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RESUMEN

El objetivo de esta tesis es estudiar las propiedades fisicas y cinematicas en el interior de seis
ntcleos densos y masivos seleccionados en base a la forma de sus perfiles de la linea CS(2-1), que
indican existencia de acrecion y de vientos. Esto sugiere que son nticleos densos en etapas tempranas
del proceso de formacion de estrellas masivas.

Estudiamos multiples transiciones rotacionales de las moleculas CS, HCO™, CO e is6topos, con
los telescopios SEST, ASTE y APEX. Con ello determinamos propiedades fisicas de los ntcleos
densos tales como la columna de densidad, tamano del nticleo denso, masa, perfil de densidad radial,
vientos y velocidad radial.

Utilizando el método Monte Carlo buscamos la mejor estrategia para resolver las poblaciones
moleculares en el interior de nicleos densos y asi reproducir los espectros observados. Calculamos
espectros con distintos tipos de modelos de nube variando la densidad, temperatura cinética, abun-
dancia quimica, velocidad de contraccién y turbulencia en funcién del radio de la nube. Estudiamos
el comportamiento de los perfiles de lineas del CS y del HCO™ al usar distintos tipos de nubes. Mo-
delos tipo ley de potencia ajustaron bien las observaciones de lineas moleculares hacia las 6 fuentes
escogidas. Los modelos incluyen gas de menor densidad fuera del ancho a media altura determinado
con CS y polvo. Por eso utilizamos nubes con radio maximo de 2 a 4 veces el radio del polvo y
de 2 a 6 veces la masa del polvo. Las tasas de acrecion calculadas estan en acuerdo con los valores
reportados anteriormente para estrellas masivas en formacion. Las observaciones no se ajustan con
el modelo de niicleo turbulento de McKee & Tan [2003], porque este modelo sobreestima el ancho

en velocidad de las lineas.
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Capitulo 1

INTRODUCCION

Las estrellas masivas (M > 8Mg) juegan un rol importante en la evolucién del Universo. A
pesar de ser bajas en nimero, son objetos extremadamente luminosos que facilmente ionizan altas
cantidades de material. Son las principales fuentes de produccion de radiacién UV y de elementos
pesados, ya que las estrellas de baja masa son incapaces de formar elementos mas alla del oxigeno.
Desde su nacimiento hasta su muerte, estas estrellas inyectan energia en el medio interestelar por
medio de vientos intensos, radiacion y, en su etapa final, a través de la explosién de supernovas.
Posiblemente regulan el proceso de formacién de estrellas y planetas, asi como la estructura fisica,
quimica y morfolégica de las galaxias.

A pesar del rol dominante de las estrellas masivas en las galaxias, tanto en su estructura como
en su evolucién, el estudio del proceso de formacion es dificil debido a:

1) Su formacién ocurre en grupos con densidades > 100 estrellas pc™ [Zinnecker et al., 1993]. La
proximidad de otras estrellas masivas influencia el ambiente local a través de interacciones gravita-
cionales, flujos poderosos, vientos, radiacion, etc. Esto afecta drasticamente las condiciones fisicas,
estructurales y quimicas del ambiente que las rodea. Ademas, se encuentran a grandes distancias del
Sol (d > 1 kpc), por lo cual se requiere de una alta resoluciéon angular para un estudio detallado y
aislar eventos individuales.

2) Es dificil encontrar estrellas masivas en etapas de formacién tempranas debido a que evolucio-
nan rapidamente a la secuencia principal con txy <10* afios para una estrella tipo O, lo cual es un
tiempo muy corto comparado con otras etapas evolutivas y con el tiempo de evolucién de estrellas de
baja masa (txg ~107 afios para estrella tipo G). Debido a las altas temperaturas en estas estrellas,
ellas queman rapidamente el Hidrégeno de sus ntcleos y llegan a la secuencia principal cuando atn

no han terminado de acretar material. En la secuencia principal, las estrellas masivas comienzan
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a producir copiosamente fotones UV y vientos, los cuales podrian ser bastante fuertes como para
detener la acrecion y asi no crear estrellas masivas.

3) La extincién (Ay > 100 mag) debida al polvo que rodea a las regiones de formacion estelar, no
permite observar estas estrellas durante su infancia en las longitudes de onda visual ni en el infrarrojo
cercano. Las estrellas masivas son luminosas (10*-10° L) y emiten su radiacién a longitudes de onda
menores que el limite del continuo de Lyman, ionizando el gas denso (regiones H II) y calentando
los granos de polvo alrededor de ellas. Esto las convierte en fuertes emisoras de polvo (estos granos
reemiten la energia en el lejano infrarrojo) y de muchas lineas espectrales. Asi, el estudio del ambiente
alrededor de estrellas masivas en formacién se estudia mejor a través de observaciones en longitudes

de onda infrarrojas, sub—milimétricas y de radio, donde la extincién es mucho menor.

Los principales métodos para determinar los parametros fisicos de niucleos densos y masivos son
las observaciones en el continuo del polvo a longitudes de ondas milimétricas y submilimétricas,
y las observaciones de lineas moleculares. Estas observaciones muestran que la unidad bésica para
la formacion de estrellas de alta masa son los denominados nicleos densos y masivos, los cuales
se encuentran dentro de estructuras mas grandes de gas molecular y polvo, conocidas como nubes
moleculares gigantes, con tamafios que van desde los 20 a 100 pc y masas en el rango 10%-10% M,
[Beuther et al., 2007]. Los ntcleos densos y masivos tienen tamanos tipicos de ~0.4 pc, masas de
~2x10% Mg, densidades de columna de ~3x10% cm ™2, densidades de ~4x10° cm™3 y temperaturas
del polvo de ~30 K [Garay et al., 2007b].

Teéricamente es dificil explicar el proceso de formacion de estrellas masivas, porque muchos
procesos deben ser incluidos. Los modelos que se han propuesto para explicar la formacién de estrellas

masivas son:

Colisiones estelares

En este modelo, las estrellas masivas se forman a través de colisiones estelares de estrellas de
masa intermedia durante una época breve en la cual la densidad estelar alcanza ~10% estrellas
pc~3 [Bonnell et al., 1998, Bonnell & Bate, 2002]. Este valor es lejano al observado en los ctimulos de
estrellas galdcticos, donde las densidades estelares son en general <10? estrellas pc—2 [Carpenter et al.,
1997]. Para resolver este problema, Stahler et al. [2000] sugirieron que la coagulacién ocurre cuando
las estrellas de baja masa aun estan rodeadas por niicleos moleculares densos lo que incrementa las
secciones eficaces efectivas. Este modelo resuelve el problema de acretar una estrella cuya presién de

radiacién revierte la acrecién del gas.
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Acrecién competitiva

En este escenario [Bonnell & Bate, 2006], las estrellas de baja masa se encuentran en un potencial
gravitacional comun y acretan gas que no estaba unido a las estrellas inicialmente. Las estrellas loca-
lizadas cerca del centro del potencial se benefician de la atraccién gravitacional de todo el potencial
y acretan a tasas mas altas de lo que lo hacen las estrellas aisladas. Las estrellas localizadas en los
centros ricos en gas de tales sistemas inicialmente acretan material a velocidades relativamente bajas,
adquiriendo mas masa antes de acretar gas a una velocidad mas alta. Las estrellas que no estan en
el centro de este potencial o que entran después al cimulo, cuando la velocidad de dispersién es
mas grande, no acretan gas significativamente, manteniéndo sus masas bajas. Asi, naturalmente se
segregan estrellas masivas hacia el centro del ciimulo, como se ha observado, y también se obtiene
una funcién de masa (IMF) cualitativamente consistente con las observaciones.

Krumbholz et al. [2005b] criticaron este modelo debido a que las simulaciones de acrecién compe-
titiva suponen propiedades fisicas de regiones de formacion estelar que son diferentes de las que han
sido determinadas por las observaciones, en particular el bajo valor de los parametros viriales de las
estructuras iniciales. Bonnell & Bate [2006] argumentaron que el potencial gravitacional, la dispersion
de velocidad y el gradiente de densidad aumentan la eficiencia de la acrecién competitiva hacia el
centro del cimulo, y por consiguiente las propiedades globales promediadas usadas por Krumholz
et al. [2005b] son incorrectas. Sin embargo, la simulacién de Krumholz et al. [2007] muestra que el
calentamiento radiativo suprime la fragmentacion y las estrellas no pueden acretar mas gas de la

acumulacién que las rodea, contradiciendo la acrecion competitiva.

Acrecion

Trabajos observacionales muestran que al parecer discos de acrecién y flujos moleculares son
intrinsecos en el proceso de formacién de estrellas masivas [Garay & Lizano, 1999, Beuther et al.,
2007]. Garay & Lizano [1999] concluyeron que aunque los niicleos masivos aparecen en ciimulos y se
podrian formar por una acumulacién de procesos compleja, la evidencia observacional sugiere que
las estrellas masivas son formadas por el colapso gravitacional de un nicleo pre—estelar masivo. La
mayoria de las observaciones favorecen este escenario [Zhang et al., 2001, Beuther et al., 2002a, Fuller
et al., 2005, Beltrdn et al., 2006]. A menudo la acrecién no puede ser observada directamente, pero
su presencia puede ser inferida por la presencia de material colapsando a gran escala y por flujos
moleculares [Klaassen & Wilson, 2007].

Modelos de formacion de estrellas masivas a través de la acrecidén de un ntcleo masivo han sido
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desarrollados, entre ellos:

1) Osorio et al. [1999] a través de modelos de la SED de nicleos moleculares calientes (HMCs),
concluyeron que las estrellas masivas se forman a partir del colapso de nicleos con una distribucién
inicial de densidad logotrépica, la cual varfa como r~!. Se requieren altas tasas de acrecién para
ajustar los datos (M:GX 107%-1073), lo suficiente para vencer a las fuerzas radiativas y detener el
desarrollo de una region H II ultracompacta.

2) McKee & Tan [2003] criticaron los modelos logotrépicos y propusieron el modelo de ntcleo
turbulento. En este modelo las estrellas masivas se forman en nticleos condensados y unidos gravita-
cionalmente apoyados por turbulencia supersénica y campos magnéticos. El alto grado de concen-
tracién impide la fragmentacion y también producen altas tasas de acrecion para suprimir la presién

de radiacion de la protoestrella central.

Para discernir entre las diferentes teorias acerca del proceso de formacion de estrellas masivas,
es importante conocer en detalle las condiciones fisicas de los niucleos densos y masivos. La emisién
del polvo provee informacion acerca de la estructura fisica del nicleo y el estado de evolucion; y la
estructura en velocidad del nucleo se puede obtener de espectros moleculares (Zhou et al. [1993],

Gregersen et al. [1997], Wolf-Chase & Gregersen [1997], Choi et al. [1999], Di Francesco et al. [2001]).

En esta tesis disponemos de observaciones de lineas moleculares, con las cuales estudiaremos
las propiedades fisicas y cineméticas en el interior de seis nicleos densos y masivos en estados de
evolucion tempranos. En el capitulo 2 explicamos los fundamentos tedricos necesarios para entender
la transferencia de la radiacién. En el capitulo 3 mostramos los datos observacionales y el criterio de
seleccion de fuentes. En el capitulo 4 calculamos parametros fisicos de los niicleos densos tales como
columna de densidad, tamano, masa, perfil radial de densidad, vientos y velocidad de contraccion.
En el capitulo 5, usamos un método Monte Carlo para buscar los mejores valores de coeficientes de
colision y asi resolver las poblaciones moleculares dentro de una nube; simulamos perfiles de lineas
y vimos el comportamiento de los espectros al variar pardametros fisicos de las nubes; y ajustamos
espectros modelados con las observaciones. En el capitulo 6 mostramos las conclusiones. Finalmente,

un apéndice con la explicacion del funcionamiento del programa de transporte radiativo.



Capitulo 2

FUNDAMENTOS TEORICOS

2.1. Transferencia de la radiaciéon

2.1.1. Intensidad

dAcos© n

Figura 2.1— Energia dentro de un angulo sélido df2 que atraviesa un area dA cuya normal n forma
un angulo € con la direccién considerada k.

El campo de radiacion se describe mediante la intensidad de radiacion, llamada también inten-
sidad especifica (por tratarse de energia por unidad de intervalo de frecuencia) o brillo (cuando se
refiere a la intensidad recibida de la fuente). La intensidad I,(r,k,t) es la energia por unidad de

tiempo que atraviesa un area unitaria perpendicular a la direccién del vector unitario k, centrada
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en la posicion r, transportada por la radiacién que se propaga dentro de un angulo sélido unitario

centrado en la direccién k, en una unidad de intervalo de frecuencia (Figura 2.1):

dE
I, = 2.1
dtd A cos 0dddv (2.1)
con dimensiones erg s™' em™2 sr~! Hz L.
La intensidad media J, es el promedio angular de la intensidad
1

J,=— [ Ld). (2.2)

4 4

2.1.2. Coeficientes de absorciéon y de emisién

La intensidad de la radiaciéon que se propaga por el espacio libre es constante a lo largo del
camino. Si la radiacién interacciona con la materia en una regién, en general, ésta absorbera parte
de la radiacion y emitira al mismo tiempo su propia radiacion. La variacién de intensidad a lo largo
del camino [ puede ser descrita mediante el coeficiente de absorcion k,, cuyo significado es el de
atenuacion por unidad de longitud a la frecuencia v, y el coeficiente de emision j,, cuyo significado
es el de intensidad generada por unidad de longitud. La ecuaciéon que da la variacién de intensidad

por unidad de longitud mediante estos coeficientes es la Fcuacion del Transporte Radiativo (Figura

2.2):

drl,
dl

=~k + jy . (2:3)

dl

\J/

Figura 2.2— Geometria plano—paralela para la ecuacién de transporte radiativo.

dA
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1

El coeficiente de absorcién k, tiene dimensiones de cm™"', mientras que el de emision, j,, tiene

3 sr=1 Hz~!. El inverso del coeficiente de absorcién es una longitud que

dimensiones de erg s=! cm™

se denomina recorrido libre medio de la radiacion o del fotén, [, = ki Su significado es el de la
v

distancia media recorrida por un fotén de frecuencia v antes de ser absorbido. La propagacion en el

espacio libre es el caso particular k, = j, = 0, es decir, sin ninguna interacciéon radiacién-materia.

2.1.3. Profundidad 6ptica y funcion fuente

Es muy 1til escribir la ecuacion del transporte radiativo en términos de nuevas variables, pro-
fundidad dptica 1, (adimensional) y funcion fuente S, (con dimensiones de intensidad), definidas a

partir de los coeficientes de absorcién y de emisién por

dr, = kydl, (2.4)
Jv

S, = 2. 2.5
N (2.5)

La ecuacion del transporte radiativo, utilizando estas nuevas variables, se escribe como

dl,
dr,

= 1,48, . (2.6)

La ecuacion puede integrarse y asi se obtiene una solucién formal, que no es mas que la forma
integral de la misma ecuacién del transporte radiativo. Si se considera que la regiéon donde hay
interaccién radiacion—materia se extiende desde (=0 hasta (=L y que la profundidad éptica aumenta
en el sentido de la propagacion de la radiacion, siendo méxima cerca del observador cuando ya ha
acabado toda interaccién radiacién-materia, se tiene que la profundidad déptica total de la regién es

7,,. La solucion formal es:

I(7) = L(0)e™ + /0 S, (e =Dr! (2.7)

La interpretacion de la ecuacion de transporte radiativo, es que la intensidad medida por el
observador es la suma de dos componentes: la intensidad del fondo, 1,,(0), atenuada por la opacidad
de la regién en un factor e”™; y la superposicion de la emisién de todas las capas de la region, cada
una con una intensidad S, (7)) atenuada por la opacidad existente entre la capa considerada y la

parte frontal de la regién, 7, — 7, (Figura 2.3).
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0 T, T
I
I
|
|
1.(0) I L(T.)
—b> | —
SI" Observador
l
I
T T,-T,
—» ¢ »
|
I
I
0 L

Figura 2.3— La intensidad medida por el observador es la suma de la intensidad de fondo I, (0),
atenuada por un factor e™™ y la superposicion de la emision de todas las capas de la regién, cada
una con una intensidad S, (7’) atenuada por un factor e~ (=),

Si suponemos que la funcién fuente es constante dentro de la region, la integral de la ecuacién
anterior puede calcularse y se obtiene la forma comunmente utilizada de la ecuacién de transporte

radiativo,

I(r,) = L(0)e™ + S, (1 — ™) . (2.8)

Los casos limites de esta ecuacion son muy utiles para entender el significado fisico de las mag-

nitudes que intervienen.

Caso épticamente delgado. Una regién es Gpticamente delgada (transparente) cuando la pro-
fundidad optica 7, < 1, lo que implica
L
I, ~1,00)+ S,7, = 1,(0) +/ Judl . (2.9)
0

En esta aproximacién la intensidad de fondo se observa sin atenuaciéon y se observa la radiacion

emitida por toda la region, sumada para todas las capas.

Caso 6pticamente grueso. Cuando 7, >>1 se dice que la regién es dpticamente gruesa (opaca).

Se pierde toda informacién sobre la intensidad de fondo y se observa una intensidad igual a la funcién
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fuente,

I,~8,. (2.10)

La radiacién procede esencialmente de la capa superficial de la region. Esta capa tiene un grosor
igual al recorrido libre medio de la radiaciéon cuya profundidad es tal que la variacién de profundidad
Optica es del orden de la unidad. Si la profundidad éptica crece muy rapidamente con la profundidad

geométrica, se observard unicamente la superficie (Figura 2.4).

0 T, >>1
[
| AT, =1
[
[ —
I Sv
I L(T)
|
| E——
: Observador
[
[ L
| +—»
[
|
|
0 L

Figura 2.4— En el caso épticamente grueso, la radiacion se recibe de una capa superficial de grosor
igual al recorrido libre medio de la radiaciéon cuya profundidad 6ptica es del orden de la unidad.

2.2. Equilibrio termodinamico

Equilibrio termodinamico, significa equilibrio entre radiacién y materia; el que se alcanza, por
ejemplo, en la cavidad ideal que se utiliza para establecer las propiedades tedricas de un cuerpo
negro. En dicha situacién, la intensidad de la radiacién viene descrita por la Ley de Planck (ecuacion
2.12) para un cuerpo negro a una temperatura de brillo T = T'.

