+OO 
-0.8720E+OO 
-0.J.341E+Ol 
-0.3910E+OJ. 
-0.2301E+02 

0.1968E+Ol 
0.6972E+OO 



APENDICE J 

Selución An•lític• ea•r• I• T,., ...... Líne•• tlel Ea·t.•tl• •••• tlel O.. 

Los resultados numéricos sugieren que las colisiones juegan un papel importante 

en el enfriamiento de las líneas del estado base del OH de alta velocidad en los flujos 

moleculares. Para hacer un análisis de los efectos colisionales sobre esta molécula, 

varo.os a eliminar todos los agentes radiativos externos de las ecuaciones que gobiernan 

la distribución de población de los distintos niYeles (ecuación (4.6)). 

L {Ajk Uj :'J¡knj + C¡k9J [n¡ 
j>k 9k 

L {AkjPk¡n¡ --r Ckj9J [nk - n¡ 
1<k 

n k exp ( - t~:)]} 

exp ( - :;: ) ] } . (A2.l) 

Esta ecuación la vamos a resolver analíticamente en el caso ópticamete delgado (/3 = 1) 

e independiente del tiempo (dnkfdt = O) para los primeros 8 niveles de energía. La 

justificación para sólo considerar 8 niveles está dada en la sección 4.4. La solución 

analítica de la ecuación (A2.1) debe ser una buena aproximación para T., en el caso de 

temperaturas cinéticas, Tk < 200 K y densidades nH2 > 108 cm- 8 . 

Para empezar a simplificar (A2.1), sólo Yan>os a considerar las probabilidades de 

transición, Aii para las transiciones infrarrojas que conectan los estados 2 TI8 ¡ 2 , J = Í 
-+ 2 rr812 , J = ~· De acuerdo a la sección 4.1 y a la figura 4.2 estas probabilidades de 

transición son las más importantes en nuestro rnodelo de enfria1niento, además de ser 

8 6 9 órdenes de magnitud más grandes que las transiciones entre estados del mismo 

nivel rotacional. La profundidad 6ptica de las transiciones infrarrojas TJ R está dada 

por Elitzur {1977), 

TJR = 8 X lü4 noH(R;Y). (.42.2) 

En nuestros cálculos usamos valores para la cb.ntidhd noH(R¡'V) = .1\7oníV = 6 x 10-6 

(V - 30 km s- 1 y .1\7oH = 5 x 1014 moléculas de OH cm- 2 ). Con estos valores según la 
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ecuación (A2.2), TJR = 0.50. En las figuras 4.10 y el Apéndice 1 damos los resultados 

nu.xnéricos para algunas transiciones de 119 µ que conectan los dos estados rotacionales 

que estamos considerando. Nuestros resultados dan valores para la profundidad óptica 

de estas líneas, TJ R - O. 7, los cuales coinciden razonablemente bien con los obtenidos 

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

de entre 0.7 y 0.8 (vea ecuación (4.25)). Si tomamos f3;i = 1, podemos lineariza.r 

la ecuación (.A.2.1) obteniendo un sistema de 7 ecuaciones algebraicas independientes 

para las poblaciones de los ocho niveles que estamos considerando. La octava ecuación 

independiente la provee la condición de normalización (ec. (4.15)). Este sistema de 8 

ecuaciones, en principio puede ser resuelto cotnpletamente. 

Para sin1plifica.r el t.r1::1.bajo 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 C54 = Css = 
C74 = C75. Para ver más claro todo esto vamos a expandir (A2.l), para el caso de 

k = 8, con todas las simplificaciones que hemos mencionado y además sustituyendo 

Cki por Cike-hv/kT«, 

-(95 + 96) \Csens - Cesne] \A.s4 + Ass] ns - (9s + 94) \Cs4ns - C4sn4] -

(91 + 92) [Cs2ns - C2sn2] =O (A2.3) 

Para llegar a esta ecuación hicimos un par de aproximaciones: 

1) [Cs7ns - C7sn7J =O 

2) -9e [Csens - Cesne] - 9s [Cssns - Cssns] = -(95 + 96) [Csens - Cesne]-

Ambas aproximaciones se justifican porque las C's no distinguen entre cada par de esta­

dos hiperfi.nos de cada estado del doblete y suponemos que las densidades numéricas n1c 

de estos estados deben ser n1uy parecidas o iguales. Por ejemplo ns~ n4, n¡ ~ n2, etc. 

