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INTRODUCCION

lloy en dia, se sabe con certeza que las estrellas masivas
se forman en complejos de nubes moleculares gigantes. Y, las
observaciones astrondmicas recientes parecen confirmar que el
nacimiento de una estrella va acompafiado por el
desencadenamento de fendmenos muy energéticos. Tales
acontecimientos pueden tener efectos muy espectaculares sobre
el gas ambiente: calentamiento de 1la materia del entorno
estelar, 1inyeccién de energia cinética que dard lugar a
movimientos de alta velocidad de las masas gaseosas, agujeros
en las nubes excavados por los vientos estelares, formacidn de
distintos tipos de regiones H II, etc... Es mds, la mayoria
de las estrellas masivas se forman en los bordes de las nubes
moleculares gigantes, probablemente debido a que la compresidn
éel gas ocurre preferentemente cerca de la frontera de la nube
(Elmegreen v Lada, 1977). Cuando se forman estrellas O o B,
las regiones H II energen sobre los bordes de las nubes
moleculares y presentan un aspecto similar al de una ampolla.
El frente de 1ionizacidén y el frente de choque asociado se
propagan dentro de la nube y producen una capa densa de gas
neutro (Tenorio-Tagle, 1979). Inestabilidades gravitacionales
de esta capa densa podrian dar lugar a la formacidn de nuevas

estrellas (Elmegreen y Lada, 1977).



Para estudiar estos fendmenos de interaccidn estrella-gas
debemos llevar a cabo observaciones a longitudes de onda
milimétricas, que nos proporcionardn informacidon sobre las
condiciones fisicas del gas denso proximo a la estrella.
Observaciones a gran escala de 1la 1linea J=1-0 de CO han
permitido, en los 0ltimos afios, estudiar la estructura del gas
molecular ténue en muchos complejos de nubes moleculares. Por
otra nwarte, las observaciones de otras especies moleculares,
que podrian trazar las regiones internas, se han restringido a
la vecindad de los frentes de ionizacidn o a los alrededores
de los clamulos de fuentes infrarrojas embebidos. La
determinacién de la estructura a gran escala del gas denso es
un problema que raramente se ha abordado, principalmente
debido a aque tal estudio requiere la realizacidn de grandes
mapas len lineas moleculares relativamente ddbiles, Sin
embargo, el estudio de la estructura del gas denso a gran
escala es crucial para entender la interaccidn entre los
frentes de 1onizacidén y el gas molecular, comparando, por
ejemplo, las proniedades fisicas cdel gas en las proximidades

de la regidnHII con aquellas del gas no verturbado.

Para llevar a cabo el estudio de la estructura a gran
escala del gas denso hemos elegido una nube molecular gigante:
Monoceros R2, estd localizada a unos 900 pc del Sol y a 8¢ de
Oridn. Se caracteriza por presentar una gran concentracién de
indiciros de formacidén estelar reciente v una regidén H II que
emerge por la frontera trasera de la nube. Nosotros hemos
cartografiado con el Radiotelescopio del CAY una extensa Aarea
de este objeto en la linea J=1-0 de CS, con una resolucién de
2'. La molécula de CS tiene un momento dipolar relativamente
alto (T 2 Debye) vy sus transiciones rotacionales trazan las
regiones densas de la nube molecular. Ademas de las
observaciones de la linea J=1-0 de CS, también presentamos
nuevas obsrvaciones de las lineas J=2-1 de CS y J=1-0 de 13co

que nos permiten la determinacidon de parametros fisicos a gran



escala.

En el primer capitulo, realizamos una descripcidn del
radiotelescopio del CAY y de su funcionamiento; en el segqundo,
ademas de repasar el problema del transporte radiativo para
moléculas de dos niveles y de muchos niveles, exponemos
algunos de los medios gque se pueden emplear en 1a
determinacidén de los parametros fisicos de una nube, como
densidad, densidad proyectada, masa, temperatura, etc., asi
como las transiciones adecuadas en cada caso. En el tercer
canitulo nos centramos va en la nube molecular MON R2. Tras
una detallada descripcidn, a pequefia y gran escala, de las
peculiaridades mas 1nteresantes de la nube,exponemos las
caracteristicas de las observaciones realizadas en 13co y C8,
v los resultados obtenidos de su andlisis. Estos, junto con
comnparaciones con observaciones anteriores d&e otras nubes
similares como Oridn, S140 o NGC2064, parecen indicar que el
gas denso ha sido comprimido en una capa delgada por la accidén
de la regidnH II. También se baraja la posibilidad de que
cono consecuencla de esta compresidn inestabilidades
gravitacionales hayan dado lugar a la formacién de pequefios
"clumps", de modo gue su estructura seria la de una capa
delgada fragmentada. Sin embargo, seria necesaria una
resolucidén mayor para poder confirmar esta posibilidad. Con
este fin, se van a realizar nuevas observaciones en las lineas

(1,1) y (2,2) de NHs, con una resolucidn espacial de 0.2 pc.

Por Gltimo, el apéndice I trata de explicar las técnicas
de calibracidén a longitudes de onda milimétricas, en especial
la seguida en el Radiotelescopio del CAY. Y en el aovéndice II
se expone de forma abreviada como se forma una regidn H II
tipo "blister", y el mocdelo gque intenta dar cuenta de las

observaciones realizadas en la direccidn de alguna de éstas

regiones.



1. EL RADIQTELESCOPTIO DEL CENTRO ASTRONOMICO EE YERBES

£l estudio de los astros se fundamenta en la deteccidn vy
el anédlisis de sus emisiones. La radiacidén electromagnética
es, sin duda, la que més informacidn nos aporta sohre las
caracteristicas tanto de los emisores, como de OLtros cCuerpPOS
cque har podido absorber o difundir esta radiacidn. El
espectro electromagnético abarca descde las radiofrecuencias (1
4z & 10° "z), hasta los rayos gamna (1021 nz). Ahora
bien, habitualmente, la radiacidén antes de llegar a nuestro
telesconio debe atravesar la atmdsfera, que actida como un
absoriente. La atenuacidn de la radiacidn no es igual a todas
las frecuencias, y existen tres zonas de baja absorcidn que
reciben el norbre de ventanas atmosféricas v que son, la
ventana del visiizle, la ventana del IR v 1la wventana radio.
Esta Gltima comprende longitudes de onda entre 0.1 103 em

anroxinmadamente.

A longituces de onda milimétricas los principales
absorbentes son el O, vy el vapor de agua. Las frecuencias
de observacidn en el Centro Astrondmico de Yebes {(C.A.Y.), de
41 a2 49 Cilz, estan situadas en las alas de una banda de
absorcidén del oxigeno, sin embargo, la absorcidn d&ebida al

vapor de adgua en estas frecuencias es generalmente pequefia

(ver apéndice I).

En este apartado describiremos las caracteristicas
técnicas del radiotelescopio de Yebes: desde el colector

(antena) hasta el espectrdmetro.



La antena es un colector de ondas radio, su misidn es la
de optimizar la transferencia de energia desde el medio

exterior a la entrada del receptor.

La antena del radiotelescopio del C.A.¥Y. (ver figura 1.1
y tabla 1.1) es de tipvo Cassegrain, es decir, consta de dos
superficies reflectoras gue concentran la radiacidn procedente
del cielo en un punto, el foco secundario del sistema. Las
ondas son reflejadas por l& superficie parabdlica, reflector
primario, Vv su energia deberia concentrarse en el foco f£f1 del

parabelcoide, pero antes de llegar a €1 es intercentada por un

Fh

seqgundo reflector, hirholoide de focos f1 vy 2, que
finalmente desvia la radiacidn, concentré&ndola en el foco £2
donde es recogida por la bocina. La beocina es un trozo de
guia de ondas con una geometria (cono o pirdmide truncados) vy
unas caracteristicas especialmente disefiadas para conseguir el
maximc acoplamiento entre la energia cque llega a la antena en

una determinada direccidén y la que es transmitida hasta el

receptor.

La respuesta de la antena o, lo gue es lo mismo, la
efectividad de la antena en captar la radiacién en funcidn de
la direccidn, constituye el diagrama de antena o de potencia.
En general, estad formado por un 1ldébulo principal, por el que
entra la parte més significativa de 1la radiacién, y por
16bulos secundarios distribuidos a 1los lados y detras del
principal. La anchura del 1lébulo principal, y por tanteo, la
resolucidén del telescopio, viene dada por el diagrama de

difraccidn de la superficie colectora de didmetro D ( en Yebes

D = 13.72 m),

[ T g h ] T T el da I



en el caso de Yebes @~2', Sin embarge, son muches los

que contribuven a la forma del diagrama de potencia,
superficie

factores

eantre ellos el tamafio de los paneles que forman la
reilectora (gque determina el diagrama de error), el spillover,
el alineamiento entre los focos (cuya nosicidn puede

nor ejemplo, nor deformaciones de la superficie producidas por

variar,

la accidn de la gravedad}, el disefio de la bocina , etc.



A
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Comportamiento de una antena con sistema Cassegrain

Fig. 1.1



Pabla 1.1

Parmetros geomdkricos del sistema Cassegraln de
la antena de 13.7n del Centro Astrondmico de Yebes

Diametro del reflector princinal, D .............. 13.716m
Distancia focal del nparaboloide, £ .....ceeeinanes 5.080m
£/D cdel paraboleide ............... RN oo 3 34 BIEik 0.3704
Excentricidad del hiperioloide, e=cfa ........ e N 1% 2 0
Amplificacion, !M=(e+l)/({e-1) ....ineierorarenronan 11.00
Distancia focal del sistena Cassearain, F=Mf ..... 55.880m
F/0 del s}:uema CASSEaraln ...a... AN el ra e, 4.074
Didmetro del subreflector, DS «vecveerreeneen. eees L1.08CGm

Distancia del foco principal al vértice
del hiperboloide, c-a ......... BRI On 0 IOMOOROROmOmOO +ess 0.385m

Distancia del foco secundario al vértice

del hiperboloide, c+a ........ MR 3 Bt Baoourioact . bad eeas 4.238m

Distancia del foco secundario al vértice
del parabolecide, Sf=f-2¢c ........ O o oo Ty ceses 0.457m

Distancia del vértice del parabholoide
al plano de apertura, h=D2/16f ........... LR A 2.315m

Distancia del foco principal al nlano

de apertura, f£-h .......... OO QNOND EO 0 =ONORENENG, PO BROng (W0 0 2.765m

(540")

(200")

(2200")

(42.75")

(15.17")

{166.833")

(18.00")

(21.13")

(108.87v}



1.2. El receptor: seccidn de alta frecuencia

En la figura 1.2 presentamos un esquema del receptor del
C.A.Y. v el camino que sigue la radiacidén desde que llega a la
bocina hasta gque es finalmente detectada. La funcidon del
receptor es detectar y medir la emisidén radio de las fuentes
celestes. En general, esta radiacidon es incoherente y sus
propiedades estadisticas no se diferencian en nada de las
propiecdades estadisticas de las emisiones propias del receptor y
del fondo cosmoldgico, v, ademids, la intensidad de ésta Gltima
es mucho mavor gue la de las lineas que normalmente se ohservan,
nor tanto, el sistema de deteccidn requiere una gran

sensibilidad.

Debido a cue los dispositivos de deteccidén disponibles en
este momento no nos permiten trabajar a frecuencias tan altas
como las correspondientes a las ondas milimétricas, antes de que
la radiacidn pueda ser detectada debe ser tratada para consequir
disminair su frecuencia hasta un valor adecuado. Con el fin de
salvar esta dificultad inicial se disefia el RECEPTOR
SUPERHETERODINO, que es el més utilizado en ondas radio, y gque
consta de dos seccliones, una de alta frecuencia o de
preceteccidn, cuyos elementos deben ser disefiados

especificamente para cacda frecuencia, y una de baja frecuencia o

deteccidn.

En la seccidn de alta frecuenciase lleva a cabo, mediante
la mezcla de dos sefiales muy parecidas, una primera reduccidén de
la frecuencia y una amplificacidn de la potencia de la sefial que

deseamos analizar.
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1-6

La ecnergila colectada por la antena y transformada en
energia guiada por la bocina es transmitida hasta el MEZCLADOR
mediante una guia de ondas, de corta longitud para reducir al
maximo las pérdidas de potencia gque tienen lugar en este
proceso. Ademas, al mezclador llega, a través de otra guia de
ondas, una sefial generada por el primer OSCILADOR LOCAL (O.L.)
que tiene una frecuenclia cercana a la que deseamos detectar. La
sefial exterior (frecuencia Vrf) y la del oscilador local (Vol)

se "mezclan" v la resultante a la salida del mezclador es de la

forma:

A.cos(Vrf).t + B.cos{Vrf-vol).t + ...

donde Vfi=Vrf-vol es la primera frecuencia intermedia. Esta
sefial es enviada, a través de un cable coaxial , a un
PREAMPLIFICADOR con una banda de paso que suele ser del orden de

una décima de GHz alrededor de la frecuencia intermedia.

Ahora bien, en milimétricas no es posible colocar entre el
mezclador y la bocina un filtro gue seleccione un rango de
frecuencias determinado. De todas las que llegan a la bocina vy
son transnitidas por la guia de ondas hay dos que proporcionan

la misma frecuencia intermedia

Vrf = Vol + Vfi
V'rf = Vol - V£fi

que constituyen la banda sefial y la banda imagen respectivamente
(también denominadas banda superior y banda inferior). De modo
que, la sefial a la salida del preamplificador representa la
energia que llega a la antena en dos bandas separadas el doble

de la frecuencia intermedia, centradas en Vrf y V'rf y con la
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misma anchura y forma que la ganancia, ya gque éstas Gltimas
por las caracteristicas del

propiedades vienen determinadas
preamplificador, que trabaja sdlo con la frecuencia intermedia.

Asl nues, tenemos un recentor superheterodino con dos canales de

recepcidén , S e I.

Veamos ahora las caracteristicas de los dispositivos que

desemnehan =stas funciones en el receptor del radiotelescopioc de

e
fabe

A

S.

-

Bl MEIZCLADON es un diodo de barrera Schottky. Hace uso de
la rectificacidn elé&ctrica que ocurre en una barrera de
notencial entre un conductor Y un semiconductor. Las
nrincinales ventajas de este sistema son, una mayor rapidez en
la respuesta, va ocue la corriente es transportada por
electrones, una mayor eficiencia en la conversién de la

rrecuencia v menor resistencia. En definitiva, introduce menos

ruido.

El OSCILADOR LOCAL estad constituido por un klystron y una
red de enganche de fase. En la figura 1.3 se representa de
forma esquemética la confiquracién del primer O.L. E1 klystron
es una cavicdad resonante que proporciona una sefial de gran

pureza espectral pero wmuy inestable. La frecuencia de
resonancia se determina variando, mediante un tornillo
micrométrico, las dinensiones de la cavidad. La banda de

frecuencias a que puede oscilar el klystron de nuestro receptor
es 42-48 GHz. La estabilizacidén de la sefial se realiza en dos
fases, REF4 y REF. La primera es un paso intermedioc en el que
se estabiliza una sefial de 4 GHz que a su vez se va a utililzar
en la estabilizacidn del klystron, y en la segqunda se estahiliza

la sefial del klystron comparidndola con otras muy estables.



Veamos con éetalle el preceso de estabilizacidn de la sefial
que vamos a mezclar. En primer lugar, dispenemos de un cristal
de cuarzo, de alta estabilidad, que emite a 10 @Hz. Con esta
sefial, mediante una serie d&e circuitos, podemos construir
sefiales estables de las frecuencias gue deseemos. La sefial de
10 MHz se utiliza primero para obtener, a partir del
sintetizador, una sefial estable de frecuencia entre 150 y 155
MHz. Se selecciona uno de sus armbénicos de modo que la
diferencia de frecuencias entre la de éste ¥ una de 4 GHz sea
20MHz. ©Entonces, la sefial del sintetizador se mezcla con la del
osciladnr de £ GHz (VCO) v produce una sefial inestable de 20 MHz
aque es amplificada y comparada, mediante un detector de fase,
con otra sefial de 20 MHz construida a partir de la frecuencia
¢el cristal de cuarzo. S5i la diferencia de fase es distinta de
cero se crea una corriente gue obliga al VCO a cambizr su
frecuencia hasta que consigue que la diferencia de fase entre
las dos sea cero. @Nn este momento la corriente gue manda el

detector de fase al VCO es continua y la frecuencia queda

agstabilizada.

La sefial del VCO se divide en dos, una décima parte vuelve
a mezclarse con la del sintetizador para continuvar la
comprobacidn, y el resto va hacia la segunda red de enganche de
fase. Alli uno de sus armdnicos, aquél que difiera 350 MHz de
la frecuencia del klystron, se mezcla con la sefial procedente
del Hy&wny da lugar a una sefial inestable de 350 MHz. Como
antes, ésta es amplificada y comparada con una sefial estable de
su misma frecuencia (350 MIz) generada también con la sefial de
10 MHz. Si la diferencia de fase entre las dos es distinta de
cero se crea una corriente gque hace al klystron cambiar su
frecuencia hasta que la diferencia de £ase es cero, en este
momento la corriente que llega al klystron es continua y la
sefial del 0.L. gqueda estabilizada. De nuevo se repite el
ciclo, una décima de la sefial del klystron es dirigida, mediante

un sistema de "fontaneria de alta frecuencia" hacia el mezclador



armoénico, el resto se envia, tras ser _atenuado, hacia el
MEZCLADOR (Schottky) donde se encuentra con la sefial procedente

de la bocina.

L1 PREAMPLIFICADOR DE FRECUENCIA INTERMEDIA es un
transistor de efecto campo (FET) con una banda de paso entre 1.1

v 1.4 Gz y una ganancia de unos 224B.

La temperatura de ruido, que es una medida de la calidad
del receptor, es una funcidn de la temperatura fisica a la que
se encuentran sus componentes y de las ganancias (o pérdidas) de

éstos, v su expresidn es la siquiente (ver Kraus, 1966)

Tr = T1 + T2/Gl + T3/G1l*G2 + ...... ,

donde Ti son las temperaturas fisicas , Gi 1las ganancias (o
pérdidas) y el subindice indica el 1lugar que ocupa en la
Cisposicidn en serie de los componentes del receptor. Por

tanto, la temperatura de ruido de un receptor vendri determinada
précticamente por la de los primeros constituyentes, va que dada
la ganancia del preamplificador 1la contribucién de los

siguientes dispositivos serd minima.

Es evidente pues, que debemos procurar que los primeros
elementos del receptor tengan ganancias elevadas
¥ mantenerlos a una baja temperatura. Con este fin, tanto el
mezclador como el amplificador se mantienen dentro de una caja

refrigerada por efecto Peltier.



1.3. El receptor: seccidn de baja frecuencia

En la primera parte del receptor hemos reducido 1a
frecuencia de la sefial recibida hasta un valor de
aproximadamente 1.2 GHz, ésta es la frecuencia intermedia. A
vartir de aqui, la sefial sufrirad una serie de amplificaciones de
potencia y reducciones de frecuencia hasta gque 1llega al

espectrometro. Veamos en detalle estos procesos.

La sefial gue salid del preamplificador (T.E.T. 1.1-1.4
Gilz) llega, a través de un cable coaxial, a la unidad de
frecuencia intermedia {(U.F.I.). En la fiqura 1.4 representamos
la estructura y componentes principales de esta unidad. El
primer dispositivo con @l gque se encuentra la sefial es un
AISLADOR, cuya misidén es la de eliminar las reflexiones que
pueden producirse por cambdios de impedancia. Después un
AMPLIFICADOR que tiene una ganancia de 38.8 dB. Le siquen dos
ATENUADORES, uno fijo de 20dB y otro que nuede variar entre 0 vy
11 dB y que actualmente suele estar situado en 4dB. Un nuevo
AMPLIFICADOR (34 dB) aumenta el nivel de la sefial para adecuarlo
al necesario a la entrada de los sistemas de deteccidén que
vienen a continuacidn. Existe la posibilidad de observar
simultaneamente un espectro y el continuo, para ello la sefial es
bifurcada, por medio del DIVISOR DE POTENCIA, en dos ramas de
igual intensidad, 1la que se utiliza para la deteccidn en

continuo y la destinada al andlisis espectral.