Asimismo, los estados energéticos de la materia también estan en equilibrio. Esto significa que los
estados de ionizacion vienen descritos por la ecuacion de Saha para una temperatura de ionizacién

Tio, = T. La ecuacion de Saha esta dada por:
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3/2
Mriille o Gr+1 (zﬁka) e /KT (2.11)

ny 9r h?
donde n, es la densidad de particulas en el estado de ionizacién r y x, es el potencial correspondiente.
La poblacion de los niveles de energia para cada estado de ionizacién de una especie viene dado por la
Ley de Boltzmann (ecuacién 2.35) para una temperatura de excitacién Te, = T, y la distribucién de
velocidades de las particulas viene dada por la Ley de Mazwell (ecuacién 2.47) para una temperatura
cinética 1), =T

En equilibrio termodindmico las tres temperaturas coinciden y definen la temperatura del equi-
librio termodindmico, T,

T =Tim=Te; =T, =T .

La situacién de equilibrio termodinamico sélo se da como caso limite en algunas circunstancias.
Préacticamente nunca se da, por ejemplo, en el medio interestelar. Sin embargo, a veces la situacion se
aproxima en parte a la de equilibrio termodinamico: la materia esta en equilibrio, pero la radiacién

estd desacoplada de la materia. Decimos entonces que es una situacion de Equilibrio Termodindmico

Local.

2.2.1. Temperatura de brillo y de excitaciéon

En equilibrio termodinamico la intensidad de la radiacién viene viene dada por la Ley de Planck

para un cuerpo negro:

2 phw/kT _ 1 (2.12)

donde T es la temperatura, inico pardmetro que describe el equilibrio termodinamico.

En general, la radiacién no esta en equilibrio con la materia y la intensidad I, no viene dada
por una funcién de Planck. Sin embargo, a cada frecuencia v se puede definir una temperatura, la
temperatura de brillo Tz, tal que la intensidad a esta frecuencia tenga el valor de la Planckiana a

temperatura 7Tg,

I, = B,(T3) . (2.13)

Para frecuencias bajas (o temperaturas elevadas) es posible utilizar la aproximacién de Rayleigh—

Jeans para la funcion de Planck:
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2k1?
I, ~ > Ty . (2.14)

Esta aproximacién tiene la gran ventaja de que la intensidad es proporcional a la temperatura
de brillo. La aproximacion de Rayleigh—Jeans es valida cuando hv < kT
La temperatura de excitacion es aquella temperatura para la cual el valor de la funcién fuente es

igual a la de una funcion de Planck a la frecuencia dada,

S, = B,(T..) . (2.15)

En general, la temperatura de excitacion depende de la frecuencia. Ademds, en la aproximacion
de Rayleigh—Jeans, se tendréd que la funcion fuente serd proporcional a la temperatura de excitacion.
Se pueden utilizar las temperaturas de brillo y de excitaciéon para reescribir la ecuacién del

transporte radiativo. En la aproximacién Rayleigh—Jeans se puede escribir como

Tr = The ™ + Top(1 — ™) | (2.16)

donde se ha definido la temperatura de fondo, T34, como la temperatura de brillo correspondiente a

la intensidad de fondo, I,(0). De forma més general

Tr = J(Thy)e ™ + J,(To)(1 — ™) (2.17)

con J,(T) = ehvh/+/TIZ1

La temperatura de excitacion T,, y la profundidad optica 7, definen perfectamente la emisiéon
y absorcion de radiacién, y su conocimiento es equivalente al de los coeficientes de absorcién k, y
emision j,.

En los dos casos limites, para regiones épticamente delgadas y gruesas, se obtiene, en la aproxi-

macion de Rayleigh-Jeans,

T, K 1 = TR ~ Tbg + TemTl/ ) (218)
>1 = Tr~T.,. (2.19)
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2.2.2. Equilibrio termodinamico local

El equilibrio termodindmico local (LTE) es la situacién a la que tiende un sistema cuando su
densidad crece y el estado energético de las particulas del medio viene controlado por las colisiones.
Las velocidades de las particulas se termalizan con mucha facilidad, por lo que normalmente vienen
dadas siempre (con excepciones evidentes para los procesos no térmicos) por la Ley de Maxwell para
una temperatura Tj. Si las transiciones colisionales dominan sobre las transiciones radiativas, los
niveles también se termalizan y las poblaciones vienen dadas por la Ley de Boltzmann con T, ~
T}.. Este estado se alcanza para algunos niveles energéticos. El siguiente paso es la termalizacion de
los estados de ionizacion, que se alcanza cuando éstos vienen dados por la Ley de Saha con Tj,, =~
Ty. En esta situacién se tiene equilibrio termodinamico local, es decir, T;,,=T1.,=T};. En cambio, la
radiacién no viene dada por la Ley de Planck. A partir de aqui, si la densidad del medio es suficiente,
la profundidad optica puede ser muy elevada, con lo que la radiacion tenderd al equilibrio con la
materia y la radiacion se termalizard. La situacién tiende entonces al equilibrio termodinamico total,

con la radiaciéon dada por la ley de Planck. Este tltimo paso no suele ocurrir casi nunca.

2.3. Transiciones moleculares

Cuando dos o més atémos estdan unidos formando una molécula, constituyen un sistema mucho
mas complejo que un atomo aislado. Una forma de tratar un sistema tan complejo es la aproximacion
de Born—Oppenheimer, que consiste en tratar de forma separada los movimientos de los nicleos y de
los electrones. Esta es una buena aproximacion, ya que debido a la gran disparidad de masa entre
los electrones y los nicleos, estos ultimos se mueven mucho mas despacio que los primeros.

Una molécula puede presentar tres tipos de transiciones: transiciones rotacionales (que son las
que involucran rotacion de la molécula como un todo, y por tanto un giro de los nticleos unos respecto
de otros), transiciones vibracionales (que ocurren cuando los nicleos vibran en torno a su posicién
de equilibrio) y transiciones electrénicas (que suponen un cambio en la distribucién de la nube de
electrones). Este ultimo tipo de transiciones también lo presentan los dtomos, mientras que los dos
primeros son exclusivos de las moléculas.

En la aproximaciéon de Born-Oppenheimer, las energias son aproximadamente aditivas, de modo

que la energia total de la molécula sera

E= Eel + Em'b + Erot
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Los valores tipicos para estas energias son E,; ~1.2x107! erg que corresponde a una frecuencia
de la transicién vy = E./h =1.8x10'® Hz, que cae en el rango del UV; E,; ~ 8.9x107* erg que
cae en el rango del IR; y E,..; ~ 6.5x1071% erg que cae en el rango del radio.

En una nube molecular con una temperatura cinética Ty, la energia disponible para excitar una
transicién mediante colisiones es del orden de K'T},. Por tanto, en general, sélo tendran lugar aquellas
transiciones que requieran para excitarse una energia F ~ kT}, es decir, que tengan una tempera-
tura caracteristica, T' = E/k, del orden de la temperatura cinética de la nube. Las temperaturas

caracteristicas, para las transiciones que hemos considerado anteriormente son:

T, = E4/K~9x10*K ,
Ty = Em'b/K ~ 600K )
TT’Ot = Erot/K ~ 5K .

Puesto que en las nubes moleculares las temperaturas son tipicamente del orden de 10 K, con las

energias disponibles, en general solo se excitaran las transiciones rotacionales.

2.3.1. Transiciones rotacionales

El momento angular de una molécula consistente de dos nicleos A y B es L = [w, donde w es la
velocidad angular y I es el momento de inercia de la molécula, el cual viene dado por el producto

entre la masa reducida de la molécula y el cuadrado de la distancia entre los nticleos:

I =mary +mpry =mr? (2.20)
en donde r. y m vienen dados por
Te = TA—TB,
mamp
m = — .
ma +mp

La energia rotacional sera, por tanto,

I = — . (2.21)
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La solucién de la ecuaciéon de Schrodinger para una molécula diatémica indica que el momento
angular estd cuantizado y sélo puede tomar valores L; = A[J(J + 1)]'/? J=0,1,2,... donde J es el

numero cuantico rotacional. Los niveles de energia correspondientes seran:

h2
E;=— 1) . 2.22
J 2]J(J+ ) (2.22)

Dado que las tunicas transiciones permitidas por las reglas de seleccién son aquellas en que J

varia en una unidad (J — J — 1), la frecuencia de una transiciéon vendra dada por

EJ_EJ_l_ h

1= = J . 2.23
Y- h An?] (2:23)
Para cada molécula, se puede definir su constante rotacional,
h

By = 2.24
O 8m2l (2.24)

con lo que la energia del nivel J se expresa como
E;=hByJ(J+1), (2.25)

y la frecuencia de transicién J — J — 1 como

Vjj—1= QB()J . (226)

Esto es valido para una molécula que es completamente rigida. Es de destacar que las distintas
transiciones rotacionales de una misma molécula diatémica son multiplos de 2By y por tanto estan
igualmente espaciadas en frecuencia entre si.

Para una molécula ligeramente elastica, r. se incrementara con la energia rotacional resultando

h2
E = ZJ(J +1) = hD[J(J +1)]*. (2.27)
El término D es la constante de estiramiento centrifugo, que da cuenta del aumento en la sepa-
racién entre los nticleos debido a la fuerza centrifuga. Tipicamente D/By <107,

La frecuencia vendra dada por:

vy =2ByJ —4DJ? . (2.28)
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Para las diferentes variantes isotopicas de una misma molécula las frecuencias de una misma
transicién son ligeramente distintas, puesto que los momentos de inercia son también ligeramente
distintos debido principalmente a la diferencia en la masa reducida (ya que la distancia entre los
nucleos, determinada fundamentalmente por las fuerzas Coulombianas, pueden considerarse que no
varian en primera aproximacién).

El coeficiente de Einstein de emisién espontanea (seccién 2.3.2) para transiciones dipolares

estda dado por la expresion

647t

A p—
ROV

Valkul - (2.29)

Sélo las transiciones rotacionales que presenten AJ=0,+1 son permitidas, para los otros casos
los elementos de la matriz dipolar son nulos. Para una molécula rotor lineal, los elementos dipolares

distintos de cero estan dados por

J+1

Wimsal = W5 (2.30)
J+1

151y = M22J+3 : (2.31)

2.3.2. Transiciones radiativas: coeficientes de Einstein

Consideremos una transicién entre dos estados de una particula (dtomo, ion, molécula) que se
denominarén 1 (nivel inferior) y 2 (nivel superior). La frecuencia de la transicion es vo; = (Eq— E7)/h.
La descripcién microscopica de las transiciones entre los dos estados contempla tres posibilidades:

emision espontanea, absorcion y emision inducida.

Emision espontanea. La desexcitacion espontanea de la particula del nivel 2 al nivel 1, viene
descrita por el coeficiente de Finstein de emision espontdnea, As1. El proceso implica la emisién de
un fotén, en una direccién cualquiera, de frecuencia o en el sistema de referencia de la particula.
El coeficiente tiene el significado de probabilidad de transicién de la particula por unidad de tiempo.
Sus dimensiones son s~! y el inverso del coeficiente es el tiempo de vida de la particula en el nivel
superior, t,q, = Ay Para obtener el coeficiente de emisién j, (energfa emitida por unidad de tiempo,
volumen y de dngulo sélido) hay que multiplicar el coeficiente Ay por la densidad de particulas en

el nivel 2, no, por la energia del fotéon emitido hreoy, dividir por el angulo sélido total , 47 sr, y
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multiplicar por el perfil de linea (seccién 2.4) para pasar de frecuencias en el sistema de referencia

de la particula al sistema de referencia del observador,

No A21
47

Jv = hvyp(v) (2.32)

La contribucién de la emisién espontanea a la variacion de las poblaciones de los dos niveles es

nG = —ng = n2A21-

Absorcién. La absorcién de un fotéon de frecuencia vo; del campo de radiacién produce la
excitacion de la particula del nivel 1 al nivel 2. La probabilidad de este proceso es proporcional a la
intensidad del campo de radiacién, y el coeficiente de proporcionalidad es el coeficiente de Einstein
de absorcidn, Biy. Las dimensiones del coeficiente de absorcién son erg=! ecm? sr Hz. La contribucién

de la absorcion a la variacién de la poblacion de dos niveles es ny = —nq = n1Biol,.

Emisién inducida. El proceso inverso al anterior es la desexcitacion de la particula del nivel 2
al nivel 1, estimulada o inducida por un fotén incidente, acompanada por la emision de otro fotén.
El coeficiente asociado es el coeficiente de Finstein de emision inducida, Boy. El proceso de emision
inducida se considera normalmente como absorcién negativa y ambos coeficientes, el de absorcién y

el de emisién inducida, entran en la expresion del coeficiente de absorcion

o n1Bia — naBa

k.,
47

hvyn o (v) . (2.33)

La contribucién de la emisién inducida a la variacién de la poblacién de los dos niveles es nq =
—7;L2 = T?QBQle.

Los tres coeficientes de Einstein, As;, Bis v By, no son independientes. Las relaciones entre
ellos se puede obtener en el caso limite de equilibrio termodinamico. En este limite, el nimero de

desexcitaciones y de excitaciones es igual

n2A21 = (nle - nzBm)Iu s (2-34)

la intensidad viene dada por una Planckiana a temperatura T y la poblacion de los niveles viene

dada por la ley de Boltzmann para la misma temperatura 7T,

N2 _ 92 —ha/kT (2.35)
ni (51
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Reemplazando 2.34 en la ecuacion anterior

1 ni/ g1 2hvs3) 1
Ay = —Biy— B B, (T) = —-1)B ) 2.36
Y <n2 . 21) ) (n2/92 ) @ el /AT ] (2:56)

y utilizando la ley de Boltzmann finalmente queda

2hv3
0221 By . (2.37)

A21 =

Esta relacion, a pesar de haberse obtenido en un caso limite, depende tinicamente de constantes
atémicas y, por lo tanto, es valida universalmente en cualquier condicién. Por lo tanto, hay un
unico coeficiente de Einstein independiente, que suele tomar A1, que es el que aparece normalmente

tabulado.

2.3.3. Transiciones colisionales: coeficientes de colision

Ademas de las transiciones radiativas entre dos niveles de un sistema, descritas por los coeficientes
de Einstein, el otro proceso que puede producir excitaciones o desexcitaciones del sistema son las
transiciones colisionales. En una colision con otra particula, el sistema puede ganar parte de la
energia cinética de la particula colisionante y pasar del estado 1 al 2, o por el contrario puede ceder
energia a la particula colisionante y pasar del estado 2 al 1. La probabilidad de excitacion colisional
es Oy vy la desexcitacién Cs;. Ambas tienen dimensiones de s~!. La contribucién de las transiciones
colisionales a la variacion de la poblacion de los dos niveles es 1y = —n; = n1C19 — naCyy.

Las probabilidades de transicién colisional Cy; (o tasa de colisién) es igual a

Ca1 = neorYo1 (2.38)

donde n., es la densidad de nimero de las particulas colisionantes y o1 es el coeficiente de desex-

3 1

citacion colisional, con dimensiones de cm® s™-.
Estos coeficientes pueden expresarse como el promedio Maxwelliano de la seccion eficaz de colision

(volumen eficaz barrido por la particula por unidad de tiempo), y vienen dados por

Vo1 = /021(v)vf(v)dv , (2.39)

donde 091 (v) es la seccién eficaz de colision correspondiente a la velocidad v y f(v) la distribucién

de velocidad de las particulas colisionantes.
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Reemplazando f(v) (ecuacion 2.47) en 2.39 se obtiene

SET\Y? /1 \?
(80" () [

donde £ es la constante de Boltzmann, p es la masa reducida del sistema y E es la energia de colisién
del centro de masa.

Notese que las particulas colisionantes son normalmente las méas abundantes en el medio y no
tienen porqué ser las mismas que las que sufren las transiciones colisionales. Por ejemplo, en una
region H II las particulas colisionantes dominantes son los electrones y en una nube molecular, las
moleculas de H,, independientemente de la transicién y de la especie particular que se estudie.

Los coeficientes de excitacion y desexcitacion no son independientes. La relacion entre ellos puede
deducirse en condiciones de equilibrio termodinamico. Si la densidad n tiende a infinito, las transi-
ciones colisionales seran las tinicas importantes y deberda cumplirse ninvy;2 = nonys;. Por otro lado,

las poblaciones vienen dadas por la ley de Boltzmann, por lo que

G2 = goyme /T (2.41)

Fuera del equilibrio termodinamico, si las velocidades de las particulas colisonantes estan terma-
lizadas (siguen distribucién Maxwelliana), la relacién seguird siendo valida para Ty. Es de destacar
que el coeficiente de excitacién v5 es mas pequeno que el de desexcitacion ~s9;. Esto es de esperar,
porque para excitar el sistema se necesita una energia cinética minima de las particulas colisionantes.
Si la energia cinética de las particulas colisionantes es mucho menor que la diferencia de energia entre

los niveles (T} << his), no habra practicamente ninguna excitacién colisional (12 ~0).

2.3.4. Ecuaciones de equilibrio estadistico

Para poder resolver la ecuacién 2.7, en el contexto de lineas moleculares, es necesario conocer
las distintas poblaciones de los niveles involucrados. Para ello se usan condiciones de equilibrio
estadistico.

En equilibrio estadistico la tasa de ocurrencia de los procesos que producen el poblamiento de
un nivel debe ser igual a la tasa de ocurrencia de todos los procesos que despueblan dicho nivel.
Supongamos un proceso entre un nivel ¢ y otro j. Ese proceso produce transiciones desde el nivel ¢
al 7. La tasa de dicho proceso se define como el ntimero de transiciones por unidad de tiempo desde

1 a j a través de dicho proceso y por particula en el nivel i. Esas transiciones pueden ser procesos
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radiativos (R;;) o colisionales (C;;).

El ntimero de transiciones por segundo desde ¢ a j por unidad de volumen es N;(R;; +C;;), donde
N; es el niumero de particulas por unidad de volumen en el nivel 7 y ademas siempre se considera
que j es el nivel superior.

La condicién de equilibrio estadistico indica que la poblacién debe ser estable de manera que el
nimero de transiciones que despueblan i debe ser igual al niimero de transiciones que pueblan ¢. O

sea

Se debe tener en cuenta la condiciéon > N; = N, donde N es el nimero total de particulas
involucradas.

Combinando todas las transiciones desde el nivel ¢ al j llaméndola P;; se tiene

dN; = S
o 0= > (NiPjj = N;Pyi) =) NiPy—N;) Pii. (243)
=1 =1

i=1
El término N, P;; representa el nimero de atomos que arriban al nivel j desde el nivel 7 mientras
que el término N, Pj; representa el nimero de dtomos perdidos por el nivel j.