Las diferencias en energía son ta.n pequeñas que al sustituir la ecuación de Boltzmann 

encontramos que no hay diferencia apreciable para cualquiera de las temperaturas 

cinéticas que hemos rnanejado. Haciendo las mis1nas aproximaciones que hemos des­

crito antes, e>:pandemos (A2.1) para k = 7 y llegarnos a una ecuación si1nilar a (A2.3). 

Al sumar estas dos ecuacio1H~s (para k = 7 y k = 8) llegamos a una ecuación en que 
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todos los términos son el doble que los términos de las ecuaciones origina.les, excepta 

aquellos que contienen las A 's. Dado que n1 "" ns podemos decir que, 

(A2.4) 

Esta última ecuación nos da la posibilidad de convertir cada par de ecuaciones de lo• 

niveles hiperfinos en una sola ecuación, la cual denotamos con los símbolos del nivel 

superior. Por ejemplo para el par hiperfino k = 7 y k = 8 la ecuación sería, 

(A.2.5) 

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

Para los demás pares hiperfinos las ecuaciones se obtienen haciendo las mismas conside­

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

e niveles son, 
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(..42.6) 

y 

o, (..42.7) 

para los pares de niveles 1 y 2, 3 y 4, respectiYamente. 

Toda esta manipulación nos ha permitido reducir el sistema de 8 niveles a 

4, donde sólo cuentan el par de estados del doblete A de cada nivel rotacional. La 

condición de normalización también sufre los efectos de las aproximaciones quedando 

en la forma, 

(A2.8) 

No habiendo posibilidad de má.s sin1plificaciones escribimos el sistema de cuatro 

ecuaciones de forma matricial, 

fgéCé + A~g) 
gáCe4 
YéCes 

Yé 

(..4.2.9) 

Como nuestro interés es saber que pasa en las transiciones del estado base lo 

que necesitamos es conocer el cociente n 4 /n2 y luego vía la ecuación de Boltzmann 

obtenemos la temperatura de excitación. De éi.cuerdo a la "relación fundamental de los 

determinantes" (Lipschutz, 1968) este cociente está dado por, 

det ;_'!\fii j2 

det [4i\1".¡i~l· 
(A2.10) 

Donde det [}\f,·i:k es igual al deter1ninante de la rnatriz que se obtiene al intercambiar 

el vector columna de la parte derecha de la ecuadón (A2.9) por la columna de la matriz 

de los coeficientes que corresponde a la Tlk de interés. En nuestro caso intercambiamos 

la colunina 2 p&.ra n4 y la 1 para n2. Hay que tener 1nucho cuidado para no confundirse 

con la notación. La n 2 corre~ponde a la püblación del prirr1er ni,·cl en eJ sistema de 4 
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niveles, n4 a la del segundo nivel et.e. Concret.an1ente, el cociente n 4 /n2 se esc~ibe en. 

la forma, 

-C~ o \géCs2 + A.\:¡9 ] 9sCs2 

det g2C24 o 9eCs4 \g8Cs4 + A89 1 
g2C2s o g5Css -\Cé +A~] 

n4 92 1 Ye g¡¡ 
n2 o g~C42 \géCs2 + A.6 91 g~Cs2 

det 
o -C~ 9eCs4 \g8Cs4 + A8 91 
o g~C4s 9sC5s -\Cs +As] 
1 g~ g~ g~ 

Desarrollando est.a últ.in1a ecuación llcga1nos a la expresión, 

{géCe4C~ + g2C24lg5C52 -t- A\;g } :e~+ A.81 + 9sY2YéC24Cs2Css 

= {g~géC42C54 + C~\géCe2 + Aéul} iCé + A.81 + 9eY8CssCs2C~ 

(A2.11) 