La seccién de 1la wunidad de frecuencia intermedia que
trabaja con el canal de continuo consiste bésicamente en un
DETECTOR CUADRATICO. La razdn es simple, la tensidn que sale
del amplificador anterior es de la forma X(t)=cos(Vif*t), que
tiene un valor medio nulo, y si se aplica a un detector
ordinario, un voltimetro por ejemplo, no producird ninguna

deflexidn. 8Sin embargo, la sefial al pasar por un detector
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cuadratico se transforma en Y(t)=a Xzit), cuyn valo
ahecra distinto de cero. Tras este cambio, 1la sefial Y(t)} es
amplificada y emerge de unidad de frecuencia intermedia , por la

SALIDA DE CONTINUO.

El otro canal, destinado a la obhservacién de 1lineas,
termina en el espectrdmetro. En esta seccidn de la U.F.I., 1la
frecuencia va a ser nuevamente reducida con el propdsito de
facilitar el analisis espectral. Para ello se procede a una
nueva mezcla: la seflal pasa por un FILTRC paso banda y un
AISLADOR y llega a un MEZCLADOR donde se combina con una sefial
de 1500 MHz procedente del 22 OSCILADOR LOCAL (de frecuencia
fija v estabilizado por la seflal de 10 MHz del -~ristal de
cuarzo). El resultado es una sefial con una frecuencia, 22
frecuencia intermedis, de wunos 200 IMiIz cque liega a un
AMPLIFICADUR (14 dB) con una banda de >aso de 100-300 Miz. Al
final del amnlificador estd la szalicda de la urnicdad de frecuencia
intermedia, F.I., y desde aquvi se envia la sefial (100-300 MHz)

hacia el hanco de fii*ros mediante un cable coaxial de unos 25

M.

La U.F.I. tembién cuenta con un conjunto de fuentes de
alimentacidén vy con un sistema de control de la temperatura.

Esta se mide con la ayuda de un microamperimetro (2°C por pA).

1l.4. El espectrdmetro

La seflal procedente de la U.F.I. entra al espectrdmetro a
través de un filtro paso banda y sufre una serie de Procesos que
consisten en dividir y trasladar, por mezclas sucesivas, la
banda gue se va a analizar, sobre 16 conjuntos idénticos de

filtros. Cada grupo contienen a su vez 16 filtros centrados en



1-12

frecuencias separadas 50 KHz. Por tantco, al final tendremos una

banda de 12.8 HMHz de anchura dividida en 256 canales de 50 EKHz

de anchura cada uno.

En la figura 1.5 representamos la disposicidn de 1los

principales elementos gue constituyen el banco de filtros :
l1.- Filtro vaso banda
2.- Procesador de frecuencia intermedia
3.- Desnlazador de frecuencia intermedia

4.~ Divisores de potencia y filtros separadores de

handa

5.- Tarjetas de filtros de 16 canales

Pasemos pues a una descripcidén de los procesos que
experimenta la seflal a través de este sistema. La sefial
nrocedente de la U.F.I. (100-300 MHz) que tiene una
frecuencia central de unos 204 MHz (22 frecuencia intermedia
del receptor) llega hasta el FILTRO paso banda de 20 MHz, cuya
nmisién es la de evitar 1la saturacién y eliminar la banda
imagen que se formaria en la prdxima mezcla. A la salida del
filtrec tendremos 1la banda 194-214 MHz, pero, puesto que la
banda cue podemos analizar con nuestro banco de filtros es de
s6lo 12.8 MHz, es decir, el intervalo 197.6-210.4 MHz centrado
en 204 MHz, a partir d&e ahora nos restringiremos al
tratamiento al dgue esté sometida la sefial que va a ser
analizada. Podemos considerarla dividida en dos sub-bandas A
¥y B a la izaguierda y derecha , respectivamente, de la

frecuencia central 204 MHz. La sub-banda A iria desde 197.6 a



204 MHz, y la B desde 204 a 210.4 MHz. El objetivo del_
PROCESADOR DE F.I. es trasladar estas dos sub-bandas sobre
una misma banda de frecuencias centrada en 204 MHz. Para ello
lleva a cabo una mezcla de la banda de entrada con la sefial de
un oscilador a 411.2 IiHz, tras lo cual ya tenemos la banda B

en la posicidn deseada, veamos,
situacién inicial de la banda B 204-210.4 MHz
411.2 - 204 = 207.2 MHz
411.2 - 210.4 = 200.8 HMHz
situacidén final 200.8-207.2 MHz, centrada en 204 MNHz
la banda A por su parte ha sido trasladada hasta 207.2-213.6
HHz. La resultante es amplificada , filtrada, y de nuevo

mezclada con una una sefial de otro oscilador a 414.4 Milz, con

1o cual conseqguinos trasladar la banda A hasta la posicién

deseada,

banda &2 207.2-213.6 Mliz

207.2 MHz

414.4 -~ 207.2

414.4 - 213.6 200.8 MHz

El resultado final es pues, dos sub-bandas, A y B, de
frecuencias 200.8-207.2 MHz centradas ambas en 204 MHz, que

contienen cada una de ellas la informacidén correspondiente a



128 canales. Estas son llevadas hasta la entrada en paralelo
del sistema y a partir de ahora cada una de ellas sequird por
ramas separadas. Lo primero que se encuentran es un filtro
paso banda gque tiene la misma misidn que el primero, después
entran el la seccidn denominada DESPLAZADOR DE F.I. Su misidn
@S una nueva traslacidn de las frecuencias de las bandas A y B
de 200.80-207.2 MHz a&a 26.8-33.2 Mz, para lo cual procede ,
como en los casos anteriores, mezclando cada una de las bandas
con la sefial de un oscilador de la frecuencia apropirada, 234
MHz. Las resultantes pasan, cada una de ellas, por un divisor
de bpotenciz en dos canales, Yy cada uno de ellos a su vez pasa
Dor un divisor de potencia en cuatro canales, que da 1lugar a
16 canales de 26.8-33.2 Mz, ocho correspondientes a la banda
A v ocho a la banda B. Cada uno de estos canales alimenta a
un  filtro separador cde banda que tiene una anchura de 1.7 MHz
Y uine Irecuencia central que varia cada dos filtros y que
tienen los valores cue pueden observarse en la fiqura. Asi
Jues, tenemos 16 bandas icuales, dos a dos, de anchura 1.7 MH=z
pero cuyva frecuencia no es aiin la que correspende a la banda
de la tarjcta de 16 filtros(1.2-2 MHz) a la que tienen gue ser
conducidos cada uno de los 16 canales. El CONVERSOR DE F.I.,
que consiste bisicamente en cuatro osciladores Y un conjunto
de mezcladores, se ocupa cde efectuar el cambio
correspondiente. Se mezcla la sefial de cada una de 1las 16
bandas con la de uno de los cuatro osciladores con que
contamos y obtenemos 16 bandas de frecuencias 1.2-2 MHz ,cada
una de las cuales es conducida a una de las 16 tarjetas
idénticas de que disponemos. Una vez alli 1la sefial es
amplificada v de nuevo dividida entre los 16 filtros de 50 KHz
que forma cada tarjeta. A la salida de cada filtro existe un
detector cuadratico (diodos de efecto tinel) Yy un

amplificador.
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1.5._Integracidén y lectura de la sefial

El papel que realiza una placa fotogré&fica en el 0&ptico
as jugado en nuestro caso, por un sistema constituido
basicamente por un conjunto de INTEGRADORES, un MULTIPLEXOR
CONVERTIDOR ANALOGICO DIGITAL (C.A.D.) y una UNIDAD DE CINTA
MAGNETICA.

Cn cada uno de los 16 canales de las 16 tarjetas existe
un integrador que proporciona el nivel &e potencia a la
salida, v el resultado de cada canal es 1llevado hasta el

rmultiplexor que existe en cada tarjeta.

La misién del MULTIPLIZXOR (OAN-30) es recoger las sefiales
« la saliida del banco de filtros, integrarlas durante un
tiempo determinado, leer secuencialmente los resultados de
estas integraciones Yy codificarlos en binario para
entregarselos al ordenador HP2100. Este ordenador escribe una
copia Jdel espectro en una cinta magnética y proporcicna otra
copia a un segundo ordenador (HP1000). Lstas operaciones
deban estar sincronizadas con una sefial de conmutacidn para
que el ordenador pueda realizar una deteccién sincrona, en
nuestro sistema wutilizamos una sefial de 10 liiz generada a
Partir de la frecuencia de 1 MHz del reloj del equipo. Se
lleva a cabo un ciclo de LECTURA-BORRADO-INTEGRACION en cada
semipericdo de la sefial de conmutacién, coincidiendo el inicio
del ciclo con el del semiperiodo. El cambio de nivel de 1la

sefial de sincronizacidn inicia el ciclo.

LECTURA: Se realizan las lecturas de las tensiones de
salida de 1los integradores procedentes de 1la integracidn
realizada durante el ciclo anterior, y se van entregando, vya
codificadas, al ordenador. Durante la lectura el multiplexor

de cada tarjeta va proporcionando secuencialmente las



tensiones a la salida de los 16 integradores. En efecto, al
iniciarse la lectura se pone a cero el contador selector de
canales y el multiplexor (el que hay al final de cada tarjeta)
conecta al CONVERSOR ANALOGICO DIGITAL (C.A.D.) el canal 0,
cuando finaliza la conversidn se incrementa en uno el niimero
del selector de canales haciendo que el multiplexor pase al
canal siguiente. Cuando el ordenador ha efectuado la lectura
Ge un canal da la orden de fin de lectura que hace disparar de
nuevo el C.A.D. , y asi hasta acabar con los canales de las

16 tarjetas. El tiempo que se emplea en esta fase de lectura

es de 4ms.

BORRADO: Al finalizar la fase de lectura se ponen a cero
los intearadorzs con el fin de realizar una nueva integracién.

Lsta rase tiene asignado un tiempo de 2ms.

INTEGRACION: Una vez puestos a cero se inicia la
integracidn de las sefiales que salen del banco de filtros. La
duracidn de esta fase se puede ajustar, a saltos de lms entre

0 v 50 ms, la duracidn tipica para los 256 canales es de unos

&4ms,

La razén nor la cual comenzanos por el intervalo de
lectura y no por el ée integracién es, que cuando se trabaja
en conmutacidn de frecuencia, como es nuestro caso, se
necesita un corto espacio de tiempo para que el 0.L. se
estabilice, durante este tiempo las salidas de los
integradores son inatiles.De modo gque este intervalo se
utiliza para la lectura dejando la integracidn para cuando el

0.L. esté estabilizado.
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1.6. Almacenamiento del espectro y calibracidm

El espectro codificado en binario se manda a un segundo
ordenador (liP1000) donde, mediante un programa de calibracién
(RDAT), los bits correspondientes a cada canal son tracducidos
a temperatura, en unidades de temperatura de antena * (ver

apéndice). Su representacidn gréafica la nodemos obtener en el

terminal TV correspondiente.



2.- FORMACION DE LINDCAS LSPECTRALES EN EL RANGO MILIMETRICO

et

Hasta el auge de las técnicas radioastrondémicas en los
afios sesenta, que permitidé las primeras detecciones de
moléculas complejas como el amoniaco, agua, formaldehido etc,
se creia gue el medio interestelar estaba constitufdo
bésicamente por hidrbgeno atdmico, helio, pequefias cantidades
de &tomos més pesados, C, O, M v moléculas simples como CN ¥y
CH™ (Cetectadas en el visible en 1938). Hov en dia, se sabe
con certeza gue una parte importante del gas del medio
interestelar consiste en una fase densa y fria compuesta
princainalmente nor H5 vy, en segundc lugar, por CO. Iste
gas, estd& distribuicdo de forma inhomogénea contituvendo unos

objetos cue reciben el nombre de Nubes loleculares.

Observaciones en los rangos espectrales UV, visible, IR y
radio, han nermitido identificar hasta la fecha, mas de
cincuenta especies moleculares (Tabla 2.1). El espectro
molecular abarca un amplio rango de frecuencias, y las
transiciones suelen dividirse en tres grupos, las

electrénicas, las vibracionales y las rotacionales.

l.- El1 espectro electrdnico se debe a cambios en la
distribucién de los electrones de la molécula. La diferencia
de energia entre dos niveles electrénicos sucesivos es del
orden del eV y por tanto, las lineas espectrales pertenecen a
las regiones Visible y UV del espectro. H, es un ejemplo de

molécula detectada a partir de su emisidén en el UV.

2.- El espectro vibracional se produce como consecuencia de
movimientos oscilatorios de 1los nicleos con respecto a sus
posiciones de equilibrio. Las energias de estas transiciones
son del orden de 0.1-0.01 eV, corresponden a la regién del



infrarrojo.

3.- El espectro rotacional es ocasionado por 1la rotacién de
las moléculas, involucra energias del orden de 10_3 ev,

aue corresponde a longitudes de onda centimétricas Yy
milinétricas. De hecho, la mavoria de las lineas de moldculas
interestelares observadas son transiciones rotacionales a

longitudes de onda milimétricas.

Las energias de los niveles rotacionales depeanden de 1la
geometria de 1la molécula. Seagiin sea el elipsoide de inercia
de la molécula, ésta serd lineal, rotor simédtrico , o rotor

asiwétrico.

1.- keléculas linczales: los momentos de inerciea alrededor de

p=a

us ¢os ejes perpendiculares al de la molécula son iguales.
Si consideramos la molécula como un sélido rigido, la energia

de cada nivel rotacional es
Br = ~—0n—o J (J+1) = B J (J+1) 2.1

donde B es la constante rotacional Yy J el namero cuéntico
rotacional correspondiente al momento angular, Las

frecuencias de las transiciones son:

HIg) = 2B I, 4

donde J. es el nimero cuéntico rotacional correspondiente al

nivel superior. Lstas expresiones se refieren a 1a
aproxinacidén dipolar eléctrica, para moléculas gque no

presentan momento dipolar permanente, las transiciones



rotacionales son rnuy poco probables, ¢e ahi la dificultad en

detectar el espectro rotacional de H,.

2.- Rotores simétricos, tienen dos momentos de inercia iguales
v el tercero distinto. El ejemplo wmés importante es el
amoniaco, Nil;. La energia de los niveles puede expresarse

de forma analitica comno :

Ar = B (J+1) J + (C-B) K2 2.2

donde B v C son constantes rotaciconales correspondientes al
eje de simetria y los ejes perpendiculares a éste, J tiene el
mismo sentido que en el caso lineal y K es la proyeccidn del
momento angular sobre el eje de simetria. La frecuencia de
las transiciones depende principalmente del namero J Yy
ligeramente de K. Son especialmente {(tiles como termémetros

intarestelares (ver seccidn 2.2).

3.- Notores asimétricos, tienen los tres momentos de inercia
distintos. No permiten expresar de forma analitica la energia
de cada uno de los niveles. Los estados rotacionales se
designan con tres niGmeros cuanticos, J, correspondiente al
momento angular, Ka y Kb que son las proyvecciones del momento

angular sobre los otros dos ejes.

Por otra parte, en la gran mayoria de las moléculas
existen interacciones entre el momento cuadrupolar nuclear y
el campo eléctrico generado por los electrones, que dan lugar
a desdoblanientos hiperfinos, éstos son de gran utilidad en la
determinacién de propiedades fisicas (ver seccidn 2.2).
También pueden surgir desdoblamientos de los niveles

rotacionales por interaccidén entre el momento angular y el de



Tabla 2.1 lioléculas cetectadas eon el espacio intestelar

Diatdmicas Triatémicas 4 Atomos
[:2 11'20 HE‘IB
cn iCH II.)CS
co iico* Cqil
Ol dant C50
510 Hic Coily
N3 o HzCO
10 BCO HICO
CN Coli HINCS
cs ocs C48
50 20 2
Si5 rest
o HaB
hacCl C23
Alr ; ELC2
AlCL ?
iKCl ?
CH
5 Atomos 5 Atomos 7 Atonos
Hcoorn Cliqon CH4C,HH
C]izlii! CI:OH‘.!Z :!CSN
llC4 C”3.‘3‘.i CHZCHCN
HZCCO CIi3Ci-I CHBC”O
HC3!-' (:51! CII3NIIZ
!\HEECN Cl!3I]C CGH
C,lly
B Atomos 9 Atomos 11 Atomos
11COOCH 4 Cii;OCI!4 HCoN
CH3C3N Cll4C,H
CI3CHL0n 13 Atomos
- — ————
!iCTTJ

Cl3ClI,CR HCllN




espin de los electrones.

El interés de las nubes moleculares y, por tanto, la

utilidad cde la Radioastronomia en milimétricas, radica en que:

l2., Las nubes moleculares juegan un papel fundamental en
la formacidén de estrellas, como lo demuestra su intima
asociacidn con asociaciones OB, estrellas jévenes Yy regiones
Ir1. Por tanto, el estudio de sus condiciones fisicas
contribuiréd a un mejor conocimiento de los mecanismos aue dan

lugar al nacimiento de estrellas.

22, Al estar distribuidas principalmente a lo largo de
los braros esnirales d&e la galaxia, las nubes moleculares

razar la estructura a gran escala de la Galaxia.

e
[
i
zl
| =l
ot
o}
=
cr

32._E1 estudio de las nubes moleculares properciona un
Y, T

médio iddéneo”la comprensién de la evolucidn quimica y dinémica

de la Galaxia.

2.1. Transporte radiativo

La determinacidn de las propiedades fisicas de las nubes
a partir de las observaciones en espectroscopia milimétrica no
es inmediata, la radiacién al pasar a través de 1la materia
interacciona con ella mediante procesos de absorcidén vy
difusidn (scatering). La materia, reciprocamente, es capaz de
contribuir al campo de radiacidn por medio de los procesos de
emisién. Los cambios experimentados por la radiacién al
atravesar la materia pueden describirse mediante la ECUACION
DE TRANSPORTE RADIATIVO. Desde un punto de vista macroscopico



o fenomenoldgico, la ecuacidn para una genmdfia planoparalela,

puede escribirse en la forma:

[\%
L

v representa la variacién de la intensidad Iy de la
radiacibdbn debida, por una parte, a las absorciones (Kq Iy)

Yy por otra, a las emisiones (Eg), gque se producen al
atravesar el material de espaesor ds. Ky ¥ Ey son los
coeficientes de absorcidén y emisidén & 1la frecuencia V,

respectivamente.

Un fotdn dentro del gas de molé&culas puede interactuar
con éstas de varias formas. El fotdn puede ser
secuencialmente absorbido Y emitico mediante Procesos
radiativos y eventualmente ser destruido mediante una
excitacidn colisional, es decir, la energia del fotdn pasa a
formar wparte de la energia térmica del gas, Yy por tanto, se
produce un acoplamiento entre la materia y el campo de
radiacién. Los coeficientes de Einstein, junto con los
colisionales, nos permiten describir esta interaccidn entre la
radiacién y la materia desde un punto de vista microscopico.
Dada una molécula lineal (con momento dipolar eléctrico n},
para una transicidn dipolar eléctrica entre 1los niveles
rotacionales J+1 y J, AJ+1’J, representa la
probabilidad de desexcitacidn esponténea



6a vl 3 J o+ 1

AJ+1,J = ke U o ;
3 h c5 2J + 3

Bye1,3: ©S la probabilidad de desexcitacidn

estimulada y B la probabilidad de excitacibn
J,J+1

-

estimulada. Y las relaciones entre elles son

93+1 Bre1,3 = 93 By, 41

Por tanto, el coeficiente de emisidn macrcedpico estard

relacionado con los de Einstein por la siquiente expresidn

h

Ly = ~———- Ny+1 Age1,g (V)
47

[\A]
.
-]

Y el de absorcién, considerando la emisidn estimulada como una

absorcidn negativa seria

Kv = I ¢(v)
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h v
K= —mmmm (ng By,3+1 — Bg+1 Bgel,q!
47 2.8
Nye1 93 h v
=073 By gu{l - - ] =
Ny 93+1 4

donde n, representa la poblacidn del nivel i, y ¢(V) es el

perfil de 1la linea para la radiacidén emitida y absorbida,
podria ser diferente para uno y otro proceso, pero podemos
considerar Gue ambos son 1lguales, es decir, que las
absorciones, v las emisiones gque le siguen, no estan
correlacionadas, no son coherentes. Esta aproximacidn recibe
el nombre de redistribucion completa. Para las longitudes de
onda y condiciones fisicas tipicas de la nubes, podemos

considerar nerfiles Dobppler.