Las tasas de transiciéon P;; y Pj; incluyen tasas radiativas y colisionales y vienen dadas por:

Pij = dm Ay + 47TB@']'/ Jup(v)dv + Cij (2.44)
0

donde A = 0 para ¢ < j. Similarmente se puede escribir

0

Reemplazando en 2.40 y usando ecuacion 2.2 para la intensidad media J, se obtiene

% _ ZN (Aij + ZTJ 7{ /0 T L) o) duds + cl-j) _N, Z (% 7{ /0 )6 (0)duds + cﬁ) |

(2.46)
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2.4. Perfil de linea

2.4.1. Distribucién Maxwelliana y temperatura cinética

Sea un gas de particulas cuyas velocidades estan termalizadas, es decir, que el mecanismo domi-
nante que determina sus velocidades son las colisiones entre particulas. Sea n la densidad total de
particulas (en ntimero, con dimensiones de cm™3), y dn(v) la densidad de particulas con un vector
velocidad entre v y v+ dv. La funcién de distribucién de velocidades, f(v), tal que dn(v) = nf(v)dv,

viene dada por la distribucién de Maxwell

m 3/2 2422
f(’[j) e (27-[-ka> e—m(vx—l—vy-l—vz)/Qka , (247)

donde m es la masa molecular media de las particulas del gas y T} es la temperatura cinética del

gas.

2.4.2. Perfil de linea, ensanchamiento natural y Doppler

Si se considera una transicién entre dos estados de una particula (dtomo, ion o molécula), con
una diferencia de energia AE y una frecuencia de los fotones emitidos o absorbidos en la transicién
vy = AFE/h, la transicién nunca se observa como una linea monocromatica, infinitamente estrecha en
frecuencia, sino con un cierto perfil ¢(v), llamado funcion del perfil de linea, normalizado de forma

que

/_00 p(v)dv =1. (2.48)

El ancho equivalente del perfil de linea es, a efectos practicos, igual al ancho a media altura Avy
y por lo tanto no se hard ninguna distincién entre ambos anchos (Avy /s ~ Ave, >~ Av ). Por ejemplo,
para un perfil de linea Gaussiano Av,, = \/%Ayl/g = 1.064 Avys.

Incluso en el sistema de referencia de la particula emisora, no todos los fotones emitidos tienen
exactamente la misma frecuencia. Esto se entiende a partir del principio de incertidumbre de Heisen-
berg. El hecho mismo de producirse una transicion indica que el tiempo de vida del estado superior
de energia, t,;q4q, €s finito y su energia indeterminada en un factor del orden de 7 /t,;4,. Esto produce
una dispersién de frecuencias del orden de Av ~ (27rtm-da)_1. La distribucién de los fotones segin la

frecuencia da un perfil a la linea en forma Lorentziana
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2 1
TAv1+4(v —vg)?/Av?’

o(v) = (2.49)

donde Av es el ancho a media altura del perfil. Este ensanchamiento intrinseco de la linea, llamado
ensanchamiento natural que es extraordinariamente pequeno e inobservable (Av/v < 107! para
transiciones en radio) en casi todas las situaciones de interés en el medio interestelar .

El mecanismo de ensanchamiento realmente importante es provocado por los movimientos de las
particulas, que producen un corrimiento de frecuencia debido al efecto Doppler. Si la componente
radial de la velocidad relativa al observador de una particula es v,., el corrimiento de frecuencia (en

el limite no relativista) es

=, (2.50)

donde vy es la frecuencia de la transicion en el sistema de referencia de la particula y v es la frecuencia
observada. Si las particulas siguen una distribucion Maxwelliana de velocidades, el perfil de linea

serd Gaussiano (como la distribucién de velocidades)

4ln2 1 4 2(70)2/A2
_ n2(v—u, v 2.51
o) = | e , (251)

en este caso, el ensanchamiento del perfil de linea recibe el nombre de ensanchamiento térmico.

Comparando con la distribucién Maxwelliana, se obtiene para el ancho térmico Avy,

812k T2
Avy, = | =0 (2.52)
mc

Normalmente se utiliza la velocidad en lugar de la frecuencia en el eje horizontal de los espectros.

donde T}, es la temperatura cinética.

Si la nube emisora tiene, en conjunto, una velocidad sistematica respecto al sistema local de referencia
(“Local Standard of Rest”), vrsr, las velocidades se miden respecto a esta velocidad, de forma que
la conversion entre frecuencias y velocidades es

V=1 U — VLSR

= , (2.53)

Vy C

donde 14 es la frecuencia de la transicion en el sistema de referencia de la particula. La funcién que

representa el perfil de linea en términos de la velocidad, ¢, verifica ¢,dv = ¢dv, por lo que
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41n2 1 —41n2(v— 2 2
_ n2(v—vpgR)"/Av 2.54
Bv) = || ——5c , (2.54)

donde Aw es el ancho a media altura del perfil que , para una distribucién Maxwelliana a temperatura

81n 2kT;
Avg, = = Avy, = | =2k (2.55)
140 m

Por ejemplo, para la molécula de CO a 30 K (temperatura tipica de una nube molecular), el

T} viene dado por

ancho térmico del perfil de linea es de 0.2 km s7.

Sin embargo, las lineas observadas tienen tipicamente anchos del orden de algunos km s~!. A
este ensanchamiento contribuye principalmente la turbulencia, cuya distribucion de velocidades es
Gaussiana. El ancho observado es la suma cuadratica del ancho térmico, el ancho turbulento Avyy.
y el ancho producido por movimientos sistematicos tales como rotacién, contraccion o expansion
Avgs (los movimientos sistematicos no producen, sin embargo, un perfil de linea Gaussiano)

AvZ = Avi + AvZ,, + Av? (2.56)

obs sist*

2.4.3. Perfil de linea de una nube en colapso

El analisis espectral de la emision de lineas moleculares permite investigar los movimientos ci-
nematicos dentro de una nube molecular, particularmente la fase de colapso [Myers et al., 2000]
asi como los flujos bipolares asociados a estrellas jévenes [Bachiller, 1996]. Signos de colapso han
sido reporteados en muchas fuentes masivas [Dickel & Auer, 1994, Wolf-Chase & Gregersen, 1997,
Zhang et al., 1998]. En particular, muchos catdlogos con signos de colapso en lineas 6pticamente
gruesas han sido llevadas a cabo [Wu & Evans, 2003, Fuller et al., 2005, Klaassen & Wilson, 2007,
Wu et al., 2007]. En estos catélogos la velocidad de colapso encontrada varia entre 0.1 y 1 km s™! y
la tasa de acrecién de masa estimada estd entre 2x107% y 1073 My, yr— 1.

En un nicleo denso, los trazadores de lineas moleculares de moderada profundidad éptica tienden
a autoabsorberse. Cuando la nube se contrae bajo la influencia de la gravedad, la regién central tiende
a ser mas densa. Esto produce un gradiente en la temperatura de excitacion del gas molecular dentro
de la nube, tal que la temperatura de excitacion en las regiones centrales de la nube son mayores

que en las regiones exteriores, incluso si la temperatura cinética es constante dentro de la nube

molecular. Si la nube es esférica y estatica, la emisién de linea espectral desde esta nube en esos
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Envoltura

Estatica
Antena
/ Regidn de
colapso
e s V +y

Espectro observado

Intensidad

Velocidad

Figura 2.5— El origen del perfil de linea para una nube en colapso. La envoltura estatica en el
exterior de rj,¢ produce una autoabsorcién. La emision en el azul proviene de la parte trasera de la
nube y la emisién en el rojo de la parte frontal. El colapso es mas rapido cerca del centro, lo cual
produce alas que usualmente son confundidas con alas debido a flujos [Evans, 1999].

trazadores, serd simétrica alrededor de la velocidad central a la linea de la visual y autoabsorbida.
Sin embargo, si hay un movimiento radial alrededor del nticleo molecular, se desarrolla un gradiente
de velocidad alrededor del centro del nicleo, precisamente donde la temperatura de excitacion es
més grande (Figura 2.5). La mayoria de la emisién desde la parte trasera de la nube no es absorbida
cuando ésta viaja a través del nicleo y continia sin absorberse a través de la seccién frontal de la
nube, porque el gradiente de velocidad entre las secciones traseras y delanteras de la nube resultan
en un efecto Doppler que es significante comparado con el ancho debido a movimientos termales.
La emisién de la parte frontal de la nube, sin embargo, es absorbida por gas molecular cercano con
temperatura de excitacion més baja y sélo un pequeno efecto Doppler (Figura 2.6). En el caso de
movimientos de acrecion radial, la emision trasera es corrida hacia el azul y la emisién frontal hacia

el rojo, produciendo el clasico perfil de linea de contraccion de asimetria azul. Este perfil de linea
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se ha convertido en una herramienta para investigar movimientos de contracciéon dentro de nticleos

moleculares [Mardones et al., 1997].

—

Observador

Envoltura estatica

Figura 2.6— Explicacion esquematica del porqué los perfiles de lineas épticamente gruesas y de alta
excitacion se corren al azul en una nube en colapso. Los évalos son lugares en que la velocidad
proyectada es constante. A lo largo de la linea de la visual hay dos puntos con la misma velocidad
proyectada. El punto méas cercano al centro tendra una T., mas alta, especialmente en las lineas que
son dificiles de excitar, asi que Tex(R2)>Tex(R1) ¥ Tex(B2)>Tex(By). Si la linea es suficientemente
opaca, el punto R; oscurecera el punto Rs, el cual es mas brillante, pero By se encuentra al frente de

B;i. El resultado es un perfil con la emisién hacia el azul més brillante que la emisiéon hacia el rojo
[Zhou & Evans, 1994].

Aunque esta asimetria azul se puede explicar suponiendo movimientos de contraccion, ésta no es
la tnica explicacién a este fenémeno. La superposicién de miltiples nubes a lo largo de la linea de
la visual puede también causar un perfil de linea asimétrico. Estudios han mostrado que rotacién y
flujos pueden producir también estos perfiles. Los flujos afectan enormemente a las alas de emision
en lineas épticamente gruesas a lo largo del eje del flujo. La mayoria de las fuentes con signos de
colapso también muestran flujos, pero los flujos no parecen ser responsables de la asimetria azul. La

rotacién podria causar un perfil de asimetria azul a un lado del eje de rotacion, pero al mismo tiempo,
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una asimetria roja aparece en el otro lado del eje de rotacién. Observando una linea 6pticamente
delgada, la cual deberia permanecer simétrica alrededor de la velocidad central a la linea de la visual
del nucleo, es posible reducir la probabilidad de errar entre si este efecto es producido por una nube
en colapso o por otro fenémeno.

Para cuantificar la asimetria azul de una linea, se usa el pardmetro de asimetria 6V [Mardones et
al., 1997] definida como la diferencia entre el pico de velocidades de una linea épticamente gruesa Vip;ac
y una linea 6pticamente delgada Vi, dividido por el ancho a media altura de la linea épticamente

delgada dVipin:

‘/thick - ‘/thin

oV =
d‘/thin

(2.57)

Mardones et al. [1997] adoptaron el criterio V' < —0.25 para indicar asimetria azul y 6V > 0.25
para indicar asimetria roja. Ellos escogieron el valor 0.25 por ser 5 veces el tipico error rms en 6V
para excluir contribuciones aleatorias.

El perfil azul causado por colapso también requiere que la razén entre las temperaturas de antena

del pico azul y rojo sea Tg/Tr >1+0.



Capitulo 3

OBSERVACIONES

3.1. Selecciéon de fuentes

Se seleccionaron 18 fuentes (Tabla 3.1) dentro de las 843 fuentes observadas por Bronfman et al.
[1996], tal que la intensidad de la emision en la linea del CS(2-1) fuese brillante (fuentes masivas y
medianamente cercanas) y su perfil sugerente de movimientos sistematicos de acrecién o expansioén
y/o con extendidas alas, posiblemente indicando la presencia de flujos bipolares. Todas las fuentes
de la lista de Bronfman et al. [1996] se encuentran en el hemisferio sur (0 < —20°) y tienen emisién
infrarroja tipica de regiones H II.

La motivacién para escoger fuentes en base a los espectros del CS(2-1) fue que sélo las fuentes
maés sencillas y en etapas de evolucién tempranas mostrarian claros signos de autoabsorcién y/o alas
de alta velocidad. La apuesta fue certera, ya que al observar dichas fuentes en el radio continuo se
encontré predominantemente la presencia de regiones H II ultracompactas y una fuente extremada-
mente temprana de modo de no poseer atin gas ionizado detectable (IRAS 16272-4837, Garay et al.
[2002]). Por otro lado, se descubrié la protoestrella mds masiva generando un flujo bipolar de alta
velocidad (IRAS 16547-4247, Garay et al. [2003]).

Las 18 fuentes han sido observadas en el continuo centimétrico a 20, 13, 6 y 3 cm con ATCA
[Garay et al., 2006], a 1.2 mm con SIMBA [Garay et al., 2007b] y en el infrarrojo termal a 12 pm
con TIMMI2 [Morales et al., 2009]. Estas observaciones muestran la estructura del gas ionizado y
del polvo frio y tibio en estas regiones.

De esta muestra se seleccionaron las fuentes que mostraban signos de colapso en sus perfiles
(secci6n 2.4.3). Seis de ellas fueron las escogidas: IRAS 13291-6249, IRAS 15520-5234, IRAS 15596
5301, IRAS 16272-4837, IRAS 165474247 y IRAS 17009-4042. Estas fuentes las observamos en una

26
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variedad de trazadores de gas de alta densidad con los telescopios SEST, ASTE y APEX como es
listado en la Tabla 3.2.

Tabla 3.1: Datos de las 18 fuentes IRAS representativas de regiones de formacion de estrellas masivas

Fuente Nombre «a 1) D R M Tp Liras
TIRAS galdctico (J2000) (J2000) (kpe) (pc) (Mp) (K) (Le)
12383-6128 G301.7314+1.104 1241 17.66 -61 44 41.0 4.4 0.93 3.4x10% 24.0 5.9x10*
13291-6249 G307.560—0.586 13 32 31.18 -63 05185 2.8 0.21 5.2x10%2 29.0 3.3x10%
14095-6102 G312.596+40.048 14 13 14.22 -61 16 48.8 5.7 0.44 2.2x10% 28.0 1.0x10°
14593-5852 (G319.163—0.419 1503 13.20 -590424.0 11.5 1.73 1.5x10* 27.0 7.4x10°
15394-5358 (G326.47440.697 1543 18.84 -54 07 35.3 2.8 0.22 1.5x10% 25.0 1.9x10*
15502-5302 G328.307+0.432 1554 06.33 -531138.0 56 0.52 4.6x103 41.0 1.1x10
15520-5234 (G328.808+0.632 1554 05.20 -5243 06.7 2.9 0.17 1.5x10% 42.0 3.2x10°
15596-5301 G329.404—0.457 15554828 -530921.5 46 0.37 1.8x10® 28.0 9.7x10%
16128-5109 G332.153—0.445 16 03 31.95 -51 17 11.8 3.7 0.58 2.1x10% 33.0 2.9x10°
16272-4837 (G335.582—0.284 16 16 40.22 -48 43 52.1 3.4 0.22 2.1x10% 25.0 3.6x10*
16458-4512  (G340.248—0.373 16 30 58.57 -451744.4 3.8 0.52 2.1x10® 26.0 6.8x10%
16524-4300 G342.704+0.130 16 49 30.02 -43 04 41.6 3.6 054 1.5x10% 27.0 6.0x10%
16547-4247 G343.126—0.062 16 56 03.47 -42 52 04.2 2.9 0.20 1.9x10%® 31.0 9.5x10*
17008-4040 G345.499+0.354 17 04 23.10 -40 44 26.0 2.0 0.36 1.2x10% 30.0 1.1x10°
17009-4042 G345.4904+0.311 17 04 28.02 -40 46 24.8 2.1 0.21 1.6x10% 32.0 9.2x10*
170164124 G345.001—0.220 17 05 09.80 -41 29 04.0 2.7 0.22 1.8x10% 30.0 5.9x10%
17158-3901 G348.534—0.973 1719 1547 -3904 325 2.0 0.38 5.0x10%2 28.0 2.9x10*
17271-3439 G353.416—0.367 17 30 28.55 -344148.8 45 0.72 1.4x10* 35.0 2.6x10%*

Nombre fuente IRAS, nombre galdctico, ascension recta y declinacién (AR en horas, minutos y segundos, y DEC en
grados, minutos de arco y segundos de arco). Distancia, radio, masa y temperatura derivadas de la observacién del
polvo a 1.2 mm (Garay et al. [2007b]). Luminosidad obtenida de los flujos IRAS y * indica la luminosidad obtenida
del ajuste SED (Fatndez et al. [2004]).

3.2. Telescopios

3.2.1. APEX

El Radiotelescopio APEX, Atacama Pathfinder EXperiment, es una colaboracion entre el Max
Planck Institut fiir Radioastronomie, el Onsala Space Observatory (OSO) y el European Southern
Observatory (ESO). Se encuentra ubicado a 5100 m de altura en el Llano de Chajnantor en San
Pedro de Atacama al norte de Chile. Posee un didmetro de 12 m y cubre un rango espectral desde
0.2 hasta 1.3 mm (frecuencias entre 210 y 1500 GHz).

Con este telescopio se observé la emisién de las lineas moleculares CS(7-6), C31S(7-6), CO(7-6),

CO(4-3), CO(3-2), HCO™(4-3) y H!3CO™(4-3). Las fuentes con observaciones de este telescopio
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son IRAS 13291-6249, 155965301 y 16547-4247.

Las observaciones se realizaron en tres fechas distintas: Abril, Mayo y Julio del 2006. La resoluciéon
angular se encuentra entre los 7.7” y 17.8”. El tiempo de integracién fue de ~18 segundos. Las
temperaturas de sistema se encuentran en el rango 150-430 K, con un rms en la temperatura de

antena entre 0.3-3.9 K.