+ {géCssC~ + g2C2s\g5Ce2 + .4.\:iul} \g8Cs4 +A~] - Y2Ye9~C2sCs2Cs4 

(A2.12) 

Antes de continuar haciendo álgebra probamos el resultado de (A2.12) a través 

Ele la ecuación de Boltzmann, 

hv4 2 l (n4)1-l T.,(1667) = - -k- ln n
2 

(A2.13) 

Verificamos con la computadora que reproduce bien los resultados numéricos 

para. densidades mayores de 103 cm- 3 . La tern1alización se alcanza a densidades 

~ 1011 cm-s, como esperaban"lOS. Para simplifica.r la interpretación de los resulta.­

dos analíticos yaznos a hacer una serie aproximaciones que nos permitan eliminar los 

términos que no son ÍIT1portantes de ( . .\.2.12). Considerando que los valores de las C's 

son del orden de 10- 11 y de las _/\.'s ::::::::: io- 1 siempre que aparezca una resta o sur.na 

entre A's y C's sólo dejaren•os la A. Por ejemplo :c8-r A.8] = .4.g etc. Todos los produc­

tos entre trt:s cotficientes colisionales lus hactn1os cero. Finé:Lhnente las sumas o restas 

entre productos de 2C's con una C por a..lguna A. dire1nos que son igual al producto de 
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C por A. Por ejemplo [C~C~ - A8C84 ] = --48Cs4 . De esta forma simplificamos (A.2.12) 

hasta. llegar a la simple expresión, 

g~C2s-489 + g~C24-48 
C~As - g~ C4s-489 

(A.2.14) 

Para hacer más fácil la interpretación de los resultados analíticos vamos a sim­

plificar un poco más la ecuación (A2.14). Expandiendo C~ podemos aprovechar que 

A811 = 0.10 y As = 0.07,lo cual nos permite decir que g~C4s-4s - g4C45A~9 = O. 

También vamos a suponer que las diferencias entre las A's (del orden de un 30%) no 

son tan impo::-ta::-1tcs, lo que =-~os pc-r::.:.:é cc...¡ .. ..:L!<...:.!c.....s d(: !u. ¿x¡...resi6n de n4/n2. Por 

otro lado tenernos que, g~ = g~, por lo cual t.arnbién quedan -=liminadas, quedando el 

cociente de poblaciones sólo en térnlir~os de coeficie11tes colisionales, 

n4 C2s + C24 
n2 = C45 + C42. 

(A.2.15) 

Para obtener Ja temperatura de excicación de Ja línea 1667 l\1:Hz (T.,(1667)) sólo hay 

que sustituir este cociente en la ecuación de Boltzmann. Para cualquiera de las otra.a 

tres líneas hay que sustituir también la frecuencia correspondiente. 

Todas las expresiones desde Ja (A2.10) hasta Ja (A2.15) están escritas para la 

líneas 1667 MHz. Al reducir el sistema de 8 a 4 niveles perdimos información individual 

de 1 .. 4 líneas del estado base. l\1:ás bien lo que tenemos es una descripción promedio 

de la.a cuatro líneas. No es posible tener una descripción individual de cada una de lae 

4 líneas porque estamos trabajando en el régimen colisiona} y los coeficientes no tienen 

resolución hiperfina. 

Todas las posibles interpretaciones e implicaciones físicas de los resultados 

analíticos de las ecuaciones (A2.15) y (A2.15) que hemos obtenido en este Apéndice 

son discutidas en la sección 4.4. 
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