A partir del coeficiente de absorcidén, definimos una

nueva variable denominada espesor éptico {u opacidad):

tau{v) = Kd das 2.9
0

tau nos da una idea de cuén opaca es la nube a las frecuencias
involucradas. 5@ suelen considerar dos casos limite, cuando

taukl, caso dpticamente delgado, y tau»l, Spticamente espeso.



b

ara una nube ¢ espesor L, excitada homogéneamente,

r

tausz.L

tau[\t}= —————————— ¢(‘)) ------ nJ L (l"' - }:p{'_h\)/kTex]

donde n;.L=N; es la densidad proyectada, cantidad de
materia a lo largo de una direccion, v hemos empleade la ley
de Boltzmann para expresar la relacidn entre la poblacidén de

los niveles en funcidn de una temperatura de excitacidn.

51 sustituinos Ey ¥ Ky en la ecuacidn de transporte y

realizamos un cambio de variable:

dtau(v)

donde Sv=EvKKv, la funcidén fuente, resulta ser igual a

la funcidn de Planck evaluada para una temperatura igual a la
de excitacidn de los dos niveles involucrados en 1a
transicidn. La primera dificultad que plantea la resoluciédn
de esta ecuacidn, es que Sy depende a su vez del campo de
radiacidn, Iy, a través de las poblaciones de los niveles.
Podemos considerar, como una primera aproximacidén, que la
funcidén fuente no depende del punto, es cecir, que es la misma
para toda la regidn emisora, en cuyo caso, la solucién de la

ecuacidn de transporte seria:



Iy o representa la radiacidn incidente sobre la nube.

!

En Radioastronomia, suelen expresarse las intensidades en
funciodn de una temperatura de brillo Tp(V) . Ty, (V)
representa la temperatura de un cuerpo negro gue a la

frecuencia Vv emitiria una intensicdad I,. Por tanto, la

ecuacién anterior queda:

J(TR{¥}) = J(Tg,) (1 - exp(-tau)) + J(Ty o) expl{-tau)

donde J(T) es la funcidn ¢e Planck a la temperatura T. La
contribucidén del fondo cosmoldgico a esta J(T), puede ser
importante cuando se observa en longitudes milimétricas, por
tanto, para obtener la intensidad correspondiente sdlc a la

lineca, debemos sustraer esta contribucidn:

IR (V) = (F(Tey) - I(Ty o)) (1 - expl-tau)) 2.14

Ahora bien, para resolver comnletamente el problema
dekenos conocer el valor de la temperatura de excitacidn, o 1lo
que es lo mismo, las poblaciones relativas de los niveles que
intervienen en la transicidn. Para determinarlo deberemos
conocer todos los procesos que conduce a la poblacidén vy
despoblacidén de estos niveles, y aque estédn estrechamente
relacionados con las condiciones fisicas del medio. En

definitiva, lo que debemos hacer, es resolver conjuntamente la
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ecuacidén de transporte y las ecuacicnes de equilibrio
estadistico de los niveles. Dada la complejidaé del problema,

trataremos primero una situacidn simplificada, después

comentaremos el caso general.

Sistema de dos niveles

Consideramos que la molécula est& constituida sélo por
cdos niveles discretos y, adicionalmente ignoramos la
existencia de un continuo y, por tanto, la posibilidad de
nrocesos de 1onizacidén y recombinacién. Esta es una buena

aproximacidébn en el caso de lineas de rescnancia.

La ecuacion de equilibrio estadistico en este caso es

nz (Bz] J +A21 + Czll = nl (BlZ J + Clg)
2.15

2.15 establece que 1la probabilidad ¢&e desexcitacidn,
tanto mediante procesos colisionales como radiativos, ha de
ser igual a la de excitacidén. J es el campo de radiacién
nromediado a todas las direcciones vy al perfil de la linea; vy
los términos Cyx son los coeficientes colisionales. Estos
dependen de la seccidn eficaz de la molécula, de 1la
distribucién de velocidades (consideramos una distribucidn
maxwelliana), y de la densidad de los centros dispersores. En

el caso de las nubes noleculares los centros dispersores son

las moléculas de Hy, las otras especies se encuentran en
cantidades despnreciables frente a ésta, incluso la
contribucidn de los electrones es muy pequefia. Los

coeficientes colisionales pueden expresarse como:



v la relacidn entre los coeficientes de excitacidén colisional

v los de desexcitacidn es:

-

Cax = 9x/9g exp(-hV/KT) Cgg. 20593

Empleando los coeficientes de Einstein y la ecuacién de

Boltzmann, de la ecuacidn {(2.15) obtenemos

ny 93 Byp J + Apy + Cyy

exp(hv/kT,,) = ——————- e 2.18
c¢onde T es la temperatura cinética. A mwartir de esta
expresién y, teniendo en cuenta gue SV=J(Tew)' obtenemos
una nueva relacidén nara la funcidén fuente

S¢g = (1L -€) T+ g B, (T) 2.19

C21
€ = 2.20

C?_l + Azll(l—exp(—hV/kT)

€ es la fraccidn de termalizacidn, cuanto méas proximo a uno,
mds se acercard el campo de radiacidén al correspondiente al
equilibrio termodindmico. &€ valdra aproximadamente uno cuando
la poblacidn de los niveles esté dominaca por los procesos
colisionales. Dada una transicién y una temperatura cinética,
existe wuna densidad a partir de la cual la transicién esti



totalmente termalizada. En principio, ésta estd determinada
por la relacidn entre las probabilidades de desexcitacién
radiativa y colisional. Cuanto menor sea Ayy menor sera

la densidad de termalizacién, este efecto puede obhservarse en
la figura 2.1 donde hemos renresentado 1la probabilidad de
termalizacidn frente a la densidad para molé&culas con

distintos valores de Aij (tabla 2.2).

Tabla 2.2

iiolécula J+l1 - J v (GHz) p (Debye) AJ+1'J
e i- 0 115.2/1203 Ok 2 7.45 109
co 2p= | 230.538001 0.112 6.99 10~/
cs 1-0 48.990964 1.97 1.77 10~
cs i = 1 97.961010 1.97 1.70 10-°

S5i bien el segundo sumando de (2.19) representa la parte
dz la funcidn fuente correspondiente a los procesos locales o
de equilibrio, el primero se refiere a los procesos no locales
0 de caracter radiativo. Uno de los fendmenos que més
contribuye al desplazamiento del campo de radiacién respecto
del de equililbrio es 1la posibilidad de que los fotones
escapen al atravesar la frontera de la nube. Para tener
eqbuenta este efecto definimos 1la probabilidad de escape
B=B(tau), como la probabilidad , promediada en la linea, de
que un fotdn emitido a una profundidad éptica tau escape del



medio antes de ser absorbido en su recorrido libre medio. 6
@s una funcidén de 1la opacidad que tiende a uno en el caso
Opticamente delgado, y, a l/tau en el opticamente espeso (ver
figura 2.2). Cuando el fotdn es emitido en un punto con
ovacidad tau>l puede ser absorbido radiativamente tau veces
antes de perderse, y esto equivale a tener una probabilidad de
desexcitacidn espaté&nea tau veces menor. Este fendmeno recibe
el nombre de atrapamiento radiativo.El efecto del atrapamiento
radiativo consiste en disminuir , en un factor tau, 1la
densidad de excitacidn y la densidad de termalizacidn. Este
hecho explica el que CO sea observado a bajas densidades y que
esté termalizado para densidades de unos pocos cientos de
particulas por cm3. En las figuras 2.1 a vy b hemos
representado la prokabilidad de termalizacidn frente a la
densidad para el caso 6pticamente delgado, B8=1, y el caso
Opticamente espeso, B=.05, en ellas se observa que en el
sequndo casc la densidad minima necesaria para alcanzar el
estado de equilibrio temodinémico, para cada transicién y

temperatura, es mucho menor que en €l primero.

Segln lo que acabamos de exponer, J serd igual a la
funcidén fuente debida al balance entre las poblaciones de los

niveles, menos la parte que se escapa.

J =58y (1-8)+Iy,.0 2.21

En lo sucesivo, por simplicidad, no tendremos en cuenta la

radiacidén de fondo y la funcidn fuente entonces resulta ser, a

partir de 2.19 y 2.21



—
"r-f-"r--l-r—r-'?
d
-

0.6
g =0.05

0.4

0.2

s I_'T" ™ r -r"'l"l'_l _r

ooy

co(1—0) (7 1y -
= r —-—- Cco{2-1) 147 MY 7
o 08 €s(1-0) “Wi! ' 3

© ‘ot /
g F === £5(2-1) AL y i
N - l/ ,!ﬁ i1 -

— I I
o L ]I’ / II / H _[
E i i/ ) ]I Y i) i
i 0.6 ~ I[ II! y Il N
= ' =F I / St g
= r 8 iy i) i '
[i}] 1, i7h H 11 ik
o : II / II / i
- gl X i <
b= 1/} / i '
c 0.4+~ Il ) ¥

/
- ] ) ) Il /, / J
= - HIee VIR ‘
e 3 1[18 i/ ot i
o] ] Wy 1l :
3 i "l AL 1
bl 0.2 L 174 / HS 14 i
h . Y/, yy 147 [
- /R S 4
R/, S 2 7 |

) )
////2/ ,/"’//
0 i 1 1 $ e et - = (1 ] 1 | t 1 1 ] | |
2 4 6 a
1 10 10 i0 i0
”(Hz)

Fig. 2.1 Representacidén de la probabilidad de termalizacidn
de una transicidén frente a la densidad de materia. Se ha

trazado esta curva para varias transiciones con
probabilidades de desexcjitacidn espontdnea que van desde
10™%, para CO J=1-0, a 107 -, para CS J=2-1; v para

varias temperaturas, 10, 20, 40, 60 y 830 K (de 1izquierda a
derecha). a) Caso dnticamente espeso. b) Caso Obpticamente

delcado



IV’O.E(I—E) + ‘E-Bv(T)

sz ______________________
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Cuando £ tiende a 1 gy se aproxima a la funcidén de Planck,
estamos en el dominio colisicnal. Y en el caso épticamente
delgado, B~l, y con £ tendiendo a cero, es decir, en el

dominio radiativeo, la funcidn fuente es la de la radiacién de

fondo.

Una vez conocida J, podemos determinar la temperatura de

excitacidn (2.18)

En el caso Opticamente delgado, B~1 o tau<l, en que la
temperatura de brille es proporcional a tau, si
AZl/n(H2)021<l, Tex=T, estamos en el caso de una
nube Opticamente delgada y termalizada, y Tb serd apreciable.
En caso contrario, la temperatura de excitacién sera pequefia,
al 1iqual que la opacidad, de modo que la linea no sera

facilmente observable.

Para nubes Opticamente espesas (tau>l) B~l/tau y 1la
temperatura de brillo es iqual a la temperatura de excitacién

Tb=Tex (ver &c, 2 43)



tna consecuencia del atrapamiento radiativo es que no es
posible determinar 1las densidades teniendo sdlo una linea
dpicamente espesa, midiendo Tb y relacinando Tex con la
densidad, pues Tex ahora depende de la opacidad, ¥ por tanto,
de las abunéancias relativas de las moléculas y de 1los
gradientes de velocidad. De modo que necesitamos mas de una

linea para calcular los parametros fisicos.

Caso general: Sistema de nmuchos niveles

ilasta ahora hemos considerado una situacién nuy
simplificacda. En realidad, para analizar corvectamante lco
resultados observacionales debemos considerar, nprimero, que
las nnlaculas tienen un niimero de niveles de energia
permitidos mayor que dos. VY, segundo, gque debemos resolver
conjuntamente la ecuacidn de transferencia v las e equilibrio
estadistico, pues el campo de radiaciédn eén cualquier

transicidén puede afectar a otra transicidn de la molécula.

La ecuacidn de transporte para una linea @5 semejante a
la que obtuvimos para el sistema de dos niveles (ec. 2.12), y
las ecuacicnes de equilibrio estadistico, considerando

solanente transiciones dipolares eléctricas

M+1 A741,3 * Nge1 Byep,5 9 + ng_g By 5 T 4 2= An-Crg

Ry A3, g-1 * Ny By 5.1 T + ng By, g41 T + "J’%E Cam
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Es precisamente el acoplamiento entre estas lineas y el campo
de radiacidén lo gue dificulta la resoclucidén del problema. Las
tres aproximaciones mas interesantes para abordar esta

situacidn son:

- Equilibrio termodinamico local (ETL)
-~ HModelo microturbulento
- Modelc de grandes gradientes de velocidad (LVG)

La nrincipal diferencia entre el ETL y no-ETL es la forma
c¢e mnancjar el acoplamiento entre el gas y la radiacidn. E1
ETL supone gue valores locales de dos variables termodindmicas
como la densidad y la temperatura son suficientes para
determinar el estado de excitacidn Qel gas, independientemente

de lo que ocurra en otros puntos de la regidn emisora.

¥a hemos visto bajo qué condiciones podemos considerar
que estamos en equilibrio termodindmico local. Es aplicable
cuancdo trabajanos con transiciones en las que dominan los
términos colisionales sobre 1los radiativos, o en gue el
atrapamiento radiativo es suficientemente alto. M&s adelante
vereros con detalle cdmo se realizan los cdlculos bajo el
supuesto de RBTL, y nos referiremos a algunos de los problemas

cue pueden aparecer.

Los otros dos modelos surgen en un intento de explicar
las anchuras en velocidades que se observan en las lineas de

emisidn moleculares, que no pueden ser debidas a movimientos

térmicos.

El modelo microturbulento supone movimientos de materia a
escala menor que el camino libre medio del fotdén. Introduce
unas distribuciones espaciales de la radiacidn, para tener en

cuenta su anisotropia y el efecto de los bordes, y resuelve el



problema de forma iterativa. Segilin este modelo las emisiones
observadas proceden de profundidades distintas a cada
velocidad, dependiendo del valor de 1la opacidad a esa

velocidad.

El modelo LVG suponc que existen movimientos con grandes
gradientes de velocidad, colapso o expansidn, y que las
velocidades involucradas a lo largo de 1la visual son mucho
mayores que las velocidades térmicas y microturbulentas. BSe
basa en la adecuada utilizacidn de las probabilidades de
escape calculadas por Castor(1l%71) npara las estrellas con
envolturas en expansidén. Gracias al desplazamiento Doppler de
los fotones que escapan de una capa, con respecto a las
velocidades de capas adyacentes, hemos conseguido convertir en
local nuestroc probhlema. £l valor medio de la intensidad en
cualgquier punto de la nube denende sblo del valor local de la
funciébn fuente vy de la probabilidad éde que un fotdn en un
punto escape de la nube sin ninguna interaccidn adicional. De
modo aue, las nrobabilidades de transicidn radiativa
estimulada, que son las que acoplan las poblaciones al campo
radiativo, dependen sdélo de dos cantidades locales, S y B.
Donde 8=(l-exp(-tau})/tau. Una consecuencia de esta
dependencia de la tau local, es que a la radiacidn observada
contribuyen todas las moléculas a lo largo de la visual. Las
ecuaciones pueden resolverse y obtenemos qgque, para cada
temperatura cinética, la densidad n(ll;) y la densidad de
moléculas emisoras por gradiente de velocidad constituyen las
dos variables independientes del problema. Las soluciones son

contornos de I, constante en el plano n(l,}, n/av/dz.

Las observaciones no son suficientes para discriminar
entre uno y otro modelo, si bien, lo ldégico es pensar que en
realidad tendremos una combinacidén de ambos. Kwan(1978)
propone que el modelo LVG seria aplicable en las regiones mas

extensas v el modelo microturbulento seria dominante en las



zonas densas o de 1intensa emisidén molecular. En cualquier
caso, los resultados observacionales analizados con uno y otro
modelo no parecen Hroporcionar condiciones fisicas muy

diferentes (Goldsmith ¥ Linke, 1980).

Se ha comprobado incluso, que para los niicleos densos los
resultados obtenidos con el LVG son pricticamente iguales a
los que proporciona la solucidn exacta (Monte Carlo). Por
tanto, en los calcules hemos cnipleado el modelo LVG aunque en
realidad puede que no existan 1los grandes gradientes de

velocidades requeridos.

0.8
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Fig. 2.2 Probabilidad de escape de la radiacién en funcidn
de la opacidad para dos geometrias diferentes: a=1,
geometria esférica; a=3, geometria plano paralela.



2.2. Determinacidn de parametros

l.-Temperatura

La transicidn mas utilizada para determinar la
temperatura cinética es la J=1-0 de CO. A menudo, se trata de
una transicidn O&pticamente espesa, como se deduce de la
observacidén de alguno de sus isdtopos menos abundantes. La
linea J=1-0 de l3CO, por ejemplo, tiene a veces una
intensidaé sdélo tres veces menor que la J=1-0 de CO. Sin
embargo, en el caso épticamente delgado, se esperaria que la
relacidn entre las 1intensidades de ambas lineas estuviese
entre 40 y 90. Ademds, como la nrobabilidad ée desexcitacidn
esponténea A1g(CO0) es muy pequefia (tabla 2.2), incluso
para regiones no muy densas (Fig. 2.1) se alcanza facilmente
el equilibrio termodinémico y, por tanto, la intensidad de 1la
linea J=1-0 de CO nos proporcionard una medida directa de la

temperatura cinética (ec. 2.14).
Los problemas gue plantea CO son:

l.-¢De qué gas estamos midiendo la temperatura?.
Deoendiendo de que exista un movimiento microturbulento o uno
a gran escala, estaremos midiendo la temperatura del gas en la
zona de opacidad menor gue la unidad, probablemente 1la

envoltura de la nube, o la temperatura de diversos puntos de

la nube.

2.-Es posible que existan gradientes de temperatura, vy
entonces obtendremos una media de las temperaturas presentes a
través de la nube. Aunque los gradientes de la temperatura de
excitacién pueden manifestarse mediante absorciones en las

lineas, esto no siempre ocurre. Por otra parte, si 1la



densidad nroyectada es muy grande y existe una zona caliente
o — q T

embebida, 12C0 no nos da informacidén de la zona caliente. co

es Util para determinar la temperatura en funcién de la

nos1c1on cuando no existen gradientes de térmicos.

Para medir las temperaturas de los niicleos densos se
suelen wutilizar moléculas de tipo rotor simétrico, como el
armoniaco, que reguiere una densidad minima de 5 103 cm~3
para ser excitado. La determinacién de la temperatura a
partir de NHy exige la observacidn de dos transiciones de
inversidén, por ejemplo las del nivel (1,1) y el (2,2). Puesto
aque las transiciones entre niveles con distinto K estan
prohibidas radiativamente, la relacidn entre las poblaciones de
estos dos niveles vendré daéda, préacticamente por las
transiciones colisionales, y ©por tanto por la temperatura
cinética del gas. Este método presenta la ventaja de que
ruesto que las separacidn entre los niveles hiperfinos depende
poco del nivel rotacional en cuestidn, es posible observar las
diferentes transiciones de inversidn con el mismo
radiotelesconio. En general, los resultados concuerdan
bastante bien con los obtenidos a partir de CO en zonas donde
no s2 espera que la temperatura varie de forma importante a lo
largo de la visual. En cambio, resultan valores
sistemdticamente mayores que los estimados con CO en las
direcciones en las que sSe espera gque existan fuentes de

calentamieto como fuentes infrarrojas o flujos de gas a alta

velocidad (Takano, 1983).