Tabla 3.2: Mapas de observacién para cada fuente

Linea 13291-6249 15520-5234 155965301 16272-4837 16547-4247 17009-4042
CO(7-6) — — — — 5x7 —
CO(4-3) — — — — ox7 —
CO(3-2) &) — 9X5 6x5 — 9Xd
C0O(3-2) — cruz — cruz — —
C80(2-1) 1x1 1x1 1x1 1x1 1x1 1x1
CT0O(1-0) — — - - - Ix1
13C0O(3-2) — — 6x5 — 3x3
CS(7-6) 5x5 1x1 — 6x5 1x1 3x3
CS(5-4) 3x3 3x3 9X5 3x3 3x3 4x3
CS(2-1) 3x3 3x3 5x5 3x3 3x3 4x3
C318(7-6) 1x1 — — — 1x1 —
C318(2-1) 1x1 1x1 1x1 1x1 1x1 —
HCO™(4-3) &) — — 6x5 — &)
HCO™(3-2) 1x1 1x1 1x1 1x1 1x1 —
HCO™(1-0) 1x1 1x1 1x1 1x1 1x1 —
H3COT*(4-3) 1x1 — — cruz 1x1 —
H3¥CO*(1-0) 1x1 1x1 1x1 1x1 1x1 —
HQCO(32 27— 21 ) i 1x1 - i - -
H2 (220 21 1) - 1x1 - — 1x1 -
SiO(2-1) 1x1 3x3 — 2x2 3x3 4x1
SO(65—54) 1x1 3x3 1x1 2x2 3x3 4x1

Lista con las lineas observadas para cada fuente y con la extensién de la observacién (mapas). Cruz contiene 5 espectros
observados en forma de cruz.

3.2.2. ASTE

El telescopio ASTE, Atacama Submillimeter Telescope Fxperiment, se encuentra ubicado a una
altitud de 4860 m en el desierto de Atacama, norte de Chile. Tiene un didmetro de 10 m y cubre un
rango de frecuencias desde 320 a 370 GHz (0.8-0.9 mm).

Se observé las lineas CS(7-6), CO(3-2), C®¥0O(3-2), ¥CO(3-2), HCOT(4-3), HC®O"(4-3) y
H'3CO™(4-3). Las fuentes con observaciones de este telescopio son IRAS 155205234, IRAS 16272
4837 y IRAS 17009-4042.
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Las observaciones se efectuaron en Julio del 2006. La resoluciéon angular se encuentra entre los
21.6” y 22.5”. El tiempo de integracién estd entre 1 y 20 minutos. Las temperaturas de sistema se

encuentran en el rango 215-470 K, con un rms en temperatura de antena entre 0.1-0.3 K.

3.2.3. SEST

El radiotelescopio SEST, Swedish-ESO Submillimetre Telescope, esta ubicado a 2400 m de altura
en el Observatorio de La Silla, Chile. Posee un diametro de 15 m y opera en un rango de frecuencias
de 70 a 365 GHz (0.8-4.3 mm).

Se observé la emisién de las lineas CS(7-6), CS(5-4), CS(2-1), C31S(2-1), C¥0O(2-1), HCO™ (3~
2), HCO"(1-0), H¥*CO™(1-0), HoCO(322-22,1), HaS(220-21.1), SiO(2-1) y SO(65-5,). Todas las
fuentes de la muestra tienen observaciones con este telescopio.

Las observaciones efectuadas con este instrumento fueron realizadas en tres fechas distintas: Junio
de 1999, Septiembre de 1999 y Marzo del 2000. Las resoluciones angulares se encuentran en el rango
15.2” hasta 56.6”. El tiempo de observacion fue entre 2 y 6 minutos. Las temperaturas de sistema

van desde 160 a 760 K, con un rms en temperatura de antena entre 0.03 y 0.2 K.

3.3. Fuentes individuales

3.3.1. IRAS 13291-6249

La Tabla 3.3 lista las lineas observadas con los telescopios APEX y SEST hacia esta fuente con
sus respectivos parametros instrumentales y observacionales. La Figura 3.1 muestra los espectros de
emision de las lineas moleculares observadas hacia la posicion central de IRAS 13291-6249.

La emision en radio observada con el telescopio ATCA hacia esta fuente, exhibe un objeto central
compacto rodeado por un halo extendido observado a 1.4 GHz. El mapa a 8.6 GHz, muestra que la
regién compacta central tiene una morfologia cometaria, mostrando una cabeza con un borde agudo
y una larga cola extendiéndose hacia el suroeste, con extensiones de 10.1” y 7.4” de lo cual se calcula
un radio medio de 0.044 pc [Garay et al., 2006].

La emisién a 1.2 mm exhibe un objeto central compacto y brillante, mas una componente débil
y de extension irregular. La region H II compacta con forma cometaria detectada por ATCA yace
en la posiciéon central del nicleo de polvo. De la observacién del polvo frio se derivé una masa de

5.2x10% Mg, temperatura de polvo de 29 K, densidad de ny,=2.2x10° cm™3, columna de densidad
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Tabla 3.3: Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 13291-6249

Linea v Tel b O Tinteg Tsist TS Av Visr Ty,p Forma
(MHz) (") (min) (K) (K) (kms™!) (kms™h) (K)
CO(3-2) 345795.990 APEX 0.7 175 0.3 431 091 — —  abs
C180(2-1) 219560.353 SEST 0.5 244 3.0 187 0.03 3.6 -33.5 4.8  abs
CS(7-6) 342882.866 APEX 0.7 176 03 173 0.36 3.5 -33.3 10.0  gauss
CS(5-4) 244935.560 SEST 0.5 220 20 366 0.09 3.9 -33.3 5.8  abs
CS(2-1) 97980.953 SEST 0.7 52.0 2.0 221 0.07 — —  abs
C31S(7-6) 337396.498 APEX 0.7 178 03 192 0.43 5.3 -29.4 1.3 gauss
C315(2-1) 96412.961 SEST 0.7 527 3.0 245 0.06 2.5 -32.8 3.6  abs
HCO'(4-3)  356734.242 APEX 0.7 171 03 275 0.42 4.2 -33.6 22.6  gauss
HCO'(3-2)  267557.633 SEST 0.4 204 40 760 0.14 5.2 -33.5 5.8  abs
HCO™(1-0) 89188.526 SEST 0.8 557 4.0 178 0.04 — —  abs
H33CO*(4-3) 346998.540 APEX 0.7 174 0.3 212 0.46 2.2 -33.7 1.1 gauss
H3¥CO*(1-0) 86754.330 SEST 0.8 56.7 3.0 162 0.04 3.3 -33.2 1.3 abs
SiO(2-1) 86847.010 SEST 0.8 57.0 3.0 169 0.03 5.2 -32.5 0.1  abs
SO(65-54) 219949.433 SEST 0.5 243 30 234 0.0 0.6 -32.5 0.5 gauss

Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 13291-6249 hacia la posicién central. Transicién rotacional,
frecuencia y telescopio usado en la observacion, eficiencia telescopio, resolucién angular, tiempo de integracién, tem-
peratura de sistema y rms. Ancho a media altura y velocidad sistémica derivada del ajuste gaussiano. Temperatura
de brillo y forma de la linea (abs:absorbida, ala:alas de alta velocidad, gauss:gaussiana).

de Ng,=1.9%10% ¢cm™2 y un radio de 0.21 pc [Garay et al., 2007b].
Iméagenes de TIMMI2 a 8.7 y 17.7 um muestran que la emisién proviene de un objeto compacto
brillante y una componente extendiéndose hacia el suroeste. La morfologia en el infrarrojo medio es

muy similar a la de la emisién en radio continuo a 8.6 GHz [Morales et al., 2009].

3.3.2. IRAS 155205234

La Tabla 3.4 lista las lineas observadas con los telescopios ASTE y SEST hacia esta fuente con
sus respectivos parametros instrumentales y observacionales. La Figura 3.2 muestra los espectros de
emision de las lineas moleculares observadas hacia la posicion central de IRAS 15520-5234.

La emision en radio observada con el telescopio ATCA hacia esta fuente, muestra dos regiones
de gas ionizado: una componente al oeste (A) con estructura cometaria con una cabeza y un borde
agudo hacia el norte y una cola arrastrandose hacia el sur; y una componente al este (B). A 1.4y 2.5
GHz la mayoria de la emisién proviene de la componente A. Ambas fuentes a 8.6 GHz tienen maximos
de brillo similares, pero la emision en la cola de la componente A parcialmente no esta resuelta. El
espectro de radio continuo de la componente B, se ajusta con un modelo de region H I de densidad

uniforme y tamano angular de 0.83”. Esta region de gas ionizado es todavia opticamente gruesa a
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8.6 GHz. [Garay et al., 2006].

Tabla 3.4: Pardmetros instrumentales y observacionales de IRAS 15520-5234

Linea v Tel Mmb O Tinteg Tsist TmSs Av Visr Ty Forma
(MHz) (") (min) (K) (K) (kms™') (kms™!) (K)
CB0(3-2) 329330.546 ASTE 0.7 23.3 2.5 394 0.35 5.3 -41.3 17.6 abs
CB0(2-1) 219560.353 SEST 0.5 244 3.0 186 0.04 4.5 -41.3 7.8 abs
CS(7-6) 342882.866 SEST 0.3 15.2 6.0 717 0.08 7.7 -41.1 20.3 abs
CS(54) 244935.560 SEST 0.5 22.0 2.0 347 0.09 7.1 -41.3 10.2 abs
CS(2-1) 97980.953 SEST 0.7 52.0 2.0 220 0.06 5.4 -40.9 10.0 abs
C35(2-1) 96412.961 SEST 0.7 527 3.0 266  0.05 3.9 -41.8 3.1 abs
HCO™(3-2) 267557.633 SEST 04 204 2.0 1109 0.22 6.7 -41.5 14.5 abs
HCO™(1-0) 89188.526 SEST 0.8 557 2.0 217 0.06 5.6 -41.0 11.5 abs
H¥COT(1-0) 86754.330 SEST 0.8 56.7 3.0 163 0.03 3.4 -41.1 1.8 ala
H,CO(355-201) 218475.637 SEST 0.5 245 3.0 221 0.05 5.3 413 14 abs
H2S5(22,0-21,1) 216710.437 SEST 0.5 248 3.0 262 0.05 6.7 -41.3 3.8 ala
Si0(2-1) 86847.010 SEST 0.8 570 3.0 166 0.04 7.5 -41.4 1.0 ala
SO(65—54) 219949.433 SEST 0.5 24.3 3.0 224 0.05 6.2 -41.4 4.6 ala

Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 15520-5234 hacia la posicién central. Transicién rotacional,
frecuencia y telescopio usado en la observacién, eficiencia telescopio, resolucién angular, tiempo de integracién, tem-
peratura de sistema y rms. Ancho a media altura y velocidad sistémica derivada del ajuste gaussiano. Temperatura
de brillo y forma de la linea (abs:absorbida, ala:alas de alta velocidad, gauss:gaussiana).

La emision a 1.2 mm exhibe una estructura con morfologia compacta mas una componente débil.
La emisién extendida tiene ejes mayor y menor deconvolucionados de 100" y 77", respectivamente.
Las dos regiones H II compactas detectadas con ATCA yacen en la posicion maxima del nicleo de
polvo. De la observacién del polvo frio se calculé una masa de 1.5x10% My, una temperatura de
polvo de 42 K, densidad de ng,=1.2x10% cm™2, columna de densidad de Ny,=8.6x10% ¢cm™2 y un
radio de 0.17 pc [Garay et al., 2007b].

Las imégenes de TIMMI2 a 11.7 y 17.7 pm muestran que la emisién se presenta desde una sola
fuente con una morfologia cometaria, exhibiendo una componente elongada, brillante y compacta,

con tamano al FWHM de 1.17 a 11.7 um, y una cola quebrada y extendida hacia el sur.

3.3.3. IRAS 15596-5301

La Tabla 3.5 lista las lineas observadas con los telescopios APEX y SEST hacia esta fuente con
sus respectivos parametros instrumentales y observacionales. La Figura 3.3 muestra los espectros de
emision de las lineas moleculares observadas hacia la posicion central de IRAS 15596-5301.

Mapa de emisién en el radio continuo a 6 cm hacia IRAS 15596-5301, muestra tres fuentes
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compactas distintas detectadas dentro de una regién de 30” en didmetro. Suponiendo que son regiones
de gas ionizado, los didmetros calculados de estas fuentes estan entre los 0.06 y 0.2 pc y son excitadas

por estrellas de tipo B tempranas [Garay et al., 2002].

Tabla 3.5: Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 15596-5301

Linea v Tel Nmb O  Tinteg Tsist TMS Av Visr T, Forma
(MHz) () (min) (K) (K) (kms) (kms) (K)
CO(3-2) 345795.990 APEX 0.7 175 0.3 184 0.53 6.4 -73.9 70.6 abs
0180(271) 219560.353 SEST 0.5 244 3.0 196 0.04 3.8 -74.7 5.0 abs
CS(54) 244935.560 SEST 0.5 22.0 3.0 462 0.12 4.5 -74.3 5.8 ala
CS(2-1) 97980.953 SEST 0.7 52.0 3.0 290 0.08 4.6 -73.9 6.9 abs
C318(2-1) 96412.961 SEST 0.7 52.7 4.0 299  0.08 3.4 -73.7 4.3  gauss
HCO™(3-2) 267557.633 SEST 04 204 2.0 1031 0.23 — — — abs
HCO™(1-0) 89188.526 SEST 0.8 55.7 2.0 216 0.06 4.8 -73.8 5.9 abs
H3COT(1-0) 86754.330 SEST 0.8 56.7 3.0 165 0.03 3.9 -73.5 0.9 abs
SO(65-54) 219949.433 SEST 0.5 243 4.0 296 0.06 4.5 -74.1 1.2 gauss

Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 15596-5301 hacia la posicién central. Transicién rotacional,
frecuencia y telescopio usado en la observacion, eficiencia telescopio, resolucién angular, tiempo de integracién, tem-
peratura de sistema y rms. Ancho a media altura y velocidad sistémica derivada del ajuste gaussiano. Temperatura
de brillo y forma de la linea (abs:absorbida, ala:alas de alta velocidad, gauss:gaussiana).

La emision a 1.2 mm hacia esta fuente exhibe una fuente compacta brillante rodeada por una
envoltura extendida més débil. Las tres regiones H II detectadas con ATCA [Garay et al., 2002]
yacen cerca de la posicion central del niicleo de polvo. De la observacién del polvo se calculé una
masa de 1.8x103 My, temperatura de polvo de 28 K, densidad de ng,=1.4x10% cm ™3, columna de
densidad de Ny,=2.2x10%* cm™2 y un radio de 0.37 pc [Garay et al., 2007b]. Garay et al. [2002]
sugieren que este ntucleo contiene un cimulo de estrellas tipo B que estan excitando regiones H II
compactas en equilibrio de presién con el medio molecular denso a su alrededor.

Imagenes de IRAC en infrarrojo medio muestran una region compleja consistente con muchas
fuentes compactas. La fuente mas intensa estd asociada con la mas brillante de las tres fuentes

detectadas en radio (fuente B, Garay et al. [2002]).

3.3.4. IRAS 16272-4837

La Tabla 3.6 lista las lineas observadas con los telescopios ASTE y SEST hacia esta fuente con
sus respectivos parametros instrumentales y observacionales. La Figura 3.4 muestra los espectros de
emision de las lineas moleculares observadas hacia la posicién central de IRAS 16272-4837.

No se detecté emision en radio hacia esta fuente sobre un limite de 30 de 0.2 mlJy. La alta
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luminosidad y la carencia de emision en radio hacia este niicleo denso y masivo, sugiere que alberga

una protoestrella masiva joven que todavia estd en una intensa fase de acrecién [Garay et al., 2002].

Tabla 3.6: Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 16272-4837

Linea v Tel Nmb O Tinteg Tsist TMS Av Visr Ty Forma
(MHz) (") (min) (K) (K) (kms™') (kms™!) (K)
CO(3-2) 345795.990 ASTE 0.7 223 1.2 264 0.31 — — — abs
CB0(3-2) 329330.546 ASTE 0.7 233 95 398 0.17 3.2 -46.4 3.9  gauss
CB0(2-1) 219560.353 SEST 0.5 244 3.0 184 0.04 2.7 -46.2 24  gauss
13C0(3-2) 330587.960 ASTE 0.7 225 1.8 216 0.20 4.0 -46.4 14.9 abs
CS(7-6) 342882.866 SEST 0.3 15.2 6.0 718 0.08 3.9 -46.7 3.0 abs
CS(54) 244935.560 SEST 0.5 22.0 2.0 353 0.09 4.8 -45.7 2.8 ala
CS(2-1) 97980.953 SEST 0.7 52.0 2.0 220 0.08 — — — abs
C35(2-1) 96412.961 SEST 0.7 527 6.0 246  0.04 2.9 -46.0 0.3  gauss
HCO™T(4-3) 356734.242 ASTE 0.7 21.6 2.5 342 0.30 5.1 -46.4 14.9 abs
HCO™T(3-2) 267557.633 SEST 04 204 2.0 696 0.17 — — — abs
HCO™(1-0) 89188.526 SEST 0.8 557 2.0 176 0.05 4.1 -46.3 6.6 abs
H3CO*(4-3) 346998.540 ASTE 0.7 222 15.0 308 0.13 3.9 -46.5 1.7  gauss
H13CO*(1-0) 86754.330 SEST 0.8 56.7 3.0 162 0.04 3.2 -46.3 1.1 gauss
Si0(2-1) 86847.010 SEST 0.8 570 3.0 170 0.03 4.5 -46.4 0.8 ala
SO(65-54) 219949.433 SEST 0.5 24.3 3.0 231 0.06 4.6 -46.2 1.2 ala

Pardametros instrumentales y observacionales de IRAS 16272-4837 hacia la posicién central. Transicién rotacional,
frecuencia y telescopio usado en la observacién, eficiencia telescopio, resolucién angular, tiempo de integracién, tem-
peratura de sistema y rms. Ancho a media altura y velocidad sistémica derivada del ajuste gaussiano. Temperatura
de brillo y forma de la linea (abs:absorbida, ala:alas de alta velocidad, gauss:gaussiana).

La emision a 1.2 mm hacia IRAS 16272-4837 exhibe una componente central brillante mas una
componente extendida, irregular y débil mostrando elongaciones al oeste y noroeste. De la obser-
vacién del polvo frio se derivé una masa de 2.1x10% M, temperatura de polvo de 25 K, densidad
de ny,=8.0x10° cm ™3, columna de densidad de Ny,=7.2x10%cm™~2 y un radio de 0.22 pc [Garay et
al., 2007b].