2.-Densidad

Este parametro puede ser deducido de varias formas:

a.-A partir del conteo de estrellas. Se parte de 1la
relacidn polvo/gas (Ay/N(115)) en regiones de baja
extineidn (Ay<l mag; Bohlin et al., 19798). Se supone dque

esta relacidn es valida para zonas con Ay entre 1 y 10 mag

Y, qQue es constante a lo largo de toda 1la nube. Ay se

cdetermina mediante el conteo de estrellas y, para calcular
n(H,) a partir de H(Hz) se hace una estimacidén de la
cdistancia y del tamafio angular de la nube (a partir de una
placa fotogrédfica, por ejemplo), y se supone una geometria (en
general, se suele suponer esférica). DBste método presenta
algunos problemas, en primer lugar, el conteo de estrellas
resulta muy é&ificil cuando la extincidn es muy alta o cuando
la nube tiene un tamafio muy pequefo, ademas, tantc la
distancia como la forma esférica asumidas introducen grandes

incertidumbres.

b.- Teorema del Virial. Se considera la nube COmo una
sistema en eguilbrio en el cual el colapso gravitacional es
contrarestado por el movimiento turbulento. Las anchuras en
velocidades de las 1lineas observadas es una medida de este
movimiento y, por tanto, existe una relacidén simple entre 1la
densidad y dos cantidades determinadas observacionalmente, la

anchura de la linea, y el tamafio de la nube.

c.- Mediante la observacidédn de varias transiciones no
termalizadas. Para éstas, las temperaturas de excitacibn, y
por tanto las de brillo, dependen sensiblemente del factor
n(HZ)'QZl (ec. 2.23), wvor ello, variaciones en las

intensidades relativas de estas lineas seran buenos
indicadores de cambios en la densidad. Se necesitan al menos

dos transiciones y conocer los coeficientes de colisién en



en funcién de T. La densidad se calcula haciendo ¢que 1la
relacidn entre las intensidades concuerde con el wvalor
derivado a partir de las ecuaciones de eouilibrio estadistico.

Para este calculo se suelen emplear los modelos LVG o

microturbulento, por ejemolo.

d.-Basandose en la observacidn de una transicidén de una
molécula cuya abundancia relativa a 1la de H, se supone
conocida. Es un método puramente geométrico en el gue se
admite aue la profullidad de la nube es iqual al tamafio angular

observade. La densidad viene dada por

N(molec.)

X({molec.) L

donde N es la densidad proyectada de la molécula observada, X
€s su abundancia relativa, v L es el tamafio estimado al

realizar un mapa.

3.-Densiaad proyectada y masa

Observaciones de 1las lineas de los isbtopos de CO
permiten trazar directamente la densidad proyectada a lo largo
de la visual. La utilidad de estos isbdtopos se debe a que se
ha comprobado que existen excelentes correlaciones entre las
intensidades de sus transiciones rotacionales con la extincidn
visual Ay y el flujo a 100 pm (Cernicharo y Guelain, 1986;

Bachiller y Cernicharo, 1986). Por otra parte, dado que la
excitacidn de los niveles rotacionales mas bajos es

relativamente f&cil, estas especies nos permiten observar el



gas de varias regiones a lo largo de la visual, siempre que la
linea observada no sea OJpticamente espesa. La descripcidn
detallada del método de determinacién de densidad proyectada

de un isdtopo de CO y, por tanto de H, se verd en la seccién

EL k!

También resultan Gtiles para estimar la densidad
nrovectada aquellas noléculas que presentan estructura
hiperfina resoluble y cuyas transiciones tienen opacidad
proxima a uno, nor ejemplo, NH3, CH, l,CO, HCN, etc. A
partir de la razdn entre las intensidades de dos componentes
hiperfinas, y suponiendo ETL, se estima tau, Yy por tanto Tex
(ec. 2.14). La densidad proyectada N(X) se calcula mediante
la ecuacién 2.10 que relacicnaba la opacidad con la cantidad
de materia a lo largo de una direccidn. S5in embargo, estas
@species no pueden ser utilizadas para determinar a partir de
N(X) la N(Hy) y por tanto la masa, ya que su abundancia
relativa puede variar. En cambio, si son {tiles para
identificar ciertas caracteristicas morfoldgicas, el amoniaco

por ejemple, es wutilizado para trazar los niicleos densos

inmersos en un gas mis ténue.

Las regiones del espacio interestelar en que se forman
las moléculas se suelen clasificar en funcidén de estas
propiedacdes fisicas a las que acabamos de referirnos. Se
suelen considerar dos tipos de nubes: 1las nubes moleculares
dgigantes, y las nubes oscuras. Sin embargo, no existe
uniformidad en la nomenclatura. Una posible clasificacidn
puede ser sencillamente, un resumen de las propledades fisicas
en funcidén del tamafioc. En la tabla 2.3 representamos en la
direccidn vertical un orden decreciente de tamafio (desde 1los
complejos hasta los ‘“clumps"), y en la direccidn horizéntal

las categorias de las regiones moleculares: nubes moleculares



agicantes,

asociadas

con

nubes oscuras,en ccasiones rz2lacionadas con la formacidn
estrellas poco masivas.
Tabla 2.3: Clasificacidn de las Regiones
NMoleculares del Medio Interestelar.
{Goldsmith, 19387).
GIANT DARK CIRCUM-
MOLECULAR cLoup STELLAR
cLouD CLOUD
Size (pe) 20-80 6-20
c
0 Density (cm’a) 100-300 100-1000
M
P Mass (N,) px10%-2110° 10%-10*
L
E Linewldth (km/s) 6-15 1-3
% Temperature (K} 7-158 =10
Examples ws1, MI7, W3 Taurus, Scc-0ph
slze (pe) 3-20 0.2-4 0.2
Density (cm o) 10°-10* 10%-10% 16%-10"
Mass (M) 10°-10° 5-500 n10™?
Llnewldth (km/s} 4-12 0.5-1.5 20-40
Temperature (K) 15-40 n-i5 10-100
Examples orlon OMCY, W33 B227, B335 (IS0) [RC
W3 A B5, B18 (COMPL} +10216
Slze {(pc) 0.5-3 0.1-0.4
¢ Density (cm ) 10%-10° 10%-10°
4]
R Mass (M) 10-10° 0.3-10
£ 0
Linewidth (km/s) 1-3 0.2-0.4
Temperature (K) 30-100 10
Exampies Orion (Rlidge) B335, L1535
Size (pc) <0.5
C Density (em™) >10%
> 3
U Mass (M) 30-10
M o
P Linewidth (km/s) 4-15
Temperature (K) ap-200

Examples

M17 (Klelinmann-Wright), Orion {Hot Core}

W3{0H)

estrellas masivas y redgiones HIT,

X
oI

W

de



3. LA NUBE MCLECOLAR CIGANTE “MONCCERCS R2

3.1. Descripcidén de la nube molecular gigante Honoceros R2

En 1566, Van cder Berg identificd en las placas del [Monte
Palomar, entre 1las longitucdes galécticas 213°-214° v las

o
latitudes -13° y -10", un cimulo de nebulosas nor reflexidn
1luminadas nor esitrellas de tipos espectrales entre Bl v B9.
Esta asociacidn, cue se éenomind ilon R2 delimita el borde de

1a nube molecular del wmismo nombre.

La hube *olecular Gigante Mon R2 estd situada a unos 8°
al 8% de la nebulnsa de Oridén, & una ci1stanclia ée unos 530:50

(ddeterainada por Racine (19638) para las nebulosas

e del Sol
flex16n) v unos 150 pc nor debaijo del ovlano de la
{v

nor re
Galaxia er figura 3.1)

Las observaciones del material molecular mediante 1la
transicién J=1-0 de CO (Maddalena et al.,1986) muestran aue la
nube tiene forma eliptica con el eje mayor naralelo al plano
de la Galaxia, aque ocupa una extensién de unos 14 qgrados
cuacdracos (uncs ll0Opcx40pc), y aue tiene una masa aproximada
de 0.9 » 10° g - Se observa que la emisidén molecular no
estd uniformemente distribuida sobre la superficie de la nube,
§1no que existen, por un lado, agujeros de emisidn, v nor
otro, puntos donde la emisidn es mis intensa que en el resto
de 1la nube,. Se han determinado seis de estos "puntos
calientes" (ver fiqura 3.1), algunos de ellos, estédn en las
proximicades, o coinciden con las nebulosas por reflexién.
Los mas intensos son los asociados con las nebulosas XNGC 2170
Yy RGC 2133, 2185 (61 v 65, segiin la numeracidn de Maddalena et
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Fig. 3.1 Diagrama de las nubes moleculares en Oridén v
Honoceros, El contorno corresponde & una intensidad de
1.28 K/km/s en la linea J=1-0 de CO. Los puntos numerados

indican 1las localizaciones

{Fig. 3 de Maddalena et al., 1986).

de los pnicos de emisidn en CO.
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al., 1%86), éstos fueron observados anteriormente con mayor
resolucién nor HKutner v Tuckner (1975), en sus mapas se
anrecia cue €l contorno d= intensidad de CO cue abarca ambos
ma&rimos se corresponde muy bien con el del compnlejo de nubes

de nolvo L1643-1646 (Lvnds, 1962).

Observaciones rzalizadas en lineas de moléculas gue son
trazadoras de alta densidad y/o temmeratura indican aque en
estos puntos (6l y 65} existen condensaciones con densidades
cgue llecan hasta 106 cm3 vy temperaturas de 50 K. El
nrimerc es ma&s extenso y Jenso, vy constituye lo que llamamos
el nicleo ("core") de la nube molecular, de &1 hahlaremos con

maés detalle en la siquiente seccidn.

El material molecular de los "puntos calientes" ademids ‘e
seular altas temneraturas v densicdades, nuestra una gran
16n de velocidades, mucho mayor cue en el resto de la
ver laddalena et al., 1986), tiene por tanto, una gran
turbulencia, signo de que estén teniendn lugar nrocesos muy
arergéticce. Pe hecho, en los dos nuntos més intensos se han
cdetectado Zlujos moleculares de alta velocidad ('on R2, en el
61, y GGD1l2-15 en el 65, ver Bally y Lada, 1283, y figura
J.2.a) que podrian ser los responsables de la alta dispersidn

ce velocidacdes.

El contenido estelar de la nube molecular abarca una
amplia gama de estados evolutivos. Los primeros elementos
conocidos fueron las nebulosas de reflexidn catalogadas nor
Van der Berg (1965), pero en 1976, ilerbs y Racine al examinar
con mayor sensibilidad las fotografias de Monte Palomar
detectaron hasta 30 objetos asociados con la nube de gas,
todos, menos uno, se encuentran localizacdos a lo largo de una
franja de 2°.2x0°.5 en la direccién E-i!, y distribuidos en
subgrupos de 2 a 8 objetos (figura 3.2.h). Se mejoraron las

determinaciones de los tipos espectrales de las estrellas que
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Fig. 3.2.a Diagrama de la nube molecular Monoceros R2 en el que se
indica la situacién de 1los principales signos de formacidn estelar:
Los cuadros grandes representan los puntos de intensa emisién en
CO(1-0); triéngulos sbélidos, las regiones HII (Hughes y Baines, 1985);
circulos, 1los objetos GGD (Rodriguez et al. 1980); triangulos
invertidos, méseres de H,0 ; cuadrados, emisidn maser de OH (Rodriguez
et al., 1980;Downes et al., 1975); triadngulos vacios, puntos y cruces
representan diversos tipos de fuentes IR a 12 y 100 nm; los asteriscos,
estrellas infrarrojas. En la ampliacidén de la regidn eentral las acmac
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Fig. 3.2.b Placa azul del Monte Palomar de 1la
regidn central de Monoceros R2, en la gue se muestra
la distribucidn cde nebulosas a 1lo largo de una

estrzcha <franje. Los niimeros corresnonden a los de
la lista de nebulosas por reflexidn de Herbs v
Racine. (llergbs y Racine, 1976).

1luminan las nebulosas, y se identificaron algunas nuevas.
Asi, se encontrd una poblacidn estelar constltufda, POr un
lado, nor estrellas de 1la secuencia nrincipal y de tipos
espectrales entre BL v A0; v, mnor otro, nor objetos
nre-secuencia princinal. Entre estos (ltimos se encuentran
LkBx338, gque 1lumina NGC2183 vy npresenta sélo la linea de
em1rsidn i, (ilerbig y Rao, 1972), LkH«339, una estrella Be
(ilerbi1g v Rao,1972) que corresponde al objeto ne 30 de la
lista ce !lerbs y Racine (1976); y , finalmente, Bretz 4
(Herbig v Rao,1972) es una T-Tauri que corresponde al objeto

29 de Herbs y Racine (ver Tabla 3.1).
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L.as estrellas masivas también se forman en regiones mas
internas de la nube, v aunque no son visibles en el 6ntico,
decjan en torno suyo una serie de indic1ios facilmente
reconocibles. Hormalmente, presentan una estructura formada
Per una capa densa de polvo ('"cocoon") gque rodea al gas
lonizace por la estrella, y apnarecen como fuentes en el
infrarrojo cercano con un esvectro que corresponde al de un
cuerpc negro con una temperatura de celor ce unos 500 K y
bandas de absorcidn de los silicatos v, nosiblemente, hielo
{tlr1llrer et al. 1982). FElementos con estas caracteristicas
5@ nan leoecalizado en las nosiciones mas densas de la nube
molecular, es decir, en las nroximidades de las nebulosas NGC
2170 y NGC 2183-2185. Al principio el gas ionizado es tan
denso que no es nosible observarlo en 21 radiccontinuo, si en
camblio es posible cbservar, asociadas a las fuentes
infrarrojas cdescritas, 1lineas de em1s16n éel H en el IR que
rresentan una amnlia disnersidn de velocidades v que  son
caractertisticas ce objetos muy jdvenes {Simon et al., 1983).
A medica aque evolucionan, las capas de polvo que rodean a las
estrellas reciérn formadas aparecen asocizdas con emisidn maser
en 1,0 v Ol, estos maseres también han sido observadcs en la
direccidn de algunos de los ‘"puntos calientes" (ver

figura 3.2.a)

Cuancdo el gas 1onizado se ha expandido lo suficiente,
eja de ser Opticamente espeso V su existencia se pone de
maniflesto mediante emisidn en el radiocontinuo. A estas
regiones se las conoce con el nombre de regiones HII compactas
V se caracter:izan por sus nequeflos tamafios (0.1-1.0 pc), y sus
elevadas temperaturas (lO4 K) y densidades electrdnicas

( >104 em™3).

llughes y Baines (1986} llevaron a cabo una inspeccidn
exhaustiva en el radiocontinuo (3 y 10 GHz) de la nube

molecular Mon-R2 en busca ée regiones HII de este tino. De



las mnuchas fuentes de K emisidén que encontraron, sdlo tres
nodian corresponder con certeza a una emisidn radic de origen

térmico. Estas tres fuentes son :

l.- G213.7-12.6 , (Shimmins et al., 19§6; Downes et al., 1975)
estd en las proximidades de NGC2170, entre las nebulosas

vdBe7, 68 y 69. Esté excitada por una estrella 09.5-B0 V.

2.- G213.9-11.8, (vallée et al., 1979) en las nroximidades de
las nebulosas NGC2183,85. Estd excitada por una BO.5

(Rodriguez et al., 1980) que estd profundamente emhebida en la

nube (AV”40 mg).

3.- G213.8-12.1. En las proximidades de NGC2182. No ha sido
resuclta esnacialmente. Se supone excitadz nor una Bl V

(ilughes v Baines, 1986).

Obsérvese gue ninguna de las tres estd asociada a una

estrella visible en el éntico.

Como puede verse a wartir de la exposicidn anterior, 1los
incdicios de formacidén estelar, estan preferentemente
localizados a lo largo ée una estrecha franja en la direccién
W-L (figuras 3.2). Dentro de ella, el extrero IV, entre VdB67,
68 v 69 (el "core"), muestra un grupo numeroso cée estos signos
asoclados con la existencia de objetos joévenes. Por este

motive, a partir de ahora centraremos en &l nuestro estudio.



3.1.1 El nicleo de Mon R2

s una regidn con una intensa emisidén molecular, caliente
y dansa. Se ha detectado emisidn intensa en 12C0O Yy en
13CO, con una extensidn mayor gque 20' (Loren, 1977).
Estas observaciones muestran gque la temperatura es ~ 30 K.
Tamb1én se han detectado emisiones de otras moléculas que
requieren densidacdes muv elevadas para su excitacidn (del
orden de 10%-107 em™3): s (J=1-0 , J=2-1, J=3-2 vy
J=5-4) (Xutner v Tucker, 1975; Linke y Golsé@mith, 1980; Hever
et al., 1886, v este trabajo), HC4N {Martin-Pintado, 1985},
tico*t  (Loren, 1977}, i,CO (Loren, 1981), 0OCS (Golsdmith y
Lainke, 1581), Wity (Macdonald et al., 198l; Willson and
Folch-P1, 1981).

Tanto el gas més denso como el m&s ténue presentan en
esta regidn una gran dispersidn de velocidades, 2 km/s ( en
C8) v 6 kn/s {(en 12CO), asi como extensas alas caracteristicas
de la presencia de un flujo de gas molecular a alta velocidad,

Hon R2 (Tablas 1 v 2 de Bally y Lada, 1983).

Este punto cde maxima emisidn molecular coincide con 1la
em1s16n del radiocontinuo de la regidén HII G213.7-12.6. Dadas
sus peculiares caracteristicas y su importancia en el estudio

posterior esta region HII merece una cdescripcidn éetallada.

La regidén HII estd situada detrds de la nube molecular,
pues la parte m&s brillante en el radiocontinuo esta
oscurecida en el visible (Gilmore, 1930), y la linea a 6 cm de
H,CO aparece en absorcidn contra el continuo radio (Downes
et al., 1975; Loren, 1977). Esta redgidn HII muestra por

tanto, wuna situvacidn similar & la de la nebulosa de Oridn,
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pero ésta estd localizada en el borde anterior de la nube. En

anbas nubes las observaciones, tanto moleculares como de
lineas de recombinacidn (Tabla 3.2), sdlo son consistentes con

una morfclogia tipo "Blister" (ver apéndice II).

Tabla 3.2: 1lineas moleculares v de recombhinacidn en la

Dosicidn central de Mon R2

emisicn V (km/s) Vo (km/s) referencias
13co (1-0) 10.42+0.03 3.5:0.1 Este trabajo

5 (2-1) 10.4 #0.1 2.4x0.2 "

cs (1-0) 10.71£0.02 2.2x0.1 "

H,CO 5.0 £0.1 2.720.1 Downes et al. ({1975}
HIXI(B109 ) 13.1 *0.1 33 3 L
H 8.5 estrecha Knapp y Brown (1976)
C 8.5 0 r
Cl10 8.5 3 Loren (1981)

En radiocontinuo se han determinade dos componentes

(Downes et al., 1975):
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Flg. 3.3 Superposicidn del mapa en radio centinuo (6 cm) Y
de los mapas en el infrarrojo cercano, a) 20 ym y b) 1.65 pn
(Deckwith et al. 1976), de la regién HII tipo blister,
figura 4 de Massi et al. (1985)
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l2.- La componente densa, de unos 27" didmetro y densidad
electronica ne>104 em™3. El mnaximo tiene forma de
arco y estd situado a 9" al SE del punto central (Massi et
al., 198B5). Esta componente esté& aiin profundamente embebida
dentro de la nube molecular, como 1o 1indica su gran

oscurecimiento y la cinemitica de la regidn.

28 ,-La componente difusa, {Gilmore, 1980) tiene una
extensidén de unos 3' v presenta una densidad electrénica de
unos 1.2 102 cm_3 (Downes et al., 1975). La enisibn en la
linea H10% , con velocidad central 13 km/s (3 km/s mas roja
adue nube molecular)} vy una anchura de 33 km/s, 1ndica que esta

componente esté& fluyendo fuera de la nube molecular.

La estructura ionizada tiene una edad avnroxinada de unos
10°  afios (itassi et al., 1985) y ambas componentes naracen
estar ionizadas DOr una misma estrella, una BO V & 09.5 V
(Downes et al., 1975) situada a unos 7" al NW cdel mé&ximo a 6

cm {liassi1 et al., 1985).

La regidn HII también es observable en el ainfrarrojo
cercano (NIR), entre 1.65 y 20 pm, como una fuente extensa
(IRSl-extensa) de wunos 30"x30". Su espcctro cs el
correspondiente al de una regidn HII compacta, la emisidn NIR
es probablemente debida al polvoe de 1la regidén HII (en la
figura 3.3 representamos la superposicién ée ambas emisiones,

la IR y la del radiocontinuo).

Dentro de esta emisidn extendida existe un méximo (IRS1)
cuya posicién cambia cuando la longitud de onda varia entre
1.65 ¥y 20 uym. El maximo a 1.65 um corresponde a la estrella
excitadora (IRS1l) (Massi et al., 1935). Mientras que el
maximo a 20 um corresponde a la emisidén del polvo contenido en
el frente de 1ionizacidn. La estrella excitadora no es
observable en el visible va que en esta direccidén existe una
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extincién de unas 23 mg {Massi et al., 1985; Simon et al.,

1683; Beckwith et al, 1976).

Dentro de la regidn de 1'x1l' observada por Beckwith et
al. (1976) entre 1.65 y 20 pm, se detectd otro coniunto de
fuantes IR puntuales, IRS2-7. De ellas las mé&s 1intensas vy

mejor estudiadas son IRS2 e IRS3.

IRS52: estad situada a unos 30" al NW de IRSl y tiene un
tamafio de unos 0."2 (8.7-20pm). Su espectro corresponde al
de un objeto nrotoestelar, es decir, al de cuerpo negro a 1la
temperatura cde 400 K (entre 1 y 25 pm) rodeado por una capa
mas fria gue da lugar a las absorciones en la banda de los
silicatos (a 9.5 pm). Puesto que en esta direccidn se produce
un gran oscurecimiento de la IRSl-extendida a 1.65 um, se
supone que IRS2 estd rodeada por una capa ruy densa de polvo
que absorbe la emisiftn de la IRSl-extendida. IRS2 no nresenta
emis16n a 6 cm por encima de 20mJy {(Thronson et al., 198¢),
nero posiblemente tenga flujos 1onizados asociados (Persson et
al,. 1984) «que indican que se trata de un objeto muy joven,

tal vez una B rodeacda por una densa cana de polvo.

IRS3: estd situada a unos 30" al NE de IRSl y tiene un
tamano de unos 0."4. Es la mds intensa en el rango 1.65-20 pm
Y Su espectro corresponde, como en el caso anterior al de un
cuerno nedgro a la temperatura de unos 400 K v nresenta
caracteristicas de absorcidn propias de los silicatos y el
hielo. HNo se ha detectado emisidn en radiocontinuo por encima
de 1 mJy (Simon et al., 1981). Tiene asociados flujos
lonizados de gran velocidad (Simon et al., 1983). v
observaciones moleculares de alta resolucidn la revelan como
un punto dce intensidad maxima relativa (Heyer et al., 1986).
Tis considerada el origen del flujo molecular (Bally y Lada
1983), y se supone que el mdser de H,0 (12 km/s) y la
componente (11.8 km/s) del de 1665 de OH (Downes et al., 1975)
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estén asociadss a osta fuente infrarrcia.

Las demas fuentes no han sido bien estudiadas, y son
consideradas como objetos similares a las anteriores aungue
menos 1intensas. Todas la fuentes detectadas npresentan una
polarizacidn similar a las de las estrellas del fondo, por

tanto, é&sta es onroducida por la nube molecular situada

delante.

Thronson et al. (1980) llevaron a cabo medidas de esta
regidén en el infrarrojo lejano (FIR) (30, 50 y 100 pm) que
permitieron efblecer aue la fuente de calentamiento del polvo
es la @structuta compuesta IRS1. IRS3 no supone una
contribucidn importante comparada con la anterior, y las demas

fuentes wreoporcionan un flujo FIR despreciable.

Asi nues, 2l niicleo central &e !"on R2 resulta ideal para
el estudio de las condiciones fisicas del gas interestelar Y
la formacidn estelar, pues redne siqnos e formacidn estelar
caracteristicos de estados evolutivos muy variados, desde
104 afios para los maseres vy 10° nara los filujos
moleculares, hasta 107 para las estrellas tipo B que ya
estan en la secuencila princinal. Todo parece indicar gue lo
que esta teniendo lugar es realmente una formacidn estelar
secuencial. Monoceros R2 es ademds un objeto esnecialmente
interesante para el estudio de las condiciones fisicas del gas
molecular, pues las estrellas que se conocen no son muy
masivas y estan aiin bastante ligadas al material interestelar,
y, ademas, el nlcleo presenta bastantes semejanzas con la
nube molecular de Oridn, al tiempo que cuenta con la ventaja
de cue al ser un objeto menos evolucionado resulta mas
factible cbtener informacidn acerca de las condiciones fisicas

Y procesos que Zieron lugar a la formacidn de estrellas.



3.2. Observaciones

Las observaciones de CS J=1-0 fueron realizadas con el
telescopio de 14 m del Centro Astrondmico de Yebes, cerca de
Guadalajara (Espafia). El receptor consiste un mezclador diodo
Schottky con una temperatura de ruido de unos 210 K(DSB). E1
@spectrémetro era un banco de filtros de 256 canales de 50 Kiiz
¢e anchura, que pronorciona una resolucidn espectral de
.31 km/s a 49 GHz. Las observaciones se hicieron en
conmutacién de frecuencias. Realilzamos medidas de Japiter y

la Luna para determinar la anchura del haz a media notencia

{(2') v el coeficiente dJe acoplamiento con una fuente muy
extensa (0.43). Los datos fueron calibrados con el método del
chopper-wheel (ver anéndice I). La calibracidn ¥ la punteria

fueron comprobacdos mediante observaciones frecuentes de las
nosiciones centrales de Mon R2 y S5140.

Las lineas CS (J=2-1) Y 13co (5=1-0) fueron

observadas con el telescopio de 2.5 m del Observatorio de
Burdeos (Francia). La anchura del haz a media notencia era
4'.4 a la frecuencia de 13co (J=1-0) (110 GHz) v ~5' en 1la
linea Cs J=2-1 (98 GHz), el coeficiente de acoplamiento con
una fuente extensa era 70.9. El receptor consistia en un
diodo mezclador Schottky enfriado a 20 I, con una temperatura
de ruido de unos 300 X (DSB). E1 espectrometro era un banco
de filtros de 256 canales de 100 KHz Qe anchura, que
proporcionaba una resolucidén espectral de 0.27 kn/s (13C0)
Yy 0.31 km/s (CS). Todas las observaciones fueron realizadas
en el modo de conmutacidén de frecuencias y calibradas por el
método del chopper-vheel. La opacidad cenital fue determinada
cada dos o tres horas a partir de medidas de skydip. Todos
los datos estdn expresados en unicdades dJe TR* {ver

anéndice I)



3.3. RESULTADOS

3.3.1._ Observaciones y anidlisis de l3co

Heros cartografiado, en la transicidn J=1-0 de l3CO,
una regidn de 20'x16', con un esvaciado de 4', alrededor cée la
nosicidn donue se encuentran el climulo d&e fuentes IR y la

regidn ZII de lion R2.

, hemos representadc los espectros
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los Dbordes ¢éde la regidén cartografiada. A partir de esta
variacidn en la 1intensidad parece aue, como esperabanos,
13CU no es  muy opticamente ospesa. Dor otra narte, las

intensidacdes mas bajas obtenidas parecen 1indicar que 1la

en1s1oén  de 13CO se extiende mas alla de la zona gue

nosotros hemos obhservado.

En cuanto a los perfiles de las lineas, las
caracteristicas mas =avidentes son, nrimero, la variacién
espacial de las anchuras. Estas disminuyen desde 3.5 km/s, en
el origen (centro del flujo molecular), hasta 1-1.3 km/s en
los bordes, v ademés, se observa gue lats lineas en la zona céel
SE son mé&s estrechas que en el resto de la nube. Y segundo,
la asimetria éde las lineas, se anrecia la existencia de alas
de alta velocidad a lo largo de la diagonal praincival, y de
componentes a distintas velocidades, preferentemente, en la
zona 5% (esto nodria exnlicar, al menos en parte, la

diferencia ée anchuras mencionada) .
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Fig. 3.4 Espectros de 13Cco (1-0) obtenidos en cada
una de las posiciones observadas.

En las figuras 23.5a, 3.5b mostramos los mapas de
temperatura en el pico y de area integrada para esta linea.
Al margen de las diferencias entre uno y otro, que ahora
comentaremos, no presentan ninguna peculiaridad morfoldgica,

el maximo de la emisidn esta centrado en las proximidades del



cimulo de fuentes infrarrojas v de la reqgidén HII, cque se
consiceran las fuentes de calentamiento del gas, vy no muestra
otros maximos de emisidn hacia las nebulosas nor reflexidn

cercanas, due nudiesen aindicar la existencia ce otras

condensaclones.

El mapa de temneratura en el nico indica agque la zona de

mayor excitacién de la linea 1-0 de L3co tiene forma

alargada y se extiende principalmente hacia el K. Por otra
warte, el mapa de A&rea integrada, auncue disminuve mas
rénidanente hacia el S y el ¥ cue hacia el N v el E, la

varizacidn de la emisidn es mads suave que en el caso anterior.
La principal diferencia, sin embargo, es la existencia de un
contorno de em1sidén que se extiende hacia el Si Vv que apenas

se observa en el napa de temperatura. Esto se debe a que en

90—

w

Fig. 3.5 a) Mapa
de contornos de
3co J=1-0 en

Dec. offset (arcmin)
o

Mon RZ2. Los
17 niveles
1 representados
- ) ] van desde
1 TR*=3'5 K a
1 137=6.5 K,

espaciados 1 K.

f
O

10 3] 0 -9 -10
R.A. offset (arcmin)
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Fig. 3.5 b) ™apa de la emisién de 13co (J=1-0)

integrada a todo el ranco de velocidades en Mon R2.
.05 niveles son 5.5, 7.5, 9.5, 13, 16, 20 vy 24
K.km/s. Las cpordenadas de la posicidn central son:
r.2.(1950) = 675™14%,  dec.(1950) = -6°5'23.

Los puntos 1indican las posiciones observadas. El
circulo representa 21 tamafio del haz empleado en las

observaciones.

esta direccidn estamos observando gas a distintas velocidades,
posiblemente, perteneciente a varias nubecillas gue se

supernonen & lo largo de la visual.

En 1o que sigue llevaremos a cabo , a partir d&e estos
datos, el célculo de algunos pardmetros fisicos Y una

discusidn mas detallada de la cinematica de Mon R2.



Determinac:én de la densidad proyectada y de la masa

Como va menc:ionamos, las transiciones rotacionales de los
1sotopos del CO son las mejores trazadoras c¢e la densidac
provectada de materia y una de las herramientas més fitiles en
la determinacidén de la masa. En esta seccidn vamos a
descripir el procedimiento empleado en la deduccién de estas

canticades, Yy 1los resultados obtenidos en nuestro caso

particular.

A partir de la exnresidn de la cpacidad {i20] 0 )8
integrancdola a todo el nerfil de 1la linea, obtenemos una
relacion entre el area integrada bajc la linea v la densidad
nroyectada de moléculas. Por tanto, podremos determinar nara

cacda vosicidn observada la densidad provectada de moléculas

cel 1s56tono considerado. La relacidén mencionada es la
siquiente:
g3y N(13co)
tau. AV = e 2 (1 - exp(To/Tex)] ———oe———eew 3.4
3 hec Q

donde 0O es la funcidn de particidn para los niveles
rotacionales. Para determinar su valor consideraremos que las
temperaturas de excitacib6n de todos los niveles rotacionales
tienen el mismo valor. En ese caso, 072.Tex/To o, mejor,

Q=2 (Tex+0.91)/To. Para el isdtopo 13co

0(13co)= 0.3780 (Tex+0.91) 2.2



3-186

Sustituyendo en la expbiesi16n del Aarea 1integrada todos 1los

parametros, v despejando N(lBCO) obtenemos:

-

(Tex + 0.91)
n(l2coy= 2,41 1084 . tau(l3co) Av

1 - exp(-To/Tex) 3.3

Donde Tex =25 la temperatura de excitacidn de la
. 1 2 o
transicidn J=1-0 de *3co 4 tau(l“CO) es la opacidad en
el centro de la linea. Para determinar estas dos cantidades

haremos las siquientes suposicilones:

1.- Todas las moléculas a lo largo de 1la visual estén

excitadas de la milsma manera.

2.- CO v 1300 tienen la misma temveratura de excitazibn en
la 1linea J=1-0 y ésta es 1gual a la temmeratura cinética del

gas (ETL).

3.~ La transicidn J=1-0 de CO es muy &pticamente esnesa,

tau({12co)»1.

De la suposicidn 2 se deduce gue si conocemos la
temperatura cinética del gas, conocemos la temperatura de
excitacibn necesaria en la determinacidn de N(13CO). Por
otra parte, dado aque el 12¢9 es ademas muy Opticamente
espeso, su temperatura de brillo proporciona una buena

estimacidn de la temperatura cinética. En efecto,



T™h =To [~—=—w o J{1l-expéttau) ] £
exn(To/Tex)~1 exp(To/Thg)-1

Para el caso del lzCO el tercer factor es 1gual a la

unidad, Yy la temperatura ce excitacidn de 12CO

(Tex(1%c0)) es

5.53
Tex(12C0)= —emmmme . 3.5

Th(12c0)+0.82

Que puece comprobarse que es anroximadamente igual a Th npara
las temperaturas de brillo de la transicidn 12CO(2—1) que
se obtienen habitualmente. Por tanto, de las suposiciones 2 vy

3, resulta

Th(12c0)=Tex(12co)=Tex(13co)=Tk

El valor de la opacidad en el centro de 1la linea lo

obtenemos despejando tau de la ecuacidn (3.4)



Th(13co)
tau(13co)= -1n{1l- ~ecommm______ ] 3.6

exn(5.29/Tk)-1

Por tanto, con las temneraturas de brillo de la emisidn
de una s6la transicidén de 13CD, y conoclendo la
temperatura cinética del gas, estamos en disposicidn de

determinar la densidad provectada.

Jacde que nosotros no hemos realizado observaciones de
l2CO(1-O), hemos adontado como Tk el promedio sobre la
zona onservada de la temperatura de brillo de lzCO de los
mapas de Loren (1977), es decir, Tk=20 ¥ en todas las reqglones

excepto en el centro, donde Tk=30K.

demos realizado el célculo de la densidad proyectada de
l3CO para cada una de las posiciones observadas, para ello
se ha ajustado una gaussiana a cada una de las lineas aue
pueden aparecer en una direccidn dada. Hemos tomado como
Tb(l3C0) la altura de la gaussiana, Yy como AV la anchura a
media altura de la misma. Poderos obtener, la cantidad de
materia que esta emitiendo a cada velocidad, v la cantidad
total en la direccidn dada. Suponer un perfil gaussiano estd
justificade a la vasta de las opacicades gue obtenemos, y aque
alcanzan un valor maximo de 0.5. El error que se comete al no
tener en cuenta las alas de alta velocidad que se observan se

comprueba que, en nuestro caso, es menor &e un 7%.
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N(l3CO) alcanza el  valor maximo en la posicidn
central, que coincide, anroximadamente, con la nosicidn de las
fuentes IR. Su valor es de unos 5.1016 cm=2. Y el
valor nromedlo a toda la regién observada es de
1.1916 cm-2, Por supuestn, 1la variacidén espacial
coincide con la observada en el mapa de Aarea inteqrada

(frgura 3.5h), que muestra la canticad total de gas gque esta

emitiendo en cada nunto.

L.a princinal wutilidaé de 1la densiédad proyectada de
l3CO (o en su caso de C180) es la posibilidad de
Geterminar la masa de la regidén emisora, gracias a las
correlaciones que se han establecido entre esta cantidad y la
densidad del hidrdgeno molecular, principal constituyente de

las nubes moleculares,

it

N(Hcor= 2.5 1015 (ay - 1) = 2.5 2015(20722 n(u,) - 1)=

2.5 107% n(u,) 3.6

(Dickman, 1978; Bachiller vy Cernicharo, 1986).

A partir de la primera de las relaciones anteriores, se
determina, para el npunto central, una extincién visual
promediada dentro del haz de 4', de unas 20 magnitudes. Este
valor estd de acuerdo con otras estimaciones de la extincidn
{Simon et al., 1983; Beckwith et al., 1976), por tanto, este

resultado apoya la validez de (3.6) para nuestro estudio.



Puesto Gue la cantidad de moléculas distintas a Hy es
muy npegquefa fre
nube estd compuesta Gnicamente por hidrdgeno molecular, y, con

la relacidn (3.6) determinar su densidad proyectada en cada

nte a la de ésta, podemos considerar que la

direccidn. Para esta cantidad obtenemos los sigulientes

valores:

N(Hy)= 2. 1022 cm"z, nromedio en la zona central de
radio 2'.

= -2 A - -
N(H2)= G.5 lDZl cm wromedlo dentro de un circulo

L4

de radio 47,

N(H2)= 4, 102l cm_z, nromedlio dentro de un circulo

de raairo L',
Que son los valores tinicos para el tino de nubes cue estamos

considerando.

Tomando el peso molecular medio p=4.6 10—24 gramos,
conce hemos 1incluido una correccidn dJdel 30% para tener en
cuenta 1la contribucidén é&el He, e integrando a toda 1la
superficie cartografiada la masa de la regidn emisora viene

dada por
Masa (Me) = 2.53 10723 Ag?(").a%(pc) Zn, (13co) 3.7
L

donde &HF(") es tamafio del enr ejado del mapa en segundos de
arco v d(pc) es la cdistancia de la nube al Sol, en parsecs.
En nuestrc caso A¢ es igual a la anchura del haz a media

altura, 4', y 4=900pc.



Con estos valores obtenemos para toda la reqidn
cartografiada una masa de unas 3500 Mo. De ellas, unas 500 Mo

corresponden a una regidn central de unos 2! de radio.

Los errores que podemos haber cometido en esta estimacidn

son:

l.- Que no sea apromiada la aproximacidn LTL, es decir, aue
Tex(l3CO)<Tk. En este caso, la densidad nrovectada v por
tanto la masa estarian sohrestimadas. &in embargo, con las
transiciones J=2-1 vy J=1-0 de l3CO obtenidas nor (Loren et

al, 1981), hemos realizado los calcules ernleando un modelo

LVG, y obtenanos :
Tk=30 X

K(13coy=4.7 1016 cn-2
n(#2)=5. 1063 cn~3
tau(1-0)=0.4

Tex(1l-0)=32.7 K. Por tanto, consistentes con los determinados

& partir de ETL con una sdla transicién.

2.- Que 13CO sea Opticamente espeso, en cuyo caso, nuestra
determinacidén de la masa seria un limite inferior. Sin
embargo, tanto empleando ETL como la aproximacion LVG,

obtenemos para la transicién 1-0 una opacidad méxima de 0.5.

3.- Que la temperatura cinética estimada no sea la correcta,
pero, se comprueba que la masa determinada por este método no
gepende de Tk en mds de un 30%, es mucho mayor el error
cometido en la medida de la distancla ¥y por tanto, en el

tamano de la nube.



Cinem&ataica

Para llevar a cabo un estudio més detallado de 1la
cinemdtica del gas de densidad moderada hemos representado
(figura 3.6) los mapmas de emislidn 1ntegrada en 1intervalos de
velocidad de 1 km/s. Estos mapas estan en buen acuerdo con
los realizados por Loren (1977) en 12¢0 v l3CO con
menor resolucidn espectral. Dado gque en nuestros espectros
son perfectamente visibles las alas de alta velocidad (en
valor absoluto), hemos extendido nuestro andlisis a *4 km/s de

la velocidad central de la nube (10.5 km/s) v hemos obtenido

lo sigquiente:

1.- En las figuras 3.6a v 3.61 es nosible observar la
distribucidén esnacial del gas a alta velocidad: el gas
desplazade hacia el azul es observable en 6-7 km/s v el
desplazado hacia el rojo en 14-15 km/s. El primeroc es mas
intenso y extenso que el segundo, la em1sidn en el azul es un
25% mayvor que en el rojo. Tiene una estructura bipolar
perfectamente determinada gue ocupa 16' de longituéd total, cue
a la distancia considerada supone una extensién del flujo
molecular de unos 4nc. Esta particular distraibucién del gas
e alta velocidad ya fue observaéa por Loren (1977) en la
transicidén de 12CO, no fue visible en cambio esta
estructura en los mismos mapas de l3CO, posiblemente

debido a la f£alta de sensibilidad en sus mapas.