La imagen de IRAC a 8 pm muestra una prominente nube oscura al infrarrojo (IRDC) con
morfologia en acuerdo con la vista a 1.2 mm. Se puede observar hacia el nticleo de polvo, la presencia
de un cimulo de fuentes en el infrarrojo medio dentro de un radio de 30” centrada en la posicién
central de la emision milimétrica. La mayoria aparece verdoso en la imagen de 3 colores de Spitzer,
sugiriendo que son objetos embebidos. Hacia la regién centrada en el objeto mas brillante se observa
una emision difusa elongada en direccién sureste y noroeste. Esta emision probablemente se debe al

gas que choca, el cual es producido por gas molecular eyectado por la fuente central [Morales et al.,

2009].
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3.3.5. IRAS 16547-4247

La Tabla 3.7 lista las lineas observadas con los telescopios APEX, ASTE y SEST hacia esta fuente
con sus respectivos parametros instrumentales y observacionales. La Figura 3.5 muestra los espectros
de emisién de las lineas moleculares observadas hacia la posicion central de IRAS 16547-4247.

Observaciones en radio continuo muestran tres fuentes localizadas en el centro del nticleo y alinea-
dos en direccion norte-sur. El objeto central es un jet termal, mientras que los 16bulos son objetos HH
separados simétricamente a la fuente central [Garay et al., 2003, Rodriguez et al., 2005]. La emision
de lineas moleculares revela la presencia de un flujo bipolar colimado con l6bulos extendiéndose ~0.7

pc y alineado con el jet termal localizado en el centro del nicleo [Garay et al., 2007b].

Tabla 3.7: Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 165474247

Linea v Tel Nmb O Tinteg Tsist TMS Av Visr Ty, Forma
(MHz) (") (min) (K) (K) (kms") (kms) (K)
CO(7-6) 806651.801 APEX 04 7.8 03 1616 3.92 — — — abs
CO(4-3) 461040.768 APEX 0.6 134 0.3 528 1.22 — — — abs
C180(2-1) 219560.353 SEST 0.5 244 3.0 176 0.05 4.0 -30.7 7.0 ala
CS(7-6) 342882.866 SEST 0.3 152 6.0 611 0.07 8.4 -30.1 7.7 ala
CS(5-4) 244935.560 SEST 0.5 220 2.0 342 0.10 6.1 -31.3 4.4 abs
CS(2-1) 97980.953 SEST 0.7 52.0 2.0 225 0.07 7.4 -29.6 5.0 abs
C345(7-6) 337396.498 APEX 0.7 178 0.3 156  0.40 8.6 -27.7 6.7 abs
C345(2-1) 96412.961 SEST 0.7 527 3.0 263 0.06 4.5 -30.7 0.9  gauss
HCO*(3-2) 267557.633 SEST 0.4 204 2.0 710 0.19 10.9 -29.8 12.2  abs
HCO*(1-0) 89188.526 SEST 0.8 55.7 2.0 181 0.06 8.9 -29.8 5.1 abs
HB3CO*(4-3) 346998.540 ASTE 0.7 222 0.3 161  0.36 5.2 -31.1 4.4  gauss
H¥CO*(1-0)  86754.330 SEST 0.8 56.7 3.0 160 0.04 3.9 -30.6 1.6 ala
H2S(22,0-21,1) 216710.437 SEST 0.5 248 3.0 244 0.05 6.3 -30.1 1.2 ala
SiO(2-1) 86847.010 SEST 0.8 57.0 3.0 170 0.04 8.7 -29.6 0.5  gauss
SO(65-54) 219949.433 SEST 0.5 243 3.0 223 0.32 7.0 -30.5 2.2 ala

Pardmetros instrumentales y observacionales de IRAS 16547-4247 hacia la posicién central. Transicién rotacional,
frecuencia y telescopio usado en la observacién, eficiencia telescopio, resolucién angular, tiempo de integracién, tem-
peratura de sistema y rms. Ancho a media altura y velocidad sistémica derivada del ajuste gaussiano. Temperatura
de brillo y forma de la linea (abs:absorbida, ala:alas de alta velocidad, gauss:gaussiana).

La emisién a 1.2 mm hacia esta fuente exhibe una estructura con morfologia compacta brillante
rodeada por una envoltura extendida débil. El jet termal esta localizado en la posicién central del
nticleo de polvo. De la observacién del polvo frio se derivé una masa de 1.9x10% Mg, temperatura
de polvo de 31 K, densidad de ny,=9.3x10° cm ™3, columna de densidad de Ny,=7.7x10% cm~2 y
un radio de 0.20 pc [Garay et al., 2007b].



3.3. Fuentes individuales 35

3.3.6. IRAS 17009-4042

La Tabla 3.8 lista las lineas observadas con los telescopios ASTE y SEST hacia esta fuente con
sus respectivos parametros instrumentales y observacionales. La Figura 3.6 muestra los espectros de
emision de las lineas moleculares observadas hacia la posicién central de IRAS 17009-4042.

La emisién en radio hacia esta fuente exhibe una sola fuente con morfologia de abanico. El tamano
angular deconvolucionado de la emisién decrece con la frecuencia desde ~8.6” a 1.4 GHz hasta ~
2.4” a 8.6 GHz. La temperatura de brillo en la emisién maxima es similar en todas las frecuencias
con un valor de ~5000 K, indicando que en la linea de la visual el gas ionizado es épticamente grueso
en todas las frecuencias. Por las caracteristicas observadas se sugiere que la densidad de electrones

hacia esta regién no es uniforme y tiene fuertes gradientes [Garay et al., 2006].

Tabla 3.8: Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 17009-4042

Linea v Tel Nmb O Tinteg Tsist TMS Av Visr T, Forma
(MHz) (") (min) (K) (K) (kms™") (kms™h) (K)
CO(3-2) 345795.990 ASTE 0.7 223 2.5 300 0.36 10.1 -14.8 97.4 abs
C®O(2-1)  219560.353 SEST 0.5 244 3.0 261 0.07 4.2 -17.5 9.2 abs
C®0(1-0) 109782.173 SEST 0.7 47.1 3.0 205 0.06 4.8 -17.3 4.6  gauss
1300(3 2)  330587.960 ASTE 0.7 225 2.0 300 0.23 6.9 -17.4 21.6 abs
CS(7-6) 342882.866 SEST 0.3 15.2 6.0 619 0.07 3.5 -17.7 3.3  gauss
CS(5-4) 244935.560 SEST 0.5 22.0 2.0 431 0.11 4.2 -17.7 5.2 ala
CS(2-1) 97980.953 SEST 0.7 52.0 2.0 237 0.07 5.6 -16.8 7.6 abs
HCO™(4-3) 356734.242 ASTE 0.7 21.6 5.0 274 0.26 5.9 -17.6 6.7  gauss
Si0(2-1) 86847.010 SEST 0.8 57.0 3.0 162  0.03 10.1 -11.7 0.9 ala
SO(65—54) 219949.433 SEST 0.5 243 3.0 201 0.04 4.8 -16.8 1.0  gauss

Parametros instrumentales y observacionales de IRAS 17009-4042 hacia la posicién central. Transicién rotacional,
frecuencia y telescopio usado en la observacién, eficiencia telescopio, resolucién angular, tiempo de integracién, tem-
peratura de sistema y rms. Ancho a media altura y velocidad sistémica derivada del ajuste gaussiano. Temperatura
de brillo y forma de la linea (abs:absorbida, ala:alas de alta velocidad, gauss:gaussiana).

La emisién a 1.2 mm exhibe una distribucién de brillo Gaussiana con ejes mayor y menor decon-
volucionados de 49”7 y 34”7, respectivamente. La region H II detectada con ATCA yace en la posicion
central de la emision a 1.2 mm, la cual también estd asociada con dos fuentes cercanas detectadas
por MSX E. De la observacién del polvo frio se calculé una masa de 1.6x10% M, temperatura de
polvo de 32 K, densidad de ny,=7.2x10% cm ™
radio de 0.21 pc [Garay et al., 2007b].

, columna de densidad de Ny,=6.3x10% cm™2 y un

Las imagenes de TIMMI2 a 11.7 y 17.7 pm muestran que la emisién se presenta desde un objeto

con morfologia cometaria, exhibiendo una cabeza compacta, con tamano al FWHM de 1.6” a 11.7
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pm, y una cola difussa extendiéndose hacia el norte. Este objeto esta asociado con una fuente de

radio continua, ambas con la misma posicién peak y morfologia cometaria [Morales et al., 2009].
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Figura 3.1— Espectros de la emision de diferentes lineas moleculares observadas hacia la posicién
central del nicleo TRAS 13291-6249. Las transiciones y el telescopio usado para observar la linea
estan dadas en la esquina superior derecha del espectro. La linea vertical punteada indica la velocidad
sistémica del gas, la cual tiene un valor de —32.8 km/s.
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Figura 3.2— Espectros de la emisiéon de diferentes lineas moleculares observadas hacia la posicién
central del nicleo IRAS 15520. Las transiciones y el telescopio usado para observar la linea estan
dadas en la esquina superior derecha del espectro. La linea vertical punteada indica la velocidad
sistémica del gas, la cual tiene un valor de —41.3 km/s.
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IRAS 15596—-5301
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Figura 3.3— Espectros de la emisiéon de diferentes lineas moleculares observadas hacia la posicién
central del nicleo TIRAS 15596-5301. Las transiciones y el telescopio usado para observar la linea
estan dadas en la esquina superior derecha del espectro. La linea vertical punteada indica la velocidad
sistémica del gas, la cual tiene un valor de —74.0 km/s.



3.3. Fuentes individuales 40

IRAS 16272—-4837

Ty (K)
T ‘\\\ ‘7 8L ] [T ‘ \\\‘7
0.6 - F 4 15 =
L 6j -] C ]
04 [ Ak J 10 -
0.2 o F 1 s5E E
0 M E E - ]
0 0
T A T U AN N S N
[ T T ‘ T T T ‘ T T T ‘7 | YY{III‘III‘,
1.5 = — C + ] - 18 g
- CS(5-4) 1 15 HCO'(3-2) § =2 c*o(3-2) -
o SEST 1 ~° F SEST 1 B ASTE ]
1= 4 1B E L ]
- . c 1 1k —
05 = 05 4 r ]
o 4 oF 1 o el
[ ] i l’ | l
id 3 L i
C 1 4 — L 4
o [ c HCO™(1-0) § 1 [ _
C 3 SEST 5 C ]
1 [ RE 05 -
C 1 = - 1
0 B of f 0F ]
:rL T T ‘ T T T ‘ T T T ‘: [ T T ‘ T T T ‘ T T I‘ 10 %
L o ] a i i
r cMs(z-1)1 [ L il
B : ] C 5 _
0.1 : - 05— L ]
ok : | - - ]
3 0 0
——————— 1 N I e PN
0.6 — : — 1? — 0.8
- A;JF): C -
0.4 - r 0.4 -
C 105 L
oH = ol ok
[ \ | 7 | [ \ L i [ [ [

! 1 ! ! ! 1 ! 1
-60 —-40 1*20 -60 —-40 1*20 —-60 —-40 . —-20
Velocidad (km s ) Velocidad (km s ) Velocidad (km s )

Figura 3.4— Espectros de la emision de diferentes lineas moleculares observadas hacia la posicién
central del nicleo TRAS 16272-4837. Las transiciones y el telescopio usado para observar la linea
estan dadas en la esquina superior derecha del espectro. La linea vertical punteada indica la velocidad
sistémica del gas, la cual tiene un valor de —46.3 km/s.
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IRAS 165474247
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Figura 3.5— Espectros de la emisiéon de diferentes lineas moleculares observadas hacia la posicién
central del nicleo TRAS 16547-4247. Las transiciones y el telescopio usado para observar la linea
estan dadas en la esquina superior derecha del espectro. La linea vertical punteada indica la velocidad
sistémica del gas, la cual tiene un valor de —30.0 km/s.



3.3. Fuentes individuales

IRAS 17009-404%2
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Figura 3.6— Espectros de la emisiéon de diferentes lineas moleculares observadas hacia la posicién
central del nicleo IRAS 17009 Las transiciones y el telescopio usado para observar la linea estan
dadas en la esquina superior derecha del espectro. La linea vertical punteada indica la velocidad
sistémica del gas, la cual tiene un valor de —17.4 km/s.



Capitulo 4

RESULTADOS OBSERVACIONALES

En esta secciéon se muestran los resultados obtenidos a partir de las observaciones de lineas
moleculares hacia las fuentes IRAS seleccionadas. Se calculd la columna de densidad, el tamafio y la
masa del nucleo, el perfil radial de intensidad y de densidad en la linea del CS(5-4). Se estudié las
alas de alta velocidad, la velocidad de contraccion y las componentes del ancho en velocidad de la
linea. Estos resultados ayudan a restringir los pardmetros fisicos de las nubes que posteriormente se

utilizaran en el modelamiento de las fuentes (Capitulo 5).

4.1. Columna de densidad

Se calculé la columna de densidad en la posicién central de las lineas que mostraban espectros
simétricos y sin autoabsorciones. La columna de densidad para una linea épticamente delgada puede

ser obtenida mediante [Bourke et al., 1997]:

3k (T.. +hB/3k) exp(E;/kT.,) (Hy/X] /de : (4.1)

8B (J+1) [l —eap(—hw/kTw)] [J(T) — J(Tog)] ] 1
donde k es la constante de Boltzmann, B la constante rotacional (ecuacién 2.24), u el momento
dipolar permanente de la molécula, T, la temperatura de excitacién, J el nimero cuantico rotacional
en el estado més bajo, E; la energfa en el nivel J (ecuacién 2.25), v la frecuencia de la linea, [Hy/X]|
la abundancia del Hy sobre la molécula estudiada, T4 es la temperatura de antena, 1,,, la eficiencia

del telescopio, dv la resolucién en velocidad de la observacion y J(T') viene dado por:

hv 1
I(T) = k exp(hv/kT) —1°

(4.2)

43
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En la ecuacién 4.1 se supuso un filling factor de 1 debido a que estamos calculando la columna
de densidad promedio.

En la Tabla 4.1 se listan los valores obtenidos de la columna de densidad usando distintas lineas.
Los datos tabulados corresponden a un limite inferior de la columna de densidad real. Los valores
estan en bastante acuerdo con los valores obtenidos mediante el estudio del polvo frio [Garay et al.,
2007b]. Las diferencias que hay entre estos también se debe a que se desconoce el valor exacto de las

abundancias de las lineas y a que el calculo se hizo con un sélo punto y no con mapas.

Tabla 4.1: Columnas de densidad

Fuente Linea [X/Ha] Ref. Ny, Npg, (polvo)

IRAS (em~2) (cm—2)
132916249 CS(5-4) 50x10~10 Td 10x10%  1.9x10%
15520-5234 H'BCOT(1-0) 1.4x1071 Bl 41x10%?  8.6x10%
15596-5301  C34S(2-1) 2.5x1071t  [d 229x10%%  2.2x10%
16272-4837 HMCO*T(1-0) 1.4x1071 I 83x10%?  7.2x10%
16547-4247 C¥0O(2-1) 1.6x1077 [ 14x10*®  7.7x10%
17009-4042 CS(7-6) 50x10710  ld 32x10%%  6.3x10%

Referencias: [a] Marseille et al. [2008], [b] Takakuwa et al. [2003], [c] Schéier et al. [2002].

4.2. Masa

Se realizaron mapas de contornos de la emisién de la linea CS(5-4) hacia todas las fuentes para
conocer su estructura espacial (Figura 4.1). Para cada fuente se estimo6 el radio de la nube mediante
R = v/ab, donde a y b son los semiejes mayor v menor del contorno al 50 % de la emisién méxima.

Si suponemos que la nube estd en equilibrio virial, en ausencia de campos magnéticos y de
movimientos sisteméaticos, entonces el peso de la nube es soportado solo por la presion y la turbulencia
interna. En este caso, se puede relacionar la masa de la nube con su tamano R y con la dispersién

de velocidad Aw:

A 2
My = 210 {p—ﬂ {K—”_l} (4.3)
m s

Los radios calculados varian desde 0.22 hasta 0.41 pc y las masas viriales desde 800 hasta 2300
Mg (Tabla 4.2). Estas masas estdn en general en buen acuerdo con las masas derivadas del estudio

del polvo (Tabla 3.1).
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Por otro lado calculamos la masa de la nube suponiendo equilibrio termodinamico local. Esto se
obtiene multiplicando la columna de densidad del hidrégeno molecular por la masa molecular media
del Hy e integrando sobre el angulo sélido que subtiende la fuente. En la mayoria de los casos, los
valores obtenidos de la masa LTE son més bajos que los obtenidos suponiendo equilibrio virial. Esto
es debido a que en el calculo de la masa LTE se toma una sola temperatura de excitacion, siendo

que en general deberia existir un gradiente en estas regiones.

Tabla 4.2: Pardmetros obtenidos de la observacion del CS(5-4)

Fuente a b R Av Myir  MiTE m mo

IRAS ) ) (o) Kmsh) (Mg) (Mo)
13291-6249 23 15,5 0.25 3.9 800 480 0.73+£0.05 2.58+0.20
15520-5234 23 10 0.22 7.1 2300 1020 0.71+0.07 2.50+0.41
15596-5301 21.5 16 041 4.5 1700 120 0.9440.09 2.14+0.34
16272-4837 15 8 0.36 4.8 1700 160 0.814+0.03 2.504+0.11
165474247 23.5 15.5 0.27 6.1 2100 920 0.73+0.06 2.65+0.21
17009-4042 33.5 29 0.32 4.2 1200 1420 0.70+0.07 —

4.3. Perfil radial de densidad

A partir de la temperatura de antena integrada en velocidad por pixel construimos mapas de
contornos de la linea CS(5-4) (Figura 4.1). Con ello se obtiene el perfil radial de la temperatura de
antena T4(r) en funcién del radio de la nube. Para una linea épticamente delgada suponemos que
la temperatura de antena es directamente propocional a la columna de densidad (ecuacién 4.1). En
el caso simple de un nucleo esferoidal con estructura de densidad tipo ley de potencia, el gradiente
de densidad radial n oc r7P estd relacionado con el gradiente de la columna de densidad N oc r—™
por p=m + 1 [Yun & Clemens, 1991, Bacmann et al., 2000].

Suponiendo que CS(5-4) es épticamente delgado, ajustamos leyes de potencia al perfil de inten-
sidad integrada de esta linea en funcién del radio (plano del cielo) como se muestra en la Figura
4.2. Los perfiles radiales de intensidad no se ajustan bien con una sola ley de potencia sobre todo el
rango. Debido a esto se introduce un quiebre y se ajustan los datos con dos leyes de potencia con
indices m; para ajuste interno y mo para el ajuste externo al punto de quiebre. En general, el punto
de quiebre es igual al radio al 50 % de la emisiéon maxima del mapa de CS(5—4), salvo para IRAS

17009-4042, la cual se ajusta con una ley de potencia. Los ajustes revelan que la ley de potencia
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interna es mas aplanada que la externa con un indice promedio de —0.77 para la potencia al interior
y de —2.50 para la potencia promedio en el exterior. Los ajustes a los perfiles de intensidad estan

tabulados en la Tabla 4.2.

4.4. Vientos

Los flujos moleculares son un fenémeno conocido en sitios de formacién de estrellas de baja masa
[Richer et al., 2000]. Ellos juegan un rol importante en transportar momentum angular fuera de
la estrella en formacion. Flujos moleculares bipolares también han sido encontrados alrededor de
estrellas masivas jovenes. Shepherd & Churchwell [1996] buscaron alas de emisién a alta velocidad
en CO hacia 120 regiones de formacion estelar y encontraron que gas a alta velocidad estaba presente
en el 90 % de las fuentes, indicando que los flujos moleculares son una propiedad comin de objetos
estelares masivos jovenes. Estos flujos son més masivos (cientos de masas solares) y energéticos
(~10%%erg) que los estudiados en estrellas de baja masa.

A pesar de las diferencias energéticas entre flujos de estrellas de baja y alta masa, existe evidencia
de que ambos tienen morfologias y procesos de expulsién similares [Krumholz et al., 2005a, Beuther
et al., 2002b, Richer et al., 2000]. Observaciones muestran que hay un mecanismo comun entre flujos
y acrecion en la formacion estelar para un rango de masas ancho, desde protoestrellas de baja masa

hasta estrellas tipo B tempranas [Arce et al., 2007, Su et al., 2004, Beuther et al., 2002b].

Tabla 4.3: Velocidad de escape y de las alas de alta velocidad

Fuente Vese Linea Vazul Vioja
(km s71) ancha  (kms™!) (kms™?)

132016249 52 CO(3-2) 176 14.7
15520-5234 9.5 Sio(2-1) 188 16.6
15596-5301 6.0 CO(3-2) 164 17.2
16272-4837 6.4 CO(3-2) 153 19.8
16547-4247 8.2 CO(4-3) 279 33.4
17009-4042 5.7 CO(3-2) 167 19.6

Para estudiar la emision de vientos, calculamos la velocidad de escape, V.., para cada fuente
(Tabla 4.3) usando la masa y el radio medido de la observacién CS(5-4). Medimos la velocidad de
las lineas CO(3-2), CO(4-3) y SiO(2-1), porque presentan las alas de velocidad més anchas (Figura
4.3). Estas moléculas son buenas trazadoras de flujos [Acord et al., 1996, Chandler & Richer, 2001,
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Bally & Lada, 1983]. Las velocidades de las alas son mayores que las velocidades de escape, indicando
que hay material expulsdndose de las nubes.

Para conocer la morfologia y las caracteristicas fisicas de estos vientos, resolvemos espacialmente
las alas rojas y azules. La Figura 4.4, muestra la estructura espacial de los flujos. Las fuentes IRAS
132916249, 16272-4837 y 165474247 muestran flujos bipolares con una clara morfologia.

Para conocer las propiedades fisicas de los vientos tomamos como extensiones del flujo a y b, la
extensién de los 16bulos al 50% de la emisién méxima (R = v/ab). El dngulo de apertura 6 y de

inclinacién ¢ del flujo vienen dados por [Cabrit & Bertout, 1986]:

b/2
tanf = L
a
fom i |L|+1 1
ani = C—
|IL| —1 tanf’

con L igual a la razén entre las velocidades maximas del ala azul y de la ala roja (Vi,4z)-

La velocidad caracteristica del flujo V para cada ala se estima a partir de

Vmam

Vo= cos(i —0)

El tiempo dinamico del flujo viene dado por

R

Tin:_
ST

siendo R la extensién de cada l6bulo.
La masa de los 16bulos de un flujo molecular puede ser estimada suponiendo que las alas de los

espectros son Opticamente delgadas. La masa de cada posicién observada (a,d) estd dada por:

M(a,6) = {&} pmA(c, §) N (mol). (4.4)

mol
En la ecuacién anterior [Hy/mol] es la abundancia del Hidrégeno molecular con respecto a la
molécula utilizada para estudiar los vientos, u,, es la masa molecular media por molécula de Hs,

A(a, 6) es el area de la posicion observada y N(mol) es la columna de densidad de la molécula.
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Un método para calcular el momentum, la energia cinética y la luminosidad mecénica del flujo, es

suponer que toda la masa del flujo se esta desplazando a la velocidad caracteristica V}, obteniéndose:

P = MV, (4.5)
1

E, = 5Mvo2 (4.6)
1

L, = ﬁMVO?’ (4.7)

siendo M la masa total del l6bulo. Los parametros obtenidos del estudio de vientos estan tabulados

en Tabla 4.4.

Tabla 4.4: Datos obtenidos del estudio de vientos

Fuente Linea Flujo R 0 i Voo M Tain P By
(pe) () () (kms™') My (afio) (Mgkms™!) (Mg km®s™?)
132916249 CO(3-2) Rojo 0.2 26.6 83.4 15.7 0.4 1.4x10% 3.9 19.7
Azul 05 18.2 85.7 35.7 1.0 1.3x10% 6.8 25.8
16272-4837 CO(3-2) Rojo 0.6 18.9 89.1 94.8 0.5 6.0x10° 6.5 46.1
Azul 0.7 152 80.2 128.0 1.4 5.5x103 14.9 100.6
16547-4247 CO(4-3) Rojo 0.5 11.4 88.0 153.1 1.5 3.0x103 30.2 324.2
Azul 0.8 9.7 882 475 2.2 1.7x10% 33.3 267.8

Sélo para las fuentes listadas en Tabla 4.4 se pudieron calcular algunas propiedades de los flujos,
yva que las morfologias de los flujos de las fuentes excluidas no era clara y los contornos no eran
cerrados. Como no disponemos de otro isétopo Opticamente delgado en las mismas transiciones de
las lineas usadas, no podemos calcular la opacidad y corregir el valor de la masa debido a este
efecto. Por esta razén el valor de las masas, momentum y energias cinéticas encontradas son bajas
en comparacién con las encontradas regiones de formacién de estrellas masivas. Garay et al. [20074a]
corrigieron el valor de la masa de los flujos por éste efecto en la fuente IRAS 16547-4247 y calcularon
que la masa del flujo es de 110 Mg,.

Este estudio nos muestra que existe la presencia de flujos bipolares escapando de las fuentes

centrales.
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4.5. Contraccion radial

Para calcular la velocidad de contraccién de las fuentes, se escogen lineas que muestren perfiles
con asimetria azul (seccién 2.4.3). Para cuantificar la asimetria azul, se calcula la razén Tg/Tr y v
(ecuacién 2.57). Para calcular el parametro de asimetria se utilizé como linea épticamente delgada
el C®0O(2-1). Las lineas observadas que exhiben mayor asimetria son el CS(2-1) y HCO™(1-0). Se
utilizé el CS(2-1) y 13CO(3-2) en la fuente IRAS 170094042, ya que ella no dispone de observacién
de HCO™(1-0). Los valores obtenidos de la razén de temperaturas y del parametro de asimetria son
tabulados en Tabla 4.5. E1l HCO™'(1-0) es més asimétrico y presenta un valor menor de v y mayor

razén de T /TR que el CS(2-1).

Tabla 4.5: Parametros que cuantifican la asimetria de los perfiles de linea

Fuente ov Tp/TR ov Tp/Tr
CS(2-1)  CS(2-1) HCOT(1-0) HCO*(1-0)
13291-6249  -0.18 1.3 -0.36 3.0
15520-5234 -0.14 3.4 -0.23 9.7
15596-5301  -0.17 3.0 -0.23 3.2
16272-4837  -0.27 1.6 -0.44 1.5
16547-4247  -0.20 2.4 -0.33 2.6
17009-4042  -0.21 2.0 -0.13* 1.7*

*

corresponde a lo obtenido para la linea 13CO(3-2).

Se utiliz6 dos métodos para calcular la velocidad de colapso de las fuentes en estudio. El primer
método consiste en realizar un calculo simple de la velocidad de colapso de la nube. Este cédlculo

involucra solamente los pardmetros obtenidos de las lineas observadas [Myers et al., 1996]:

2 1 T T
Vin = d In ( te BD/ D) s (48)
Ured — Ublue 1+ eTgrp/Tp

con o la dispersion de velocidad, Tp la temperatura de brillo de la profundidad, vywe v Thp la

velocidad y la altura del peak azul sobre la profundidad, v..q vy Trp la velocidad y la altura del peak
rojo sobre la profundidad.

El segundo método fue usar el modelo descrito en Myers et al. [1996]. Con este modelo se puede
estimar la velocidad de colapso V;,, la profundidad 6ptica 7, la temperatura cinética de la nube T},
y la dispersion de velocidad o. La comparacién entre el modelo y las observaciones se muestran en
las Figuras 4.5 y 4.6 para CS(2-1) y HCO™(1-0), respectivamente.

Calculamos la tasa de acrecion mediante Mzgwn,uersz, con n, vy V;, la densidad, radio
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y velocidad de contraccion del nticleo, respectivamente. Los resultados obtenidos se muestran en
la Tabla 4.6. Con estos valores podemos restringir las velocidades de colapso que se usaran en el

modelamiento.

Tabla 4.6: Velocidades de colapso obtenidas mediante el calculo simple y el modelo de Myers.

Fuente Linea Vin M Vin M T T o
IRAS (kms™!) (Mg afio™!) | (kms™!) (Mg afio™!) (K) (kms™1)

13291-6249 CS(2-1) 0.3 1.2x1073 1.5 58x107% 0.8 23.0 0.9

HCO™(1-0) 1.0 4.4x1073 1.1 51x107% 6.9 5.7 1.1

15520-5234 CS(2-1) 0.7 1.6x1072 1.8 4.1x1072 4.7 121 1.3

HCO™(1-0) 0.8 2.1x1072 1.2 32x107% 9.5 14.7 1.3

15596-5301  CS(2-1) 1.0 6.6x1073 1.2 8.3x107% 52 7.7 1.2

HCO™(1-0) 0.6 4.6x1073 0.9 7.2x107% 7.3 74 1.3

16272-4837 CS(2-1) 0.8 1.7x1072 1.4 29x1072 25 84 1.0

HCO™(1-0) 0.5 1.2x1072 0.7 1.5x1072 2.0 285 1.3

16547-4247 CS(2-1) 0.9 1.6x1072 1.7 3.0x107% 3.7 9.0 1.6

HCO™(1-0) 0.4 8.0x1073 0.8 1.6x1072 4.0 14.2 1.7

17009-4042 CS(2-1) 1.6 1.1x1072 1.6 1.2x1072 1.7 375 1.4

13C0(3-2) 0.7 9.2x1074 1.8 24x107% 1.9 67.8 1.7

Las velocidades de colapso calculadas usando el modelo de Myers, son mayores que las calculadas
por el método simple por un factor entre 1.1 y 2.5, excepto para la linea CS(2-1) en la fuente IRAS
13291-6249, en la cual es un factor 5. E1 CS(2-1) ajusta generalmente mejor que el HCO™(1-0) ya que
este 1iltimo presenta autoabsorcion mas pronunciada que los modelos calculados. Dado que los ajustes
de los perfiles de linea usando el modelo de Myers son generalmente buenos, creemos que la velocidad
de contraccion y la tasa de acrecién del modelo de Myers son mas confiables que las determinadas
mediante el método simple. En particular, el espectro de CS(2-1) en IRAS 132916249 se reproduce
muy bien con el modelo de Myers por lo cual creemos que la velocidad de contraccion y las tasas
de acrecién son altas. De todos modos el utilizar ambos métodos nos permite evaluar un rango de
confiabilidad de los parametros determinados cuando ellos dependen de las suposiciones del ajuste.
Las temperaturas cinéticas determinadas a partir de ajustar el modelo de Myers son generalmente
inconsistentes con observaciones del polvo. Esto sugiere una descomposicion imperfecta del ancho de
la linea entre el ancho termal, ancho no termal y movimientos sistematicos en el modelo de Myers.

Calculamos cada componente del ancho de velocidad (Avys) de las lineas; esto es el ancho
debido a movimientos sistematicos (Avg;s), turbulentos (Avy,s) v al ancho termal (Awvyy,). Usamos
la velocidad de colapso del CS(2-1) encontrads usando el modelo de Myers como la velocidad radial

de la nube. El ancho total de la linea se obtiene del ancho del C'¥0O(2-1) (FWHM) por ser un
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Tabla 4.7: Componentes ancho de la linea

Fuente Avops Avgist Awvgp, AVpurp

IRAS (kms™!)  (kms™!) (kms™!) (kms7!)
13291-6249 3.6 1.5 0.5 3.2
15520-5234 3.3 1.8 0.7 2.7
15596-5301 3.8 1.2 0.5 3.6
162724837 2.7 1.4 0.5 2.2
16547-4247 3.8 1.7 0.5 3.4
17009-4042 4.2 1.6 0.5 3.8

trazador épticamente delgado y no estar contaminado por alas. El ancho termal se calculé usando
como temperatura cinética la temperatura del polvo medida de la observacién a 1.2 mm (ecuacién
2.55). El valor de la velocidad turbulenta se encuentra despejando ese valor de la ecuacién 2.56. Los
valores de cada componente para cada fuente estan tabulados en Tabla 4.7. Esto nos sirve como

punto de partida para modelar las nubes con el método Monte Carlo en el préximo capitulo.
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Figura 4.1— Mapa de emisién de la linea CS(5—4) observada con el telescopio SEST hacia las fuentes.
La resolucién angular es de 22”7 (el tamano del haz es mostrado en la esquina inferior derecha de
cada mapa). Los niveles de contorno van desde el 90 % hasta en algunos casos el 20% del valor
maximo de la temperatura de antena integrada en velocidad cuyo valor esta indicado en la esquina
superior derecha de cada mapa. El contorno azul corresponde a la emision al 50 %. La estrella marca
la posicién central de la fuente.
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Figura 4.2— Perfil de intensidad integrada de CS(5-4) en funcién del radio para cada fuente. Puntos
corresponden a los valores de la intensidad en funcion del radio. Lineas punteadas corresponden a
las leyes de potencia ajustadas. Lineas verticales corresponden al haz del telescopio.
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Figura 4.3— Lineas que muestran las alas en velocidad mas grandes para cada fuente.
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Figura 4.4— Mapas de contorno de la emision de las alas integradas en velocidad usando las lineas
indicadas en la esquina superior derecha de cada fuente. Lineas continuas azules representan la
emision del ala azul y las lineas punteadas rojas a la emisiéon corrida al rojo con respecto a la
velocidad ambiente. La estrella marca la posicion central de la fuente. Los rangos de velocidad de
las alas estan indicadas en la parte inferior de cada mapa.
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Figura 4.5— Comparacién entre el modelo calculado por Myers et al. [1996] y las observaciones de la
linea CS(2-1). Lineas punteadas corresponde al modelo y la linea continua es el espectro observado.
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Figura 4.6— Comparacién entre el modelo calculado por Myers et al. [1996] y las observaciones de la
linea HCO™ (1-0). Para IRAS 170094042 la linea usada es '*CO(3-2). Lineas punteadas corresponde
al modelo y la linea continua es el espectro observado.



Capitulo 5

MODELAMIENTO DE LA EMISION
DE NUBES MOLECULARES

Usamos un cédigo Monte Carlo para simular la transferencia radiativa en el interior de nicleos
densos. El método Monte Carlo usa un gran nimero de fotones que representan la radiacién trans-
portada a través del sistema. Estos fotones son inyectados en el sistema e interaccionan estocastica-
mente con el medio. Calculamos el espectro emergente y lo convolucionamos con el haz Gaussiano del
telescopio. Asi, interpretamos y comparamos el perfil de intensidad modelado con las observaciones.
En la Figura 5.1 se muestra un diagrama esquematico del procedimiento utilizado para modelar las

nubes.

5.1. Definicién de cascarones esféricos

La nube se modela como una superposicién de cascarones esféricos con un niimero de capas ngper
con densidad, temperatura, velocidad y abundancia constantes. La separaciéon entre las capas decrece

logaritmicamente hacia el centro de la nube. La separacion de las capas viene dada por:

rn = Rmin
1/nshen
— R Rmax e
ro = min R
min
R 1/nshell
. max
Para 2 <t <ngen: 1 = Ti-1 ( )
Rmin

o8
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CARACTERIZACION NUBE

Eleccion tipo modelo de nube: densidad, temperatura, velocidad, abundancia, radio, numero capas de la nube.

MONTECARLO
1. Generacion paquete de fotones que salen de cada capa

2. Seguimiento fotones: fotones sufren absorciones, excitaciones y desexcitaciones debido a presencia de molecula en estudio.

nfoton veces

3. Calculo de nuevo peso.

niter veces

4. Ajuste de poblaciones usando ecuaciones de equilibrio estadistico

5. Obtencion nivel de poblaciones

OBTENCION ESPECTRO MODELADO

1. Transporte de radiacion para cada parametro de impacto

CONVOLVE
1. Temp brillo a distintos parametros de impacto
2. Convolucion con haz Gaussiano de telescopio

3. Espectro convolucionado en espacio original

Figura 5.1— Diagrama esquematico de los pasos para modelar una nube.

Tnghen+l — Rmam
) Ty + i1
Rmid@) = 9 =T,

donde r; es el radio al cual se encuentra la capa i, R,,;4(i) es la posicién en la que se calculan los
parametros fisicos y R4 es el radio maximo de la nube. Si la temperatura central de la fuente es
cero, el radio minimo, R,,;,, es cero y los demés radios se mantienen como los dados en las ecuaciones

anteriores.