Comparando las fig.3.6a (6-7km/s) con 3.6b (7-8km/s) v
3.6h (13-14 km/s) con 3.61 (14-15 km/s) se observa que la
regidn que emite a una velocidad mds alta (en valor absoluto)
estd més concentrada a lo largo de la direccidn del flujo que

aquella de menor velocicad, la razdn debe ser el frenado del
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Fig. 3.6 Mapas de la emisidn de 13c0(1-0) integrada
en diferentes intervalos de 1 Km/s de anchura. Las
unidades son K.km/s. Las posiciones observadas

estan indicadas mediante puntos.
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2.- Que en la nube molecular de Monoceros existia una
cierta fragmentacidn y que cada uno de estos fragmentos tenia
ﬁna velocidad caracteristica diferente a la de la nube central
"se pucede apreciar en los mapas de 12¢0 ae Loren (1977).
Nosotros hemos observado tamblén este fendémeno en nuestros
espectros de la linea 1-0 de 13C0, Yy henos separado, en lo
vosible, las distintas componentes (fiagura 3.7). Se puede
apreciar que exlsten cuatro velocidades caracteristicas, aue
son, anroximadamente, 9.5, 10.5, 11, vy 12.5 km/s. Las
primeras  cstan distribuidas practicamente por toda la nube,
2s segunda preferentementz a lo largo de la diagonal vy las
cue representan  una velocidad mavor ague la velocidad central
de la nube coexisten con la primera en el W. Aungue seria
recomendakble una mayor resolucidn angular y tal vez una mayor
sensibillicdac para consegulr una separacidn mads precisa de las
diversas nubes aque contribuven & la emisidn, nuestra
interpretacidn estd anoyvada por los perfiles que presentan las

lineas en la regidn SE, que claramente corresponden a la

em1s1don de una s6la nube dade su nequefa anchura. Ademis, en
los marmas de 12-13 km/s vy 13-14 km/s (figuras 3.6g y 3.06h)
aparece en la zona 1, extendiéndose de +4' g -8 cde

declinacién un fragmento claramente separado de 1la nube
central. Loren (1977) observéd en 12CO este fragmento de
nube aue se extiende mas hacia el W. Hemes determinado su
tamafio tomando como contorno de esta nube aquél cuva
Ta(l2CO) es la misma que en la zona en que nosotros
detectamnos 13CO, Yy con el mismo procedimiento que
describimos antes hemos obtenido una masa aproximada para esta
nubecilla de unas 400 Mo. HOtese que este fragmento de nube
se mnmueve , en la zona préxima a la nube central, con una
velocidad superior a la de ésta. El cambio en la velocidad
desde la posicidn central (10.5 km/s) a las posiciones con
offset en ascensidn recta -8'no sucede de manera continua sino

de forma p»rusca, e indica la existencia de dos nubes

diferentes.



3.- A la velocidad central (10-11 km/s) la emisién cubre
toda nube y se extiende algo hacia el N. Y para velocidades
por encima y por éebajo de la velocidad central, el gas se
distribuye de forma alargada en la direccién mds o menos
perpendiculer al flqjo bipolar. BEsta i1magen hizo suponer a
Loren 1la existencia de una estructura de disco visto de canto
que rotaba alrededor del eje del flujo, pues el gas a
velocidad nor debajo de la central aparece localizado
preferentemente hacia el NE v el de velocidad mavor aque
10.5 km/s hacia el 8%. Por otra marte, nosotros hemos
representacdo la emisidn a distinta velocidad a lo largo de las
gdirecciones -45° y N-S (figuras 3.8 v 3.9). Observamos en la
primera odgue puede, en efecto, existir un oaradiente de
velocidaces a lo largo de esta direccidn, cue tiene un valor
de unos 0.4 Km/s pc, y aue se extiende a toda la region
opservada. S1n  embargc, nosotros creeemos que el aparente
gradiente de veclocidades no se debe a una rotacidén de la nube
central, sino aque es un efecto dehido a la superposicidn en el
SW de varias componentes, entre ellas, la de 12.5 km/s (ver
tamién fi1g9.3.7). Posiblemente las observacicnes de 1977 no
contasen con suficiente sensibilidad wvpara distinguir este
efecto, v la apariencia resultante fuese la de una linea
cesplazada hacila el rojo. En cualquier caso, aunque nor el
momento no podamos exclulir completamente la nosibilidad de
rotacidén del gas de densidad moderada nos parece Dbastante
plausible que el gradiente de velocidades de las figuras 3.8 y
3.9 sea un resultado de la existencia de varias condensaciones

a velocidades proximas en la reqgidén central de Mon R2.
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3.3.2. Observaciones y analisis de CS

Presentamos a continuacién los resultados obtenidos a
partir de las observaciones en las dos lineas rotacionales mas
bajas de C8, J=1-0 y J=2-1, gue como sabemos son de dran
ut1lidad en 1la trazado de regiones densas (debido al elevado
momento dipclar de CS: 1.97 Debye). Esto, junto con
determinaciones de densidad de hidrégeno, densicdad proyectada

de C5, abundancias relativas y masas serdn nuestros objetivos

zn esta seccidn.

llemos cartografiado, en las transiciones J=1-0 y J=2-1 de
CS, une reoidn de extensidn comparable a la de 13C0, alrededor
del punto ( (1950)=6757145,  (1950)=-6°23'00"

. . .
espaclade de 20 ¢y 4 respectivament

, con un

un

enredadn
n b RRTETACE

aproximadamente del mismo tamafo que el haz.

Los espectros obtenidos para estas transiciones, la J=1-0
y la J=2-1 de CS, alcanzan una intensidad mixima, en unidaces
de TR*, de unos 2.7 K para un haz de 2', v de 2.4 K en un
haz de 5', respectivamente. Existe una cierta similitud entre
la distribucidn espacial de las anchuras de las lineas de
l3CO y las de CS (ambas transiciones): son mnaximas en la
zona centra (2.2 km/s) y disminuyen hacia los bordes.
Ademas, en la posicidn central, tanto en CS(2-1) como en
Cs8(1-0) (figura 3.10), también existen alas de alta
velocidad, es decir, que 1incluso el gas denso puede presentar
una gran dispersidén de velocidades en 1la =zona cercana al
origen del £flujo. A pesar de estas semejanzas, no se
observan, sin embargo, verfiles con varias componentes como

ocurria en el caso de 13CO.
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En las figuras 2.11 y 3.12 se muestran los mapas de area
las 1lineas CS(1-0) v CS&(2-1),

-

integrada correspondlentes a

respectivamente. Salvo las cdiferencias debidas a las

diferentes resoluciones empleadas, ambos npresentan una
morfologia similar, y parecida a la de la emisidn de 13CO,

aungue la emi1is16n de CS es menos extensa. Las caracteristicas
miés destacables son, primero, el contorno a mitad de
intensidad para la linea J=1-0 sc extiende preferentemente en
la direccidn N-S, a lo largo de unos 10'. Segqundo, la zona de
mayor eml1sioén presenta forma alargada gue va desde la regidn
e las fuentes IR (representadas en la figura 3.11 n»nor una

estrella)}, hasta 2' al 3W de éstas, nuestro punto central.

WO e e
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Fig. 3.13 Los contornos gruesos representan la
emisién a 4750 MHz debida a la componente difusa de
la regién HII de Mon R2 (Gilmore, 1980). Las
unidades de los niveles son mJy. Los contornos
punteados muestran la emisidén de CS(1-0).



Esta distribuc1dn alargada también se ha observado en otras
moléculas trazadoras de gas denso (HCOY, TLoren 1977; v
Nily, Willson and Folch-P1 1981) vy se empieza a intuir en los
manas de C5(2-1) de Heyer et al. (198G), sin embargo, la
extensidén cartogqrafiada por estos dltimos autores no es
suficiente wpara delimitar esta zona de alta excitacidn. En
nuestro mapa de CS(2-1) la resolucidn (5') no es suficiente
paraz observar con nrecisidn la forma alargada de esta regidn.
Tercero, se observa en ambos mapas que el gradiente de emisidn
es nucho mé&s abrupto hacia el S Ggue hacia el ¥. Cuarto, con
ninquna de las dos resoluciones es nosible observar distintas
concdansaciones e gas denso. Y nor Oltimo, no sdlo su aspecto
no as muy distinto del obtenido con otras moléculas, como
amoniacn (Willson y Folch-P1, 1981; Torrelles, 1983), VY
l3CO, sinc cue i1ncluso el mana en radio continuo (5 GHz)

de la em1s16n de la componente difusa de la reqgidn NII
(Grlreore, 1980) tivo hlister sitvada detrds de la nube, tiene
la misma forma (en la figura 3.13 prescentamos también el mapa
a 5 Cl'z superpuesto a la enisi1dn nolecular del aas denso).

Mas adelante intentaremos analizar e 1nterpretar esta

semejanza, €n principlo sornrendente.



. Determinacidn de la densidad y abundancia de CS

A continuacidén analizamos las 1ntensidades de las lineas
nara determinar las densidades de hidrdgeno y la abundancia
relativa de CS. Recordemos que un mnétodo directo vpara
determinar la densidad espacial es la medida de intensidades
relativas de dos o mas transiciones gue no estidn termalizadas.
En este caso, la noblacidn de 1los niveles y por tanto la
ilntensidad emitida en el caso Opticamente delgado s50n
funciones de la prebabilidad de colisidn. Se necesita un
minimo de dos transiciones, pues la densidad proyectada total
de la especle que observamos también debe determinarse. La
densidad se ohtiene ajustando las intensidades de las dos

lineas al resultado ée un célculo de equilibrio estadistico.

Al aplicar este nétodo de comparacidon de varias lineas
estamos suponiendo que las dos se estan produciendo en la

misma regi&n. Sin embharqgo, existen alounas situaciones en aue

esta suposicidn no es valida:

l.- Las ocbservaciones de las diferentes transiciones se

han realizado con haces distintos.

La intensidad observada en cualquier posicidén Xo
es la convelucidn cdel diagrama de antena (ver apéndice I), que
suponemos gaussiano, con la distribucién de brille de 1la
fuente, y del banco de filtros con 1la distribucidén de
velocicdades de la fuente. Para tener escalas de intensidad
comparables para ambas 1lineas generamos, a nartir de los
espectros obtenidos en Yebes (HPEBW=@y=2'), aquéllos aque
habrian resultado si hubiésemos utilizado para la observacidn
una antena con un haz del tamaflo del de Burdeos (HPBW=@¢b=5').
Para suavizar la distribucidén espacial de 1la J=1-0 1la

convolucionamos con otra gaussiana de HPBW”(®b2—®y2)l/2.



X2-Xo2
Z(Ta)y expld4ln2. {(———————-- y]
X Pb2-gyv2
(Ta)b=s ——— e 3.7
X2-Xo?
N
Z expléln2, (————————= )]
ca) Pb2-py2

Donde los subindices b e y se refieren a las cantidades
correspondientes a los haces mayor Y menor resnectivamente (en
nuestro caso ¢l de Burdeos v el de Yebes). El sumatorio esté
extendido a todos los espectros de nosiciones X. (Puesto que
las resolucicnes en velocidades son aproximadamente igquales en
amizos  hancos de filtros, no tenemos que convolucionar tombién

nara tener encuenta este efecto, en caso contrario deberiamos

hacerlo).

2.-Cada transicidn es sensible a un rango 1limitado de
éensidades, determinado por la relacidn entre los coefientes
de desexcitacidn esponténea vy colisional, en 1la tabla 3.3
nresentamos las densidades caracteristicas (n*) a Tk=30 para

cada una dée las transiciones rotacionales de CS (Snell et al.,

1984).



alrla 3.3: depsidad caracteristica de las regiones emisoras
de CB&.

linea frecuencia n*

J=1-0 48900.964 GHz 7.6 104 em™3  a)

J=2-1 97981.007 " 5.7 10° o

J=3-2 146961.039 v 1¥5 106 "

J=5-4 244935.730 " 7.2 108 w

J=6-5 293912.333 1.2 107

ajllutner y Tucker (1975)

S1 la nube que observamos tiene una densidad constante la
regidn gue observamos es slempre la misma y obtenemos el mismo
resultaco independientemente del par de lineas escogido, sin
embargo, s1 existen gradientes de céensidad a lo largo de la
visual, con cada transicidn observaremos la zona de densidad
mas cercana a la caracteristica. En general, parece aque a
medida gue aumenta n* disminuye la extensidn de la emisidn
(Evans, 1980; Linke y Goldsmith,1980), vor tanto, debe existir
én realidad un gradiente de densidades que va,
anroximadamente, como r-2. En nuestro caso, las dos
lineas elegidas parecen estar suficientemente nréximas como

para que el error cometido pueda considerarse despreciable.



Para determinar la densidad volimica y la densidad
proyectacda de CS hemos emnleado un modelo LVG esférico vy
homogéneo. Esto no implica que supongamos la existencia de
grandes gradientes de velocidad en los nlcleos densos de CS,
parece cemostrado cue los cdlculos de excitacidn son muy poco
sensibkles a los detalles del transporte radiativo (White,
1977; Snell, 1981; Linke y Goldsmith, 19830}, &e modo, que
adontanos el LVG por sencillez y rapidez del calculo vy porque
tiene pmocos parametros libres. 'n nuestros calculos hemos
tomacdo ccocmo coeficientes de colisidn los de Green y Chapoman

(197C) v teperos en cuenta una correccién debida a las

colisiones con le.

Puesto cue sdlo tenemos dos transiciones, y debemos
aeterminar tres parémetros, n(Hz), N{C3) v Ty , fijamos la
temperatura c¢inética del gas a nartir de observaciones
anteriores de l2¢co y tomamos una distribucidn igual gue en el

caso de 13CO, es cdecir, 30 K en el centroy 20 K en el

resto.

Los resultados gue obtengamos estarin afectados wor las

simplificaclones aque supone nuestro modelo:

l.- Consicereamos conocida. la geometria de 1la nube y 1la
distribucidn del campo de velocidades { YVikr). Variaciones e
estos parametros pueden influir en el cilculo de n(Hz) Y

W(CS) a través de tau y por tanto, del atrapamiento radiativo.
Hemos realizado un ajuste de nuestros datos similar al
anterior, consicerando geometria plano-paralela y obtenemos
que la densidad es menor en un factor 3 v gque la densidad
nroyectada aumenta en un factor 1.5 resmecto a los resultados

ague se obtienen con geometria esférica.



2.- liemos adoptado una temperatura homogénea, sin gradientes,
cuando sabemos que existen fuentes IR embebidas en la nube.
Puesto gue la excitacidn de CS aumenta si lo hacen Ty o©
n(H,), el considerar T uniforme cuando no lo es puede dar

lugar a gradientes de densaidad ficticios.

3.-Consideramos gue el gas que llena nuestro haz tiene una
densidad y temneraturas uniformes (factor de llenado igual a
uno). Tanto s1 las inhomogeneidades son a través del haz como
a lo 1largo cde la visual, el efecto es una sobreestimacidn de
la densidad de hidrdgeno y una subestimacién de la densidad

provectada de CS (ver Snell et al., 1984).

4.~-NO tenemocs en cuenta el bombeo IR, es decir, la absarcidén
de fotones en el infrarrojo aue al ser emitidos de nuevo
tienen el mismo efecto que la excitacién colisional. Sin

erbargo, ndo el nequefio angulo subtendido nor las fuentes

ca
infrarrojas comparado con nuestro haz, el efecto dehe ser poco

impartante.

Los resultados de nuestro ajuste para el punto central

son:
k=30 K

n(H2}=G.lO4 cm™3
N(CS)=2.8 1013 cm—2
V=2 km/s

Tex(l-0)= 45 K tau(l-0)= 0.04



Tex(2-1)= 7 K tau(2-1)= 0,86

Obsérvese que estos valores corresponden a los valores
nromediados a una regidn de un tamafio angular de 5°',
aproximadamente. Linke y Goldsmith (1980) obtuvieron, dentro
¢e un haz de 2.'6 una densidad, también a partir de estas dos
transiciones, de 2.10° em~3. En los resultados se
observan como caracteristicas interesantes, primero, gue las
lineas son , seqiin este modelo, opticamente delgadas y aque 1la
1-0 presenta una excitacidn supertérmica, este efecto se
explica por el elevado valor de los ceoeficientes celisionales

con 1ncremento de J igual a dos (Goldsmith, 1972).

Para el resto de los nuntos observados tomamos una
temperatura 1igual a 20 X. ©En cuanto a la variacidén esnacial
de las censidades de hidrdgeno v provectada de CS, se obhseva
en las figuras 3.14 y 3.15 que, la densidad proyectada de CS
varia en menos de un factor 1.5 cuando nasamos de la posicién
central a los alrededores. &En cambio, la densicfad voltmica

varia en mas de un factor tres.

Con la densidad proyectada calculada nara CS podemos
hacer una estimacién de la abundancia relativa de C5. Para
hacerlo usamos la densicdad orovectada de 13CO determinada

en el apartado anterior y la abundancia relativa de 13CO

N{cs) M(cs) N(13co) M(cs)
X(cs)= —mee—r e e —— e — X(13co)
N(H,) N(13co) N(H,) 1(13co)
-9
Esta expresidon toma el valor X{(cs)"1.2 10 . Este

resultado concuerda con los valores determinados mediante

modelos cde quinica interestelar (Graedel et al., 1982). Linke
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y Goldsmith (1980} obtienen para Mon R2 una abundancia de CS

de 8510’10.

Determinacidén de la masa del niclo denso

S1 tomamos la densidad volimica estimada wpara el punto
central, n(n2)=6 r-lO4 cm'3, e 1ntegramos a un volumen

esférico de dirametro la anchura del haz (5') obtenemos una

mase

M(Me}) = 5.615 10"3 R3(arcmin) n(Hz)

que para las densidades consideradas toma un valor de unas
4000 Me. Resulta ser unas diez veces la masa determinada para

la misma regidén a partir de N(13CO)!.

Otra posibilidad es estimar la masa a partir de N(CS)
admitiendo un valor de la abundancia relativa. Si tomamos el
valor de X(CS) determinado por los modelos de quimica
interestelar de Graedel et al. (1982) obtenemos para la
regibén centro una masa de unas 500 Me, que es similar a la
determinada con l3CO, lo cual no es sorprendente, pues la
abundancia utilizada v la determinada por nosotros usando las
medidas de 13co son muy similares. Sin embargo, es importante
sefialar que las abundancias relativas son cantidades que son

conocidas con una incertidumbre de hasta un orden de magnitud.

Por dltimo, calculamos la masa de esta regidn suponiendo
que es vilida 1la aplicacidn del teorema del virial para una

esfera de radio R
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donde w es la velocidad angular de rotacidn, AvVfghm la anchura
a mnedia altura de 1la linea y G la constante de gravitacidn

universal.

Mvir(Me) = 0.34 d(pc) R('}{ 0.18 AvZ2fahm(km/s) +

1.6 10194a2 (peyw2(s~1)rR2( 1))

Considerando, al contrario de Kutner y Tucker (1975}, que

no existe rotacidén, es decir, w=0, obtenemos una masa del

virial correspondiente a la posicion central de unas 500 ‘o.
Aceptando la velocidad angular pronuesta por Kutner v Tucker
(1975) (w=7.4 10-14 s“l} toma un valer de wunas 750 Me. Si en
lugar de tomar sélo la regidn central conside ramos toda la
nube densa (R=5.'6) Mvir= 1700 Mo, sin rotacidn Yy 5000 Me con
rotacidn. Por tanto, si1 las nubes moleulans se
encuentran cerca de la virializacidén (Larson, 1981} nosotros
nos vemos obligados a concluir que las densidades n(H,)
determinadas a partir de CS, junto con la suposicién de
geometria esférica, conducen a un valor de la masa

excesivamente alto.