5.2. Monte Carlo

El estudio de la transferencia de la radiacion en una linea espectral causada por la transicion
de niveles moleculares y sus efectos en las poblaciones en el nivel de energia inferior y superior, es
llevado a cabo con un método Monte Carlo, el cual esta basado en el programa descrito por Bernes
[1979]. Con nuestro método podemos hacer muestras de cantidades fisicas a partir de distribuciones

de probabilidad usando ntimeros aleatorios.
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La idea basica del programa Montecarlo es que un gran nimero de paquetes de fotones son segui-
dos individualmente a través de la nube mientras son emitidos, absorbidos y dispersados. Cada uno
de estos paquetes tiene asignado una posicion inicial, una direccién de propagacién y una frecuencia
en forma aleatoria. Durante su viaje a través de la nube, la posiciéon y direccién de propagacion de
cada paquete cambia hasta que deja la nube y es detectado o hasta que es absorbido. Este es un
c6digo unidimensional que permite solamente movimientos radiales, es decir contraccién y expansion,

y no rotacion.

5.2.1. Generacion paquetes de fotones

El programa genera paquetes de fotones, los cuales representan una cantidad de fotones reales.
Todos los fotones incluidos en el paquete se mueven en la misma direccion, tienen la misma frecuencia
y son generados en un lugar aleatorio de la nube para luego recorrerla. Los fotones son emitidos a
través de excitaciones al nivel superior seguidas por desexcitaciones de radiaciéon espontanea. El

numero N, de tales emisiones por unidad de volumen vienen dadas por

Nr = TLuAul, (51)

donde A,; es la probabilidad de Einstein de emisién espontanea. El niimero de fotones reales emitidos
en cada capa puede ser encontrada a partir del valor local de N,, con alguna estimacion inicial de
n,. Esto determina el nimero relativo de emisiones en las distintas capas. Con el niimero de fotones
reales emitidos se obtiene el peso Wy de los fotones reales que cada paquete de fotones representa.
Para minimizar las fluctuaciones aleatorias en la técnica Monte Carlo, se debe tomar que el
campo de radiacion viene dado por la diferencia entre el campo verdadero y un campo de radiacion

de referencia. En este caso

Nr - Ntrue - Nref (52)

Ntrue = nuAul (53)

Nref = nlg_llte(_hyul/kTTef)Aul- (54)
g

Esta es la diferencia entre el ntimero total de emisiones de fotones reales que tienen lugar por
segundo y el nimero correspondiente que se obtendria si la temperatura de excitacion fuera igual a

la temperatura del campo de radiacion de referencia.
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La diferencia entre el campo de radiacion de fondo y el campo de referencia debe ser representado
por un numero de paquetes de fotones entrando a la regién desde el exterior. Asi, la emisién de la
nube tiene contribucién de fotones desde el centro (interior capa 1), desde todas las capas a través
de la nube (capa i) y de un campo exterior (capa ngpey)-

Para poder simular distintas transiciones radiativas, se toma una cierta cantidad de paquetes de
fotones, uno para cada transicion, los cuales representan simultaneamente a todas las transiciones.
Los paquetes de fotones son idénticos unos a otros excepto en sus pesos.

El peso W(fl " de un paquete de fotones individual (para cada transicién) debe ser considerado
como la diferencia entre el peso de un paquete de fotones que representa el campo de radiacion

ref.

frue v el peso que representa al campo de referencia W),

verdadero Wj

Wt = wire —wie. (5.5)

De las ecuaciones 5.3 y 5.4 se obtiene:

true
%+ — — & _hyul/KTref
Wdzf m Ty ny g e
1
0

5.2.2. Seguimiento fotones

Al emitirse el paquete de fotones, éstos son seguidos a través de la nube que contiene las moléculas
en estudio y sus coordenadas son calculadas. Un paquete de fotones viaja una distancia s hacia
una direccion seleccionada. En este viaje su peso continuamente cambia debido a las absorciones y
emisiones estimuladas que toman lugar.

La distancia ds a lo largo de la direccion que recorre el fotén al borde de la capa interior o exterior

més cercana (lo cual depende del dngulo de direccién) viene dada por:
ds = —dap+ (&p® + 1 — d2)'V2, (5.6)

con

do = [} + (] = r))NTY?

w o= 1-—2N.
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En estas ecuaciones 7; es el radio de la nube en la capa 2, i es el coseno del angulo entre la
direccion del fotén y la direccién radial hacia el exterior, y N es un niimero aleatorio entre 0 y 1.

El peso W (z) es funcién de la distancia x cubierta por el paquete de fotones. Su valor inicial es
Wy v a lo largo del camino es Wye ™/%, asi, cuando la distancia s es cubierta su valor es Wye”.

Para el caso en que se incluye un campo de referencia W%/ varia como:

WS = yyiruee—nalsi _yyrel g=hafs:. (5.7)

Las profundidades 6pticas a través del camino s; vienen dadas por:

hl/ul

n = A ¢(V)(nl,iBlu - nu,iBul)Sl (58)
hv,,

t, = 41/ lgb(l/)nm‘Blu(l — e_h”"l/kT*ef)sl , (5.9)
T

donde n;; y n,; son las poblaciones de los niveles en la capa ¢ que contiene la nueva la posicién, By,
y By son las probabilidades de Einstein de absorcién y emision estimulada, respectivamente.
El perfil Doppler ¢(v) viene dado por:
1

Bv) = e T (5.10)

El ancho Doppler o esta determinado por la temperatura cinética total y turbulencia: ¢ =
\/ V7, + Vi, ¥ la frecuencia del centro de la linea actual puede ser corrida desde v, por un campo
de velocidad v;.

La desviacién de distribucién de frecuencia Av = v — v,; viene dada por

Av = osin(2xN) (= In N 20 + v (5.11)

donde Ny N’ son dos niimeros aleatorios independientes entre 0 y 1, v; es la velocidad del gas en la
capa 1.
El paquete de fotones induce excitaciones radiativas y desexcitaciones cuando viaja desde z = 0

a x = s1. El nimero total N, de excitaciones radiativas a lo largo del camino es

hl/ul

Nlu =
47

é(v)ni i B /081 W (z)dx. (5.12)

Ya que el nimero total de dtomos en el estado més bajo en la capa i es n;;V;, donde V; es el



5.2. Monte Carlo 63

volumen de la capa, el nimero de excitaciones radiativas por dtomo en el estado mds bajo Sy, ;, en

la capa 7, causado por el primer paso s; del paquete de fotones es:

Nlu
Sui ==
e ny; Vi
hvn, s1Wo _
;= B 1—¢e7).
Stwi = o) Bu (1= )

Esta cantidad es anadida a un contador denotado por ) | Sy, ;. Para el caso con campo de referencia

la ecuacién anterior debe reemplazarse por:

i hVu s W/ true B Wref
St = 2o By |~ (1= o) = = (1) (5.13)

Se toma un nuevo paso en la misma direccién y los cdlculos anteriores son repetidos. En el paso

k se obtiene:

siWoerp(— 3521 77)
Vz‘Tk

(1) Bia (1—e). (5.14)

Se aplica los mismos criterios anteriores para el sistema con campo de radiacion de referencia.
El paquete de fotones ahora puede estar en otra capa i. El paquete de fotones es seguido hasta
que sale de la nube o hasta que su peso es bastante pequeno para ser insignificante. Un nuevo paquete

de fotones es emitido con frecuencia y direccién aleatoria.

5.2.3. Ajuste de poblaciones

Cuando todos los paquetes de fotones han sido emitidos y seguidos, se ajusta el nivel de pobla-

ciones usando la ecuacién de equilibrio estadistico (ecuacién 2.46), que en este caso sera:

n BluB(Vulu Tref) + Z Slduzfz + C(lu] = Ty, |:Aul + j_l (BluB(Vuh Tref) + Z S;Zi) + Cul:| ) (515)

u

donde B(v,T) es la funcién de Planck. Esta ecuacién puede ser resuelta usando la condicién adicional
de que ) n; + n, = constante.
Los nuevos valores de n,, son usados para revisar N, para cada capa. Una nueva serie de paquetes

de fotones comienza. El contador ) Sj,; es vaciado después de cada iteracién. Esto es conveniente
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debido a que si la estimacién inicial de n, es lejana de su valor real, el campo de radiacion medido
por el contador durante las primeras iteraciones estaria lejos de ser correcto. Asi, luego de unas
pocas iteraciones el nivel de poblaciones se estabiliza y se puede comenzar con el nuevo valor de las
poblaciones. El nimero minimo de iteraciones que es necesario para la convergencia es del mismo
orden de la maxima profundidad optica. Esto es debido al hecho de que los fotones modelos no
pueden llevar informacion del campo de radiacion y de la temperatura de excitacién en alguna parte

de la regiéon mucho més lejos que una unidad de profundidad éptica por iteracion.

5.2.4. Obtencién espectro

Al terminar las iteraciones, el espectro de la radiacion que deja la nube puede ser calculado

I, = Z Si(v)(1 — e T)e s | (5.16)

La suma es realizada sobre todas las capas %, 7; es la opacidad en la capa 4, 7; i, es la opacidad
para los fotones desde la capa i hasta que salen de la nube y S;(v) es la funcién fuente que viene

dada por

S(v) = 2" {”lg“ - 1] o (5.17)

| nugi

El espectro final debe ser la resta entre un espectro ON y un espectro OFF:

Itin = 1, — B,(Thy). (5.18)
El espectro escrito en temperatura de brillo sera:

CQ

Thr =
B 9kp2

(1, — B, (Tyy))- (5.19)

Estos espectros son calculados a distintos parametros de impacto. Para ello la suma en la ecuacion

5.16 es realizada sobre todas las capas observadas a ese parametro de impacto.

5.3. Convolucion

El programa Convolve toma los espectros del archivo de salida de Montecarlo a distintos para-

metros de impacto y los convoluciona con un haz Gaussiano del telescopio, entregando los espectros
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como serian observados.

5.3.1. Transformada de Fourier espectro original

65

Para cada transicién modelada con Montecarlo, Convolve toma los espectros resultantes a cada

parametro de impacto. El programa calcula la temperatura de brillo en funciéon de los parametros

de impacto T,,(r;) (para cada segmento anular i) mediante:

Tmb<ri> = a;7r; + bl

(5.20)

La pendiente de la recta a; y la interseccién con el origen b; para este segmento vienen dados por:

dri = 7ig1 =1

T (Tig1) — T (1)
d?"i

by = Tmb(Tz‘) — a;T;

La transformada de Fourier de una funcién f es:

R

Para resolver esta ecuacién se utiliza el Teorema de Hankel el cual dice:

F(R) = o / / F(r)erdr = /0 5 Jo(kryrr,

donde Jj es la funcién de Bessel.

La ecuacién 5.24 queda entonces:

F(f) = 27?/ f(x)Jo(2Twa)zde.
0
Para nuestro caso

n—1 K

f(Tmb) = 27T Z Z Tmb(Tz)JQ(IL'ZUZ)I‘ZAZL'Z,
7 1

con

(5.21)
(5.22)
(5.23)

(5.24)

(5.25)

(5.26)

(5.27)
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Al‘i = dTZ‘/KS
w, = (i—1)r;/2m.

En estos parametros, k son los pasos usados en cada segmento y K es el ancho de cada paso.

Asi se obtiene la Temperatura de brillo en el espacio transformado.

5.3.2. Convolucién espectro con haz Gaussiano del Telescopio

Para obtener el espectro como seria observado por el telescopio, se debe convolucionar el espectro
del espacio transformado con un haz Gaussiano del telescopio, también en el espacio transformado.

La trasformada de Fourier de una Gaussiana es también una Gaussiana:

/2
f(efa12/2) — §€*k2/2a_ (528)

Aplicando esto a la ecuacién 2.54, ya que es un perfil Gaussiano, y usando o = Av, a = 81n2/0?,

r=v— U v k=4vVIn2u se obtiene:

Flp(v)) =e 7. (5.29)

El teorema de Wiener-Khitchine dice que la convolucién en el espacio real es equivalente a la

multiplicacion en el espacio reciproco:

F(fog)=F(f) F(g)

La convolucién del espectro con el haz del telescopio en el espacio transformado (o reciproco)

serd simplemente la multiplicacién de 5.27 y 5.29.

5.3.3. Obtencion espectro final

Para regresar al espacio real y obtener el espectro como seria observado, se calcula la transformada

inversa de Fourier de la convolucion del espectro con el haz Gaussiano en el espacio reciproco.
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La antitransformada de Fourier viene dada por F~!(h) = H. Equivalentemente, si se aplica una
transformada de Fourier a una funcién en el espacio reciproco se obtendra la funcién en el espacio real.
Realizando el mismo procedimiento que en ecuacién 5.26, y usando como funcién f la convolucién
del espectro con el haz Gaussiano en el espacio reciproco, se obtiene el espectro convolucionado en
el espacio real, tal como seria observado por el telescopio. A continuacion este espectro se reemplaza

en una muestra de Nyquist, que es lo que aparece en el archivo con el resultado final.

5.4. Tipos de modelos de nube

En el modelamiento de nubes supondremos que las estrellas masivas se forman por acrecion.
Disponemos de tres tipos de modelos de nube, dos de tipo ley de potencia y uno de nticleo turbulento.
Para modelar la nube variamos los parametros fisicos velocidad radial, densidad del H,, temperatura
cinética del gas, velocidad turbulenta y abundancia molecular en funciéon del radio de la nube desde
un radio minimo R,,; hasta un radio maximo R,,.,. La nube puede sufrir o no una disminuciéon
de la abundancia de las moléculas en el centro de la nube. A continuaciéon describimos cada tipo de

modelo de nube.

5.4.1. Nube tipo Ley de Potencia (Power)

En este modelo todas las variables involucradas varian en funcién del radio como ley de potencia.
Esta es una manera simple y flexible de caracterizar la nube. Este tipo de dependencias esta avalado
por observaciones de una gran muestra de regiones de formacién de estrellas masivas, como por

ejemplo Beuther et al. [2002a], Hatchell & van der Tak [2003] y Scoville & Kwan [1976].

o) = m(L)
Vpaa(T) = a+b(i>c

c = —p,—2
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Estos pardametros corresponden a la densidad de ntimero del Hidrégeno molecular, velocidad

radial, temperatura cinética, velocidad turbulenta y abundacia molecular.

5.4.2. Nube tipo Ley de Potencia quebrada (Power2)

Beuther et al. [2002a] observaron una muestra de 69 objetos protoestelares masivos y encontraron
que la estructura en densidad no varia como una sola ley de potencia, sino como una distribucién
con ley de potencia plana hacia el centro y mas pronunciada hacia el exterior. En el capitulo 4
determinamos que una ley de potencia con dos exponentes distintos ajustan mejor la intensidad
integrada del CS(5-4) en cinco de las seis fuentes en estudio. En este modelo el exponente de la

densidad y temperatura varian al interior y exterior de su radio fiducial:

r Ppy
Sir<ry: p(r) = po <—)

To
r\“
Uraa(T) = a+b(—)
To
L = —Dp —2

r Ppo
Sir>ry: p(r) = po (—)

To

Vpaa(T) = a+b(i)62

To
Co = —Pps -2
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Sir<mr: T(r) = to

(
Sir>r:  T(r) = zo(
(
(

T
Pv
Para todo r : Vpurb(1) = g 7 )
r \*
10 = (7o)

5.4.3. Modelo de nicleo turbulento (McKee)

En el modelo de McKee & Tan [2003] se incluyen los efectos de la turbulencia supersénica y de
las altas presiones observadas en regiones de formacién de estrellas masivas [Plume et al., 1997] para
asi evitar las dificultades de los escenarios de acrecién estandar.

El soporte del nicleo es turbulento, es decir, la velocidad turbulenta es la que entrega la presion

necesaria para que la nube se encuentre en equilibrio de presiones:

) 21 Gp(r)r?

St B ) (b — Dény

donde p, es el exponente de la densidad p(r), ¢p es el efecto de los campos magnéticos (1 si no hay
campos y 2.8 en caso contrario) y f, es la fraccién de masa de la nube en gas, el cual tiene un valor

de 1 para nicleos y 2/3 para cimulos.

o) = m(L)"

Vpaa(T) = a+b(i>c

To
c = —p,—2

0 - ()
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1/2

2 G 2+pp
il i Lo X 107 — £, T(r)

) = |
fr) = fo(R;w)pf

Este modelo se utiliz6 exitosamente en la tesis de magister de Jaime Pineda en 2004 para repro-

ducir los espectros de CS(2-1), CS(3-2) y CS(5-4) en la fuente G305.1364-0.068. Dichos perfiles no

presentan autoabsorcion y tienen caracteristicas globales similares a nuestras fuentes en estudio.

5.5.

Comparacion entre coeficientes de colisién

Para resolver las poblaciones moleculares al interior de una nube usando el método Monte Carlo,

necesitamos conocer con precision los niveles de energia de la molécula y los coeficientes de colisién

entre pares de niveles. Para ello hemos adoptado dos estrategias:

1.

Para rotores lineales calculamos los niveles de energia y los coeficientes de Einstein utilizando
la constante rotacional B (ecuacion 2.24), la constante de estiramiento centrifugo D (ecuacién
2.27), el momento dipolar p (ecuacién 2.30) y la masa. Los coeficientes de colisién se calculan
interpolando los coeficientes de Turner et al. [1992] para el CS y los de Flower & Launay [1985]
para el CO. La ecuacién usada para interpolar hacia niveles rotacionales superiores viene dado

por:

it = %(AJ)fea(AJ)+b(AJ)f1/4+c(AJ)f1/2 : (5.30)

donde f = AFE,;/kT. Los pardametros a(AJ), b(AJ) y ¢(AJ) son determinados por ajuste de
minimos cuadrados del conjunto de coeficientes de colisién inicial para cada AJ = J, — J;. El

pardmetro vo(AJ) viene dado por:

Yo(AT) = %e‘f (5.31)
l

con g; = (2J;4 1) el peso estadistico para el nivel 7, valido para niveles de energia rotacionales.

Utilizamos la base de datos de la Universidad de Leiden, los cuales estan disponibles en la web

[Schéier et al., 2005]. Esta es una compilacién de datos moleculares y atémicos de los catalogos
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JPL [Pickett et al., 1998], HITRAN [Rothman et al., 1998] y CDMS [Miiller et al., 2001], para
un gran nimero de especies moleculares. La coleccién de datos lista los niveles de energia con
sus pesos estadisticos; transiciones radiativas permitidas con sus frecuencias y coeficientes de
Einstein; y coeficientes de colisién entre la molécula y el Hy para todos los pares de niveles.

Los coeficientes de colision en este catalogo estan disponibles desde 5 K para CO y 20 K para

CS.