Discusi1dn .

a. Estructura del gas denso

La discrepancia entre las masas determinadas a partir de
la densidad volumica y la densidad proyectada de 13c0 se debe
a que tenemos simultaneamente densidades volumicas altas vy
densidades provectadas bajas. Esta situacidn resulta
sorprendente, por tanto, examinaremos la posibilidad de
algunas fuentes de error. Una de las posibilidades es que 1la
emisién de 13co sea Opticamente espesa vy que la densidad
proyectada esté& subestimada por problemas de saturacidn. Sin
embargo, estimamos gue la ornacidad de 13¢ , promediada en
nuestro haz central de 4'.4, es alrededor de 0.4, y, como
consecuencia, los problemas de saturacidn no pueden afectar a

los céalculos de densidad proyectada.

Otra posibilidad es que las densidades de volumen fueran
sobreestimacdas debido a que la temperatura cinética supuesta
en los cé&lculos LVG fuese un limite inferior. Esto podria
ocurrir si la temperatura calculada a apartir de CO fuese sélo
apropiada para las capas exteriores de la nube vy el gas denso
estuviese més caliente. Parece pues, que el amoniaco seria un
termémetro mas adecuado. En efecto, mapas de CS vy NH3 en
otras nubes muestran cue, en general, estas lineas tienen una
extensidn similar y por tanto, parece que las lineas de CS vy
NH3 se forman en regiones proximas. Takano (1986) observd
amoniaco en Mon R2 y determind una temperatura de 55 K para la

regidn central de 40". Si asumimos la ley de variacién de la

temperatura descrita por Takano



y promediamos a nuestro haz, obtenemos una temperatura
cinética de unos 30 K, de acuerdo con las estimaciones de CO.
En cualquier caso, es lnteresante notar que una variacidn en
Tg desde 30 K a 50 X s6lo modifica las densidades calculadas

con el LVG en un 10%. Como consecuencila, parece que los
errores en la determinacidén de la temperatura cinética no

tienen mucha i1nfluencia en la estimacidon de la densidad de

volumen.

A partir de esta discusién concluimos aque no existen
sesgos importantes en la determinacidén de la densidad de
volumen v la densidad proyectada. Por tanto, para conciliar
2l alto wvalor de la densidad de veclumen con las moderadas

densidades oroyectadas, examinamos dos posibilidades.

l1.- Es pesible gque el gas denso esté distribuido formando
pequefios condensaciones gque no llenan totalmente el haz. Si
este efecto ("clumning") es importante, la densidad
determinada & wnartir del modelo LVG es nrdéxima a la densidad
de las condensaciones que emiten en CS y distara e la media
dentro de nuestro haz tanto mds cuanto menor sea el factor de
llenado (f). 51 suponemos gque las condensaciones (con
densidaé 6 10% cm'3) estan 1nmersas en un medio de
densidad 107 cm'3, estimamos que el factor de 1llenado de
volumen necesario para reconciliar los valores de las masas
calculados por uno y otro camino, tiene un valor de 0.1.
Observaciones con alta resolucidn podrian ayudar a dilucidar
51 exlste o no mucha estructura a pequefia escala. Heyer et
al. (1986) han observado la parte central de Mon R2 con una

resolucién de 22" (T 0.1 pc) en la linea J=5-4 de CS. 5in



embargo, aungue csta resolucidn seria bastante para detectar
nequefias condensaciones Ccomo aauéllas observadas en nubes
moleculares cercanas (por ejeumplo, TMCl}, las observaciones de
llever et al. (1986) s6lo cubren una regidn de 1'xl' mientras
nuestro haz tiene un diamelro angular de unos 5'. Por tanto,
observaciones con mayor resolucidén v dJde un Aarea mayor son

necesarias mara concluir acerca de la existencia del clumping.

2.- Una posibilidad interesante es asumir gque la regidén gque
presenta emisidén 1intensa en CS5(J=1-0) es una capa densa y
delgada caque estd orientada casi perpendicularmente a la
visual. La existencia de tal capa cdensa es predicha en los
modelos de 1nteraccidn entre una reglén HII v la nube
molecular. En el caso particular de l'on R2 la presencia de
tal capa es sugerida por la existencia de una regidn HII
detrds de la nube molecular (Gilmore, 1980) vy por otras
razones que discutimos a contlnuacidén. En primer lugar, ésta
es la geometria mds natural para conciliar los altos valores
de censidad de Hy con los valores moderados de densidad
proyectada de Hq (ademds, a partir de estos valores,
nosotros podemos estimar el espesor de la capa: L o
N(Hy)/n(ll;) 7 0.1 opc. Por otra parte, parece que la
morfolegia de la regién qgue emite en CS,J=1-0) se iguala muy
bien a la forma de 1la regidén HII cbservada en emisidn del
radiocontinuo. La correlacidén entre nuestro mapa de CS
(J=1-0) y el de 4.7 GHz es mostrada en la figura 3.13.

En resumen, el "clumping" y/o la geometria de 1la capa
densa pueden explicar nuestros resultados observacionales
acerca de Mon R2: estas hipdtesis podrian proporcionar
simultaneamente altos valores de n{l,) con valcres moderados
de N(Hz). Ademds, la intensidad relativamente alta de

c34s g=1-0 podria ser explicada en un modelo con tales
inhomogenerdades y con una relacidn isotdpica terrestre de
8/343, debido a que el efecto del clumping sobre la



em1s16n de €34 es despreciable frente al gue produce en la

de C5 (Mundy et al.,1986).

Para intentar discernir entre el clumping y una geometria
de capa, o una combinacién de ambas, hemos examinado los
modelos standard de propagacidn de frentes dJde ionizacidn en
nubes moleculares, asi como observaciones moleculares de otras

nubes con caracteristicas similares a las de Mon R2.

Los cdlculos tebricos de Bodenheimer et al. (1979) sobre
la pronagacidn de ondas de choque en una nube molecular,
predicen la formacidén {de una capa densa cuya densidad es
alrededor de 1000 veces mds grande que la del gas de la nube
no nerturbado, el espesor de esta capa seria menor cue 0.3 pe
(ver Fig. 3 cde Bedjind y Tenorio-Tagle, 1981). Obviamente unea
capa de estas caracteristicas sufriria fuertes inestabilidades

gravitaconales y se rompmeria en pegueiios clumps (ver Elmegreen

y Lada, 1977).

Observaciones de alta resolucidn (15") en las lineas CS
J=1-0 y J=2-1 en 0Oridn (Hasegawa, 1987) han revelado la
existencia de una capa densa de gas alrededor de 1la nebulosa
ionizada trazada por la emisidn en radiocontinuo. E1 e5pPesor
de esta capa es alrededor de 0.1 pc, el mismo valor que el
predicho para 1la capa densa de Mon R2. Ademas, se ha
encontrado que la capa de Oridn presenta "clumping" (Hasegawa,
1987). Una situaciédn andloga se ha observado cerca del frente
de 1onizacidn de M17, donde observaciones recientes de NH4
con el VLA (Massi et al., 1988) revelan claramente la

existencla de una estructura rica en clumping.

Otras observaciones en CS de nubes que presentan frentes
de 1onizacién con diferentes orientaciones respecto de la
linea de mirada (Snell et al., 1984}, indican dque los

eéspesores caracteristicos de posibles capas densas son a veces



poco razonables (0.02 para NGC 2024, 0.04 para sl40 y 0.1 para
M17). En éfecto, existe una diferencia importante entre unos
casos y otros: mientras en S140 es posible reconciliar las
dimensiones y las relaciones isotfpicas si1 asumimos un factor
¢e llenado 1gual a 0.5, para NGC 2024 esto no es posible.
Parece, por tanto, aque en NGC 2024 existe una capa delgada v

censa, mientras que en S140 no es preciso postular su

éxlstencia.

A partir de esta discusidn concluimos gue el modelo més
nlausible que permite la interpretacién de nuestros dates es
que el gas molecular en Mon R2 estd concentrado en una capa
densa (n{l,)>0 104 cm'3), delgada (espesor ~ 0.1 pc},
orobablemente inhomogénea, que es casi bperpendicular a la

linea de mirada.

b. Cinemadtica del gas denso

Cs también interesante estudiar la cinemdtica del gas
denso, Nuestras observaciones de €S J=1-0 revelan una
tendencia sistematica en la velocidad radial que es ilustrada
en la figura 3.16. En esta figura es posible ver gue la parte
norte ae la nube se estéd moviendo a velocidad radial d&e unos
10 km/s , desplazado hacia el azul respecto a la region
central, 11 Kkm/s. Este comportamiento puede entenderse
fdcilmente en el marco de nuestro modelo, dehido a que las
censicdades de volumen y proyectada en la parte norte tienen
valores mé&s bajos que hacia el el centro y, como consecuencia,
nosotros esperamos que esta regidn sea empujada a velocidades
mas drandes por la regién HII cercana, es decir, debe
rresentar una velocidad radial mas azul, como hemos

normalmente observado.



-]O [ 7 T T 3 4 T L) T T T T T T l—[ T T T T T ]
] )
I
L I 4
i
[ ! Mon R2 T
i -
) | : A
o i
- |
= — ! :
£ _ ! _
2
104 - d
— 0 |
ld
w - d
(I
L - d
O B -
L. 1 i
-5 ,’ A
|
b= I -
1
- | ]
[
- I =
|
U VR T S S A WY S S T N PR N R E VN T S SR T S
3 9 10 11 12 13

VELOCITY (km/s)

Fig. 3.16 Diagrama A&ngulo-velocidadé de 1la emisidn de
Cs(1-0) a 1lo largo de la direccidn N-S y ascensidn recta

Cero.

Becdjin v Tenorio-Tagle (1981}

estimaron <ue en la

interaccidn entre la regidén HII y una nube molecular, el gas

éenso se moveria con velocidades de hasta 18 km/s con respecto

al gas no perturbado, mientras que
en sentido opuesto como consecuencia
presién. Asi, si el gas denso en la
empujado por la reqidn HII, se

(desplazado hacia el azul) mientras

el gas i1onizado, se mueve

de 1las diferencias de
regidn norte de Mon R2 es
aproximara a nosotros

el gas 1onizado se espera
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Fig. 3.18 Lo mismo que en
para la linea CS J=1-0.
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3.8,



3-45

que esté desplazado hacia el rojo respecto al gas no
perturbado. Tal situacidn ha sideo directamente observada por
Downes et al. (1975). Ademds un efecto similar ha sido visto
en Oridén, donde mapas de alta resolucidn (Omodaka et al.,
1984; Hasegawa, 1987) en diferentes lineas moleculares indican
que esos movimientos del gas molecular son prokablemente

debidos también a la interaccidn con la regidén ionizada.

Por otra parte, conviene mencionar que esta
interpretacidn del campo de velocidades es energéticamente
posible. La energia cinética del gas (neutro mas 1onizado)
que esta en las proximidades de la regidn HII estimamos dque
es del orden de 10%4-45 erg. Como la estrella
ionizante es una 09.5 V, su lumincsidad es L=2.6 1038
erg/s (Panagia, 1973) y la edad de la regidn HII es de unos
10°  afios (Massi et al,, 1985), la egnergiaz tot
por la estrella durante este periodo de tiempo es éel orden de
10°9 erg, un valor suficientemente alto como wara explicar

la energia del gas circundante.

Estudios anteriores del gas denso de Mon R2, en amoniaco
(Willson and TFolch-Pi, 1981; Torrelles et al., 1983) y en CS
(Kutner y Tucker, 1975} han indicado la existencia de
gradientes de velocidad gque se han interpretado como
rotaciones alrededor <de diferentes ejes, E-W (Kutner and
Tucker, 1975), a 100° al E del N (Willson and Folch-Pi, 1981)
v en la direccidn el flujo, es decir, unos 45°, (Torrelles et
al., 1983). Nosotros hemos analizado estas posibilidades.
Para ello representamos diagramas velocidad-posicién, a 1lo
largo de la direccidn N-S5 con r.a.=0 (figura 3.16) vy r.a.=2!
(a través de la posicidn de las fuentes IRAS, figura 3.17), vy
en la direccidn 225° (figura 3.18). Es dificil concluir que
no existe el gradiente de velocidades simétrico respecto a la
velocidad central gque seria de esperar en un movimiento de

rotacidén: en el Norte se observa un desplazamiento hacia el



azul, mientras en el Sur el gas denso presenta una velocidad
casi constante. Ademds, en la figura 3.19 hemos superpuésto
la emisidén de CS J=1-0 desplazada hacia el rojo y el azul
respecto a la velocidad central v los tres ejes propuestos en
las referencias anteriores. La emisidn azulada estéd mas
extendida hacia el Norte que la roja hacia el Sur, y los
mé:ximos de ambas practicamente coinciden. Lo que si parece
evidente y concuerda con lo cue sefialamos anteriormente, es

gue la regidn central estéa fuertemente perturbada.

Nosotros por tanto, concluimoes que la distribucidn del
camnpo de velocidacdes <del gas en iHon R2 es coherentemente
explicado como una consecuencia de la interaccidén entre la

regidn HII tipo blister con el gas denso de la nube molecular

situada delante.

10 IR LN L LR R U U T U L LR
L d// :
? ,. b’:
o i
8 = J
E/ . J
e =S
5 0 T
(7] 1
£ o
(] d
65 | -
(] 3 4
._..10 -l P N TN YN ST W SR W TN TS N T ST W AN SN N N |-
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R.A. offset (arcmin)

Fig. 3.19 Los contornos sdlidos corresponden a la
emisidén de CS5(1-0) desplazada hacia el azul, y los
punteacos a la desplazada hacia el rojo. Los ejes
a, b y ¢ representan los ejes de rotacidn propuestos
por Torrelles et al. (1983), Wwillson y Folch-Pi
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La de mayor utilidad para fuentes extensas es T R* nporaue
suele ser muy prdxima a T_R (eta c”1 en muchos cascs), y
porque €es una cantidadéd relativamente independiente del

radiotelescopio.

5.- Anlicacidn a las observaciones en SSB

Hasta ahora hemos considerado el caso general de un
receptor en milimétricas con ganancilas y opacidades distintas
bara caca una de las bandas,a continuacidén vamos a ver algunas

situaciones simplificadas.
a) Caso Gi=0, Gs=1.

En este caso las ecuaciones (28) y (29) adoptan la forma
siguiente:

Tcal= 'Pcc - (l-eta 1) Tamb - eta_l Tatm + eta_ 1 Tatm exp(-tau A)

Tecai_*=[{{Tcc -~ wamb)/eta 1 + (Tamp -~ Tatm)] exp{tau A) + Tatm

En el caso de S5SB nueden presentarse situaciones aue
simplificuen aidn mé&s el problena:

a.l) Cuando la temperatura del calibrador es 1igual a 1la
temperatura ambiente.

Tcc = Tamb, y se comprueba facilmente que

Tcal= eta 1 (Tamb - Tatm) + eta 1 Tatm exp(-tau A)

y

Tcal *= (Tamb - Tatm) exp(tau A) + Tatm.

En estas condiciones 1ideales el método del chopper-wheel
nos permite definir una temperatura de calibracién que no
depende de la eficiencia de la antena (eta l).

a.2) Si1 se puede controlar la temperatura d&e la carga
caliente de forma que

(Tcc - Tamb)/eta_1 + (Tamb - Tatm)=0

(42)

(43)

(44)
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(esto supone que la carga caliente se encuentra unos 10 o
20 grados por debajo de la temperatura ambiente), entonces

Tcal_* = Tatm

v 31 Tatm -~ Tamb

que define una escala de intensidades independiente de la
@flciencia de la antena y de la opacidad.

b) Caso tau 1 =00,

Un caso particularmente 1nteresante es aaquél en el cual
tau_i=ec, estc puede suceder cuando a la frecuencia de la
banda imagen se encuentra una linea atmosférica del oxigeno.
En tal caso, la ecuacidén (29) se reduce a

Tcal *(DB) =

exp{tau_s A)
= Tatm + 2 [ (Tcc-Tamb)} + eta 1l (Tamb-Tatm) )

eta_l

Asi se trabaja con las ventajas de SSB.
¢) Caso Gi=Gs=1/2.

51 el receptor estéd ajustado de forma que Gi=Gs=1/2 y si la
frecuencia intermedia es pequefia ( tau™0), (29) queda como
sigue:

2 exp(tau_s A)
Tcal_*:[ch—(1—eta_1)Tamb-eta_l Tatm] +2 Tatm

2talll

S1 comparamos con (41), vemos que la temperatura de
calibraciédn en DSB es el doble de la de SSB.

Tcal_*(DSB) = 2 Tcal *(5SB)

(45)

(47)

{48)

(49)
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Podemos por tante, realizar los cllculos para un sistema
que trabaja en SSB y después simplemente multiplicar por dos.

6.- Emisividaéd de 1la atmésfera en longitudes de onda
milimétricas

En longitudes de onda milimétricas los contribuyentes més
importantes a la emisividad ( y opacidad) de la atmdsfera son
el Oxigeno y el vapor de agua (w). Es posible construir un
modelo ce dos capas:

-una capa de oxigeno bien repartido por toda la
atmdsfera (ceon una escala de altura de 8 Km), y

-una capa de vapor de agua, cerca del suelo (2 Km).

y se consideran por separado sus contribuciones. La ecuacidn
equivalente a la (23) sera

Tcielo = Tofl-exn{-tau A} }+(Tw-To) (l-exp(-tau w A}} (50)
tan = tau o+tau w es la opacidad total ¥y Tw la temperatura del
vapor de agua de 1la atmésfera, Tw = Tamb -4, con A = 10 K

1 :

(Kutner y Ulich , 198l). To es la temperatura del oxigeno

To = (0.90 + 0.02 tau o A) Tamb

Kutner (1978) ha encontrado que el factor 0.02 tau o es
despreciable a nivel del mar, por tanto,

To = 0.90 Tamb

tau o y tau_w son las opacidades del oxigeno y del vapor de
agua respectivamente. La primera es practicamente constante
durante todo el afio . En cambio, tau w puede variar de forma
importante en cuestidn de horas. AlGn asi, para las
frecuencias usadas en Yebes tau_ w es siempre menor (unas
cuatro veces) que tau_o (Martin-Pintado y Fernadndez, 1986).

tau_w
Tatm = To + (Tw - To)

tau_w + tau_o

sustituyendo To y Tw por las expresiones anteriores

t au w

Tatm = (0.90 Tamb) + (0.10 Tamb - 10) (51)
tau_w + tau o




Para la Tamb y la cantidad de agua precipitable en Yebes, a
frecuencias enterno a 45GHz el segundo término es del orden de
unos 4 X, mucho menor que el primero. En dias despejacdos, se
mantiene por debajo de los 10 K, luego podemos nensar que

—————— = rho = constante (52)

serd& una buena aproximacidn.



Parte g

Calibracidn de espectros
observados con el radiotelescopioc de Yebes

1.- Efecto de un radomo sobre la calibracidn

Centrémonos en el caso particular del radiotelescopio del
Centro Astrondmico de Yebes. Nuestra banda de frecuencias es
41-49 GHz. El modo de trabajo es DSB y Gi=Gs=1/2. Por tanto,
estamos en el caso c¢) del punto 5 de la Parte 1. Ademas
Tcc=Tamb, de modo que Tcal y Tcal* son 1las dadas por las
expresiones (42) y (43) respectivamente.

Ahora bien, en Yebes la antena estd cubierta por un radomo
gue actia comc un dispersor de la radiacidn, con un factor de
transmisidn eta R, de modo que la Tatm que se "ve" cuando se
apunta &l ciclo vacio no es realmente 1la temperatura de
radiacidon de la atmdsfera, sino eta R*Tatm. Por tanto, las

expresiones (40) v {(41) se transforman en

Tcal_* = (Yamb - eta R Tatm) exp(tau A) + eta_R Tatm (53)

Tcal = (Tamb - eta R Tatm) eta_l + eta 1l eta R Tatm exp{-tau A) (54)

De moco que para determinar Ta* es necesario conocer Tatm,
tau, eta_l y eta R.

2.- Determinacidén de los pard@metros tau, eta 1, rho Y eta R

Recordaremos aqui, en forma breve, las medidas de
Martin-Pintacdo y Ferndndez (1986) encaminadas a determinar
diferentes paré@metros del radiotelescopio. Sus medidas fueron

de tres tipos :
12.- Radiosondeos:

Martin-Pintado y Fernédndez determinaron las opacidades
(tau(1)) y coeficientes de absorcidn (K(i)) del oxigeno y el
agua a diferentes alturas a partir de los valores de
temperatura (T(i)), presién atmosférica y humedad relativa
medidos por radiosondeos en la estacidén meteoroldgica de
Barajas (sita a 40 Km de Yebes). Estos autores obtuvieron los
valores de tau w y tau_o para diferentes dias y en el rango de
frecuencias 30-110 GHz y encontraron una correlacién lineal
entre el contenido en vapor de agua precipitable (w) y tau w:



tau_w = A w + B

Ademé&s 1intentaron establecer una relacidén entre w y
parametros meteoroldgicos superficiales,pero sélo consiguieron
una correlacidn para dias claros:

w=0.4 t(& C) + 1.0

Seglin esto, seria posible determinar la opacidad@ a nartir de
las correlaciones entre tan_w, vy t,

La temperatura de la atmésfera puede obtenerse integrando
la ecuacidn de transporte radiativo

S
Tcielo = J TER (Vs th) exp(-tau(s',s"}) K(v,s') ds*
0

Al acdoptar una temperatura de radiacidn media uniforme
Tatm(v), obtenemos (23), Y comparando ambas

] I R{v,st) exp{-tau(s',s")) K{v,s') ds!
Tatm(v)= c

1l - exp{(-tau)

Integrando se calcula Tatm, y comparando con la temperatura
ambiente se encuentra que efectivamente existe una correlacidn
del tipo (52). E1 valor de rho para las frecuencias 41-49 GHz

eS8

rho = 0.92

22.-Método directo:

Consiste en alternar medidas del cielo con medidas del Sol
(Vo) a diferentes elevaciones. Restando ambas

Vo - Voff = K exp(-tau A)

representando Log (Vo-Voff) frente a A y ajustando una recta
POor minimos cuadrados obtenemos tau. Este valor en realidad
€5 una media de las opacidades atmosféricas a frecuencias +
1.3 GHz de la frecuencia del oscilador local (FOL).
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Los valores obtenidos por este método fueron practicamente
lguales a los calculados mediante radiosondeos.

2.- Sky tipping:

Es el método mis generalizado Y consiste en realizar
medidas de la emisividad de la atmdsfera a diferentes
elevaciones. Alternando ésta con observaciones del calibrador
y haciendo 1la diferencla entre las dos seflales, Voff y Ve,
obtenemeos de nuevo la ecuacidn (54), que podemos expresar dJe

esta forma

Tcal = T0 + T1 exp{-tau A) (56)

con TO0= (Tamb - eta R Tatm) eta l
Y Tl= eta_l eta R Tatm

realizando un ajuste por minimos cuadrados no lineal obtenemas
T6, T1 vy tau. Las dos primeras nos permitirén determinar

eta_l y eta_R.

Zn efecto,

T0 + T1
eta 1 =

‘Tamb

en Yebes, para la banda de frecuencias 41-49 GHz, se determind
un valor medio eta 1 = 0.92 .

Teniendo en cuenta que Tatm= rho Tamb

T1
eta R rho =

T0 + 71

Y aceptando como valido el valor de rho determinado por el
método de radiosondeos podemos determinar eta R

Tl
eta R =

rho{T0 + T1)
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Los valores de eta R calculados a partir de las medidas de
lartin-Pintado y Fernandez (1986) en el rango de frecuencias
Ggel oscilador local 44.4-47.7 GHz tienen una dispersidén de un
7% y un valor medio

eta_R = 0.80

Los valores de tau determinados nor este método son
sistemdticamente mayores que los calculados por los
procedimientos anteriores. Este exceso se exnlica si el
coeflciente de acoplamiento eta 1 depende de una forma
compleja de la elevacidn, de modo que nara elevaciones
pequefias los haces delanteros interceptan el suelo, que estd a
una temperatura Tamb mavor cue Tatm. Esta opacidad es tambhién
un valor medio de las opacidades en la banda que va de +1.3 a
-1.3 GHz de la FOL.

3.- Escalas de intensidad en Yebes

Bl nrograma que realiza la calibracién de los espectros
emplea una Tcal *(DSB) con la expresidn general siquiente,

Tcal *= TQ * exp(tau A) + T1 *

T0_* , Tl * y tau toman distintos valores dependiendo de 1la
FOL.

Los espectros finales estan en unidades de Ta *, o algo
simllar.

) Tcal* para FQL=44.4 GHz (S10).

El programa de calibracidn considera (de forma un tanto
arbatraria) :

TO * = 0

T1_* = 400

Sin embargo,para esta frecuencia se han realizado medidas
de la emisividad de la atmdsfera en diferentes dias a lo largo
de dos afios y se ha podido establecer una correlacidn entre
Tcal* un dia cualguiera y Tcal*(0) en un dia determinado:

Tcal_* = K(T) Tcal *(0)

(58)



donde K(T) depende Gnicamente de la temperatura ambiente

K(T)= (0.005431 T -0.502)

Se toma como Tcal*(0) el correspondiente al 9/1/85

Tcal(0)(S8B) = 36 + 216 exp(-0.141 A}

que corresponce a unos valores para la temperatura ambiente vy
para la opacidad :

Tamb= 5.7 C
tau= 0.141

y dado que

exp(tau A)
Tcal *= K(T) Tcal(0)

eta_1

51 introducimos los valores medios de tau a esta frecuencia
obtenemos una expresidén para Tcal * que no depende de tau en

mas de un 3%.

Tcal *(S5B)= 1.76(Tambh - 295) + 290

El programa supone una Tamb constante e igual a 295 K, en cuyo
caso la expresidn (59) tomaria el valor constante Tcal* = 580
K (en DSB). Sin embargo, por razones histéricas, 1la Tcal*
utilizada por el programa dJde calibracién es de 400 K. Por
tanto, los espectros a esta frecuencia deben multiplicarse por
un factor adicional 580/400 = 1.45

b) Tcal * nara FOL=47.7 GHz (CS(J=1-0)).

La calibracidn se realiza siguiendo los resultados
empiricos de Martin- Pintado y Fernéndez:

Tcal _*(DSB)= 98.6 exn(0.24 A) + 492
Tcal_*(SSB)= 49.3 exp(0.24 A) + 246

comparando con (54}, tenemos:

(59)

(60)
(61)
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eta_ R Tatm = 246 K

Tamb= 295 K

tau = 0.24

rho Tambh = 272 K (rho=0.92)
eta R = 0.90

Veamos cémo afectan los errores de estos pardmetros en el
valorfde@Tca i+t

Tamb=295 K es el valor fijo que toma el programa de
calibracidn. Sin embargo se sabe que la temperatura media
anual es 285 K. Una variacidén de Tamb entre 285 v 305 supone

una dispersién en Tcal _* de un 7 %.

eta R=0.90. A 47.7 GiHlz los valores de este parémetro
calculados a partir de las medidas de emisidn de tres dias
distintos son 0.89 y 0.88, para una temneratura ambiente de
299K y (.80 para una temperatura de 396F. Esta variacién
entre 0.9 v 0.8 supone un 4% en Tcal _*.

La onacidad de la atmdsfera (considerada tau=0.24) es el
parametro que nosee mayor incertidumbre. Admitiendo una
variacidn entre 0.19 y 0.29 tenenos, para A=sZ2, un error en
Tcal_* de un 5%.

c) Tcal * para el resto de las frecuencias del OL

En este caso carecemos de medidas gue nos pernitan
determinar los parametros TO_* y T1_*, v el programa de
calibracidn adopta sistematicamente los valores
correspondientes al caso a) (FOL=44.4 Gliz).

4.- Temperatura del receptor de Yehes

La temperatura de receptor Tr se determina de forma
periédica (aproximadamente una vez al mes) mediante 1la
observacién de dos cargas a temperaturas conocidas (el
absorbente a temperatura ambiente y un recipiente con
nitrdgeno liquido). Introduciendo en (9) las aproximaciones
que viimos arriba la expresidén que nos da la temperatura del

receptor es

Vef Tcec - Vec Tcf
Tr=

Veeo - Vef

Tcc es la temperatura ambiente y Tcf 1la temperatura del Ny

(62)

(63)



Iiquido (77 K).

Las medidas de la temperatura del receptor del
radiotelescopio de Yebes que se llevaron a cabo en mayo de
1987 proporcionaron un valor para Tr de 220 K (en DSB).

Tr es una cantidad fija si el receptor es estable y en tal
caso, pocemos comparar estas medidas de Tr con las calculadas
al utilizar como carga fria la atmdsfera (Ta_cielo) y hacer un
chequeo <de los npardmetros introducidos en el calculo de

Ta_cielo (Yatm, eta_ 1, tau).

5.- Temperatura del sistema de Yebes

Vimos gque en nuestro caso particular es posible considerar
que trabajamos en SBE y determinar Tcal * simplemente
multiplicando por dos la correspondiente a "SSB, es oues
evidente {(a partir de (30)) cue entonces también se cummle que

Ts1s{DSB) = 2 Tsis(SS8B)

Se ha estudiado, como para Tcal *, el ofecto sobre Tsis &n
las 1ncertidumbres en pardmetros cono eta R, Tamb y tau.
eta R supone un 5%, y Tamb un 3%. En cambio, una variacidn de
tau entre 0.19 y 0.29 supone un dispersidén de un 30% en Tsis

(para A=2).

La sensibilidad de una observacidn efectuada con el
radirotelescopio de Yehes viene dada nror la expresidn (1) donde
B es la anchura en frecuencias de cada canal (B = 50 KHz), t
es el tiempo de integracién. En Yebes se sique el
procecimientp de conmutacidén en frecuencias v K entonces toma

el valor (2}%.
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Recopilacidn de pardmetros del radiotelescopio de Yebes

< (41 - 49 GHz)

SLaBRI=80.80

eta_mb = 0.28

eta_ 1 = 0.90

eta moon = 0.43

rho = Tatm/Tamb = 0.92

Para 44.4 GHz,

3.52 (Tamb-295) + 580 K (el programa supone 400 K)

Tcal_*

Para 47.7 GHz,

Tcal_* = 98.6 exp(0.24 A)+ 492 K (el nrograma lo supone asi)



APENDICE II

REGION HII TIPO BLISTER

Este modelo de regidn HII fue propuesto por Zuckerman
(1973) para explicar las discrepancias entre las velocfﬁés que
predecian los modelos clésicos para las lineas moleculares Y
de recombinacidn, y las observadas en la direccién de la
nebulosa de Oridén. La traduccidn literal es "regidn HII tipo
ampolla", refleja la geometria de una regidn ionizada por una
estrella prdéxima a la frontera de 1la nube molecular; é&sta
frena la expansién de la regibén HII, mientras, en la direccidn
contraria, el gas 1onizado se expande libremente en el medio
internube {ICM). El aspecto de estas regiones HII se
caracteriza por la presencia, en el radiocontinuo, de dos
componentes de distinta intensidad y extensién, la primera,
muy intensa con forma de arco o anillo, que estd inmersa en
una mas extensa y débil. En 1978, 1Israel publicaba una
extensa lista de regiones HII c¢on estas caracterié%as que
indicaba que 1las regiones HII tendian a formarse en las
proximidades de las fronteras de las nubes moleculares
(Israel, 1978). A continuacidén, presentamos el modelo

dindmico gque intenta explicar las caracteristicas mencionadas.

La evolucidn clésica de una regién HII consta de las

sigulentes fases:
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l.- Formacidn: un gran ndmero de fotones produce un frente gde
ionizacidn supersdnico. Este se ralentiza a medida que se
aproxima al radio de Strdmgren y eventualmente da lugar a una
onda de chogue que, a medida que se expande la regidén HII, se

mueve delante de el frente de 1onizacion en el gas de los

alrededores.

2.- Expansidn: en esta fase el frente de ionizacién (FI) es
siempre tipo D, es decir, la densidad delante del frente de
ionizacidn es mayor que la densidad detrds de &1 (Spitzer,
1978} . Al disminuir la densidad del material ionizado como
consecuencia de la expansidn, lo hace el nimero éde
recombinaciones en la reqgién HII, y por tanto, el FI puede
barrer nuevo material. Gran parte del gas barride por el
frente de chogue gque precede al de ionizacidn permanece neutro
y forma una capa densa v fria entre los dos frentes. Esta
fase termina cuando se igualan las presiones del gas
rarificado de la regidén HII y del gas no perturbade de los

alrededores.

3.- Fipal: la estrella sale de la secuencia principal y 1la

regién se recombina y enfria.

Este es el modelo clésico de la evolucidn de una regién
HII en un medio uniforme. Sin embargo, las observaciones
proporcionan resultados que no son del todo consistentes con
este modelo. Por ejemplo: la velocidad radial observada a lo
largo de una direccién a través del centro de 1la nube no
muestra la distribucién esperada. Se aprecia, mediante
relaciones entre lineas, la existencia de grandes diferencias
en dgrados de ionizacidn, temperatura y densidades entre los
distintos volGmenes de gas qgue contribuyen a la emisién. Vi,
ademas, existe discrepancia entre las edades calculadas para
la estrella ionizadora, y para la regidn HII. Para intentar

solventar estas contradicciones se introduce una nueva fase en
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la evolucién de éstos chjetos:

Fase Champagne:

Una regidn HII formada dentro de una nube molecular densa
experimenta esta fase de su evolucidn cuando el frente de
lonizacidn pasa de la nube, con densidad 103 em™3 Y
temperatura 10 K, al medio internube, con densidad 1 em™

y temperatura 104 k. Debido al bajén en 1la densidad, el

3

frente de 1ionizacidn se convierte en uno de tipo R (densidad
delante del frente menor que detrds de &l) que se desplaza
supersOnicamente en el ICM. El gradiente de presidn que se
establece entre el material 1ionizado de la nube molecular
(densidad alta) y el del ICM (densidad baja) da lugar a un
chogue que se propaga dentro del ICM Y a una onda de
rarefaccidn (RW champagne) que se desplaza en la direccidn de
la estrella ionizante. El resultado es que el gas ionizado de
la nube fluye supersénicamente detris del choque y se extiende
a toda la regidn ionizada, produciendo una nebulosa ionizada
observable. La figura II.1 (Fig. 2 de Bodenheimer et al,

1979} nos ©promorciona una descripcidn detallada de este

proceso:

Al principio, 1la frontera de la region HIT es
aproximadamente esférica dentro de la nube y cbnica en el ICM
(Fig. II.l.a, b y g) La velocidad de expansidén de la parte
esférica es de unos 4 km/s Yy el material ionizado que sale

fuera de la nube (flujo champagne) lo hace con velocidad igual

a 10 km/s.

A medida que evoluciona, el flujo champagne es impulsado
e€n un cono mas anplio de ICM ionizado. E1 gas que en un
principio formaba parte de la nube molecular se mueve ahora
detrds del choque en el ICM a una velocidad que va de 10, en
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Fig. II.1 Evolucién de 1la fase champagne: Las lineas

punteadas representan la frontera de la regidn ionizada.
Las cruces, 1la frontera del material que pertenecia
originalmente a la nuebe molecular. Lineas sélidas
alternandc con punteadas, contornos equidistantes, m y M
corresponden a contornos de densicded minima y maxima

respectivamente. El1 tridngulo, 1la 1localizacién de la
estrella excitadora. FPlechas sdlidas, vectores velocidad
con longitud proporcional al valor de la misma. La escala

para la veleocidad estd dada en lea escuina inferior derecha
de cada figura.
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el borde de la nube, hasta 20 Km/s segin nos alejamos (Fig.

IT.1.c y 4d).

Mientras tanto, el frente de 1onizacidén en la nube
molecular (porcidén esférica del FI) apenas es consciente de lo
que ocurre, Yy se evoluciona de acuerdo con la teoria clésica,
es decir, un FI tipo D delante del cual el frente de choque ha
formado una capa densa de gas neutro denso, se propaga dentro
de 1la nube molecular y una onda de rarefaccién (méds débil que
la RW champagne) se propaga hacia la estrella ionizadora (Fig.
IT.1.4 y h). A medida que continfia la evolucién, la expansidn
de la regidén HII empieza a afectar a los bordes de la nube
(Fig. II.l.e); la RW champagne pasa de la frontera de la nube
a4 un punto interior a la estrella de manera gue el gas que
acaba de ser ionizado por el frente tipo D, fluye rapidamente
fuera de la frontera de la nube, y esta disminucidn en la

densidad aumenta la velocidad de evaporacién de la nube (Fig.

II.1.f).

consecuencias

1.-Distribucién de la densidad. En las qraficas II.2 y II.3
(Fig. 2 de Bedjin y Tenorio-Tagle, 1981; y 1las Fig. &6
de Tenorio-Tagle, 1979) podemos observar cual es la
distribucién de 1la densidad en funcidén de la distancia a la

estrella, tanto del gas ionizado como del neutro.

En la primera figura podemos observar principalmente 1la
variaciéon de la densidad en 1la zona préxima a la nube, la
densidad del gas neutro de la nube aumenta hasta 1000 1la
densidad del gas no perturbado (1000 cm'3) a lo largo de

una franja muy pequefia (el lugar entre los dos frentes, el de
choque y el de ionizacidn) cuyo espesor estimamos en 0.27 pec.
En cuanto al gas ionizado, justo despudés de la subida
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¢onde Ry es la distancia
expresada en unidades de radios
de Strémgren.

c.0
-n |
16l o ;
1Km/s) :
10 =
Vi,
10§20 2
5l ! .
: 2 Y
0.9 2.2 3.4 457 5.9 iz 8.4 9.3

Ry

Fig. II.3 Formacidn de un regidén HII extensa. t=5 10° afios
y Rg como en Fig. II.2.
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anterior, hay wuna disminucidén en la densidad, producida tal
vez por las ondas de rarefaccidn, le sigue un aumento de la
densidad hasta aproximadamente el valor de la densidad del gas
neutro no perturbado, a partir de este momento la densidad del
gas 1onizado sigue una exponencial. Este es el efecto
dinadmico consecuencia de la accidén de la RW champagne. Y esta
de acuerdo con las observaciones en el IR y radio de

diferentes regiones NHII (Icke et al., 1980).

2.-Distribucion de la velocidad. Tomando como velocidad u=0
la del gas neutro no perturbado, las velocidades del gas en

las distintas partes de nuestro sistema seria:

1. Un bajdén en la velocidad de hasta 10Km/s en la regidén del
gas chocado . Seguido de un aumento de la velocidad también
de unos 1l0km/s inmediatamente después del choque. Esta regién
correspende a la disminucidén de la densidad del gas ionizado
que ha sido acelerado hacia afuera por la onda de RW champagne

que 1interctia con el frente de choque.

i1. Una velocidad del gas ionizado con pequefias oscilaciones
debidas a las ondas de compresidn que ocurren en los procesos

oscilatorios de propagacidén del FI en la nube.

i11. Una subida gradual de 1la velocidad a medida que nos

alejamos de la estrella, origen del flujo.

Estas dos distribuciones deben reflejarse en
peculiaridades de las lineas tanto moleculares como de
recombinacion. Perfiles de Ha emitidos por las regiones de
baja densidad son mas anchos y/o azulados comparados con
aquellas observados hacia las regiones densas. La figura 8
(Tenorio-Tagle, 1979) representa las lineas Ha y [0OII] que se
verian segin este modelo para la nebulosa vista de frente.
(No se ve el despazamiento observacional).Explica diferentes
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velocidades a que son observados las distintas lineas de
recombinacién [OII], {OIII] y [FeIl] para una fase dada de la
evolucidn ya que cada una de ellas se origina en una zona u
otra de la regidn 1ionizada y cada zona se mueve de forma
diferente segiin hayan pasado o no las diferentes ondas de
rarefaccién. Los 1ones de bajo potencial de ionizacidén se
originan cerca de 1la frontera HII-HI, y [OIIX] en 1las

proximidades de la estrella.