Los coeficientes de colisién usualmente poseen la fuente de incerteza mas grande en los datos
moleculares [Schéier et al., 2005]. La determinacién tedrica de los coeficientes de colision consiste
en la determinacion del potencial de interaccién entre los sistemas que colisionan y en el célculo
de la dindamica de colision. Mucho progreso se ha logrado en este ultimo paso gracias a métodos
computacionales avanzados. En cambio, el potencial de interaccién es el que forma las grandes fuentes
de error en los coeficientes de colisién, ya que son muy sensibles a diferentes energias potenciales de
superficie y las incertezas son dificiles de evaluar [Flower & Launay, 1985].

Para ilustrar las diferencias usamos dos cédigos que llamaremos monte para el Monte Carlo
que adopta la primera estrategia y monte_leiden para el cédigo que usa los parametros moleculares
obtenidos del catalogo Leiden. Simulamos nubes tipo ley de potencia (Power) y usamos las moléculas
CS y CO en las transiciones observadas. El nimero de iteraciones es 50; la nube estd compuesta

1 con un ndmero de

de 30 capas y es estatica; el ancho en velocidad del espectro es de 20 km s~
canales igual a 49; el radio de la nube es 0.4 pc; la abundancia es constante para cada molécula
([CS/Hy)=1.5x10"? y [CO/Hy]=1x107%); y la velocidad turbulenta es de 3.1 km s~*.

Los tipos de nubes son los siguientes:

A) Nube homogénea e isotermal con densidades que van desde 10% a 107 cm™3. La temperatura
cinética es de 10 K para el CO y 20 K para el CS.

B) Nube homogénea e isotermal similar a la anterior, con la diferencia de que la temperatura
cinética es de 60 K para ambas moléculas.

C) Nube isotermal con densidad ny,=10%(r/0.6 pc)P~. El exponente de la densidad p,, varia desde
0 a —2.5. La temperatura cinética de 10 K para CO y 20 K para CS.

D) Nube con densidad variando igual a la anterior, con temperatura cinética de 60 K para ambas
moléculas.

E) Nube isotermal y homogénea con temperatura cinética variando desde 10 a 100 K para CO y
desde 20 a 100 K para CS. La densidad es de 10® cm™3.

F) Nube similar a la anterior, pero con densidad de 10* cm™3.



5.5. Comparacion entre coeficientes de colision 72

G) Nube homogénea con temperatura 7=40(r/0.1 pc)?*. El exponente de la temperatura cinética,
py, varia desde —0.1 hasta —0.6. La densidad es de 10° cm 3.
H) Nube similar a la anterior, pero con densidad de 10* cm™3.

Las diferencias las cuantificamos como un error porcentual :

Tmon e Tmon e_leiden
Diferencia = ¢ tedeiden 1 100 , (5.32)

Tmonte

donde los términos T onte V Tmonte_leiden COTTesponden a las temperaturas de brillo en el pico de las
emisiones modeladas.

La Figura 5.2 grafica las diferencias obtenidas usando monte y monte_leiden para las distintas
nubes usando CO y la Figura 5.3 las diferencias usando CS. Modelamos nubes homogéneas (ny,=10°
cm™3) e isotermales (T} de 20 y 60 K) con distintos radios maximos y no se encontraron diferencias.
Convolucionamos todos los modelos ya realizados (puntos A hasta H y nubes con distintos radios)
con un telescopio de 15 m y las diferencias también son indistinguibles. Por esa razén estos modelos
no se graficaron.

Al iniciar el modelamiento de las nubes usamos diez mil fotones. Las diferencias obtenidas llegaron
en casos excepcionales incluso al 1000 %. Aumentando el niimero de fotones a cien mil las diferencias
se redujeron. Al usar un millén de fotones las diferencias son minimas en comparacién con los modelos
que usaron cien mil fotones como se puede apreciar en la Figura 5.2 B. En esa figura se muestran las
diferencias al usar un millon de fotones, en azul, al lado de las diferencias al usar cien mil fotones,
en negro, a una densidad de 1000 cm~3. Esto indica que al usar un nimero de fotones mayor que
cien mil las diferencias se estabilizan y ese valor es el que se usa en los modelamientos.

La Figura 5.2 B, muestra que las diferencias son menores al 10 % a densidades mayores que 5x 103
cm ™3 para CO y la figura 5.3 que las diferencias son menores al 20 % a densidades mayores que 5x10*
cm~? para CS. Las diferencias al variar la temperatura aumentan al bajar la densidad y son mayores
en CS, ya que la extrapolacion de CO comienza a menor temperatura que el CS. Las diferencias a
baja densidad son en parte debido a errores de redondeo en el programa mismo al restar nimeros
muy pequenos. Los errores aumentan en transiciones bajas del CS y en altas transiciones en CO. A
altas densidades los coeficientes de colisién de Leiden son mas confiables debido a que incorporan
calculos més recientes y a estar disponibles en la web para quien los desee utilizar lo que facilita
que mas gente utilice estos coeficientes. Otra ventaja de usar la base de datos de Leiden es que
el catdlogo contiene una gran variedad de moléculas en un formato homogéneo, incluyendo rotores

lineales y trompos simétricos/asimétricos. Debido a que las densidades de las nubes que vamos a
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modelar en esta tesis son predominantemente mayores que 10* cm™3, las diferencias encontradas a

bajas densidades no representan un problema.

5.6. Efectos de variar parametros de las nubes en los espec-

tros calculados

Estudiaremos el comportamiento en los perfiles de las moléculas CS y HCO™ al variar el radio

maximo de la nube, la densidad, temperatura y al usar agujeros con disminucién de la abundancia.

5.6.1. Efectos del radio maximo

El tamano de los niicleos densos y masivos se midi6é usado datos de CS(5-4) y del polvo en el
FWHM (seccién 4.2). Sin embargo, éste estd inserto en gas de baja densidad, que puede contribuir
apreciablemente a la masa de la nube y afectar de forma significativa la autoabsorcién observada
en los espectros. Modelamos nubes similares a la fuente IRAS 16272-4837, con distancia de 3400 pc
y radio de polvo de 0.22 pc. Las nubes son isotermales y homogéneas con densidad de nyg,=8x10°
cm 3, temperatura cinética de 25 K (capitulo 3), de tipo ley de potencia y velocidad turbulenta vy,
o r%3. Los radios maximos de las nubes son 1, 2, 3 y 6 veces el radio de polvo. La Figura 5.4 muestra
los cambios en los perfiles de las lineas al cambiar el radio maximo de la nube y las observaciones
hacia IRAS 16272-4837 (linea continua azul).

Al aumentar el radio hay un aumento sustancial en la intensidad debido a que estan restringidas
a nubes homogéneas (aumenta la masa). La autoabsorcién es apreciable a mayores transiciones. La
nube con radio igual al radio del polvo tiene una masa de 2060 Mg similar a la masa del polvo
que es de 2100 M. La intensidad de las lineas de baja excitacién se reproducen bastante bien con
nubes homogéneas y radio igual al radio del polvo. Sin embargo, nubes homogéneas e isotermales
no reproducen las formas de los espectros observados, indicando que se necesitan gradientes de
densidad y de temperatura para ajustar las lineas. Al relajar las restricciones de densidad homogénea

e isotermal es necesario que usemos radios maximos mayores que el radio del polvo.

5.6.2. Efectos de agujeros y de densidad maxima

Simulamos nubes con radio maximo de 1.23 pc, densidad variando radialmente como r~14 y =2

al interior y exterior de la nube, respectivamente y temperatura con perfil radial de r~%2. Variamos
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los radios minimos y creamos nubes con y sin agujeros, en los cuales la abundancia de la molécula
disminuye 10~* veces al interior del radio minimo de la nube. La Figura 5.5 muestra los efectos en
lineas elegidas por su sensibilidad a altas densidades.

Al disminuir el radio minimo la intensidad aumenta debido al aumento en la densidad maxima de
la nube (densidad en la primera capa). Para densidades maximas menores que la densidad critica, la
intensidad del espectro disminuye significativamente (lado derecho Figura 5.5). Los agujeron afectan
en un 46 % en la disminucién de la intensidad en CS(5-4) y un 11 % en HCO™(3-2). El agujero en el
cascaron central simula la deplecion del gas molecular debido a la posible coagulacién de moléculas
en granos de polvo. Al comparar los espectros del lado derecho con los del lado izquierdo de la
Figura 5.5, vemos que el efecto del agujero es méximo para densidades menores que la densidad
critica (linea punteada), mientras que es un efecto menor cuando la densidad alcanza la densidad
critica. Esto ilustra que sera necesario hacer agujeros mucho mas grandes o utilizar abundancias
moleculares en funcion del radio provenientes de otros modelos para reproducir adecuadamente los
efectos de deplecién, en particular, en transiciones con baja densidad critica. Hacemos notar que en
ntcleos densos masivos con una fuente de calentamiento interna, se pueden revertir los efectos de

deplecion debido a la evaporacién de moléculas desde superficies de granos.

5.6.3. Efectos de gradientes de temperatura

Modelamos nubes con radios minimos y méaximos de 0.19 y 1.23 pc, respectivamente. Usamos
nubes tipo Power2. En las primeras nubes, el primer exponente de la temperatura p;, es 0 y el
segundo exponente, py,, tiene valores —0.25, —0.35 y —0.5. Las otras nubes tienen el primer y
segundo exponente de la temperatura iguales y con estos tltimos valores (Figura 5.6).

Para nubes con interior isotermal no hay cambios apreciables en las lineas observadas (paneles
lado izquierdo). Al introducir una variacién de temperatura hacia el centro de la nube, la intensidad de
las lineas con alta densidad critica aumenta, pero la forma del perfil no se modifica apreciablemente.
Lineas de baja densidad critica no son afectadas por un gradiente de temperatura al interior de la

nube.

5.6.4. Diferencias de gradientes de densidad

Modelamos nubes isotermales con temperatura cinética de 30 K con distintos gradientes de

densidad. La Figura 5.7 muestra los perfiles de densidad usados en el modelamiento.
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Comparamos los distintos perfiles con respecto al espectro de linea continua representado por una

1), El espectro con linea segmentada tiene densidad homogénea al

ley de potencia simple (ny, o 7~
interior de el radio fiducial produciendo una linea de menor intensidad. La nube caracterizada con
linea punteada tiene menor intensidad debido a la baja densidad al exterior de la nube y las altas

transiciones no son muy afectadas por este cambio.

5.7. Modelamiento fuentes observadas

Vamos a modelar nubes usando las moleculas CS, HCO™ e isétopos, porque son trazadores de
gas denso y muestran perfiles caracteristicos de nubes en acrecién. Las abundancias usadas en la

literatura y las que se van a usar en el modelamiento estén listadas en la Tabla 5.1.

Tabla 5.1: Abundancias moleculares con respecto al Hidrégeno molecular.

Linea Abundancia/Hy Ref. Ab. en Modelos
CS 3.0x107Y 1.4x1079
0.3-2.7x107°
0.5-1.0x1079
C343 1.2 x10710
2.7-5.1 x10~ !
HCO* 1.4 x10~9
2.3-5.1x107?
HBCOt+ 1.4x10710
2.4x10~11
3.4x10~ 1

3.2x10~11
1.5x107?

3.2x10~ 11

O ® 00 ®» 0 »®» oo

Referencias: [a] Schoier et al. [2002], [b] Pirogov et al. [2007], [c] Marseille et al. [2008], [d] Takakuwa et al. [2003].

Buscamos el mejor ajuste para todas las fuentes usando los modelos tipos Power, Power2 y
McKee. Para comenzar, se modelaron las fuentes usando los parametros determinados a partir del
CS(5-4) (Capitulo 4). Estos modelos no ajustaron bien la forma de los espectros. Luego fuimos mo-
dificando parametros buscando lograr el mejor ajuste prosible. Los mejores resultados se obtuvieron
usando modelos tipo Powery Power2 (Figuras 5.9 a 5.14). El modelo de nicleo turbulento McKee

produjo lineas muy anchas.

5.7.1. Resultados generales

Los resultados generales de los mejores ajustes encontrados son:
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= Los perfiles de densidad de los modelos son menos pronunciados que los obtenidos en el capitulo
4. Los exponentes de densidad tienen valores entre —2 y —1.4. Estos son cercanos a los valores
calculados por Beuther et al. [2002a], que calcul6 perfiles de densidad que van como r~1¢ en
el interior de regiones de formacion de estrellas masivas. Las diferencias entre las pendientes
usadas en los modelos con las medidas usando el CS(5-4), pueden ser porque esta linea se

excita a altas densidades y su emision mas alla del radio del polvo decrece sustancialmente.

= Las columnas de densidad en las capas mas internas de las nubes son mayores que las calculadas
usando las lineas moleculares. Esto probablemente se debe al efecto del convolucionamiento

del telescopio.

= Las temperaturas cinéticas son mayores que las calculadas mediante el modelo de Myers, pero
se acercan a los valores de las temperaturas de polvo calculadas al mismo radio. Los perfiles

—-0.4

de temperatura varian entre Tv o< r e isotermal.

= Las velocidades turbulentas son variables a través de la nube, incrementandose hacia el exterior.
Los valores en las capas mas externas de la nube son parecidas a las velocidades turbulentas

obtenidas en el capitulo 4.

= La velocidad de colapso de las fuentes se incrementan hacia el centro de la nube, con velocidades

tipicas entre —2.1 y —0.4 km s~! y exponentes de —0.6 a 0.

= Utilizamos radios maximos entre 2 y 4 veces el radio del polvo a media altura. Las masas
de las nubes tienen valores entre (1.8-10)x10% M. Estas son entre 2.0 y 6 veces las masas
determinadas por el polvo. Sin embargo al interior del radio del polvo, a masa es tipicamente

3 veces inferior. En IRAS 16272-4837 la masa es 6 veces menor.

» Las tasas de acrecién van desde (1.1-5.6)x 1072 M, yr~!. Estos valores son menores en prome-
dio que los obtenidos usando el modelo de Myers, y son consistentes con los valores calculados
en catalogos de estrellas masivas en formacién y con el modelo de Osorio et al. [1999] para el

colapso de ntcleos aislados.

= En transiciones altas los modelos fallan en ajustar las lineas. Posiblemente necesitemos modelos

quimicos que indiquen el comportamiento de la abundancia en el interior de los nucleos.

= Los flujos bipolares afectan el modelamiento, sobre todo en la fuente IRAS 16547-4247. Es por

eso que como trabajo futuro, se debe anadir los efectos provocados por este fenémeno.
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5.7.2. IRAS 16272-4837

Esta fuente resulté exitosamente modelada con una nube tipo Power2 (Figura 5.8). La columna
de densidad en la capa m4s interna es de 3.8x 10?3 cm 2. La masa es ~ 6 veces menor que la masa del
polvo al mismo radio y la temperatura cinética es de 36 K a ese radio. La tasa de acrecién obtenida
por el modelo es de 1.1x1072 M, afio~!. El modelo falla en ajustar altas transiciones.

El modelo de ntcleo turbulento no ajusta bien las observaciones (Figura 5.9). Los anchos en
velocidad de las lineas modelados son hasta el doble de las observadas, como es en el caso del
HCO™(3-2). Para disminuir el ancho en velocidad se disminuy¢ la densidad, debido a la dependencia
de la velocidad turbulenta con ese parametro, pero al hacer eso la intensidad de la emision disminuye

excesivamente.

5.7.3. Otras fuentes

En general, los ajustes de las otras fuentes fueron menos satisfactorios logrando mejor ajuste en
bajas que en altas transiciones. Un buen ajuste de estas fuentes requerird modificar los modelos, ya
que al menos, en algunos casos la incorporacion de los vientos es fundamental para lograr un mejor
ajuste. El efecto de la region H II naciente es también mas dominante en las otras fuentes.

El HCO™(1-0) en la fuente IRAS 13291-6249 es claramente anémala mostrando 3 componentes.
Esto puede ser emision extra al interior de una autoabsorciéon muy profunda, un ala roja separada
de la emision del resto de la nube, o bien otro ntucleo de emisiéon de menor densidad corrido al
rojo en 4 km/s. Esto hace que el espectro sea muy dificil de ajustar y trazas de dichos efectos se
aprecian también en CS(2-1). El perfil de H*¥*CO™(1-0) sugiere algo de emisién a alta velocidad,
pero éste estarfa desplazado atin méds que el HCO™(1-0) y es probablemente consecuencia de ruido
en el espectro.

La fuente IRAS 15520-5234 tiene una absorciéon muy pronunciada que se ajusta mas o menos bien
en HCO™(3-2). Sin embargo, el CS(7-6) observado es més brillante que el modelado. Esto sugiere
un aumento en la absorcion del CS al interior de la nube que puede ser consecuencia de la regién H
II. Otra posibilidad es que el viento sea muy caliente favoreciendo la emisiéon del CS(7-6).

La fuente IRAS 15596-5301 se ajusta bastante bien salvo en H¥*CO™(1-0) que sugiere una sub—
abundancia de H'3CO™ en las partes externas de la nube.

En la fuente IRAS 165474247 se ajusta moderadamente bien la intensidad y el ancho de los

espectros, pero esta fuente necesita incorporar una emisién de vientos bipolares en los espectros.
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5.7.4. Comportamiento del CO

La Figura 5.15 muestra los perfiles resultantes en la molécula CO al usar los mejores ajustes
encontrados. No disponemos de observacion del CO en la fuente IRAS 15520-5234 y por eso usamos
su isétopo C¥0O. Los modelos no reproducen la intensidad y las autoabsorciones que muestran los

perfiles. Para reproducir los perfiles del CO es esencial contar con un buen modelo de flujo bipolar.
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Figura 5.2— Comparacion tipos de nubes usando montecarlo y la molécula CO en distintas transi-
ciones. Cuadrados abiertos corresponden a la transicién 2-1, circulos abiertos a 3-2, cruces a 4-3 y
circulos rellenos a la transicién 7-6. En azul los resultados obtenidos usando un millén de fotones.
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Figura 5.8— Ajuste encontrado para IRAS 16272-4837. Las lineas punteadas corresponden al modelo
y las lineas continuas a la observaciéon. El radio de la nube es 2.2 veces el radio del polvo. La
tasa de acrecién es de 1.1x1073 M, afio~!. Los valores al inferior de la figura corresponden a la
distancia a la fuente D, masa total de la nube obtenida por el programa M y el radio minimo R,
y maximo R,,.;de la nube. Paneles a la derecha corresponden a las variaciones de los parametros
fisicos velocidad de contraccion, densidad, temperatura cinética y columna de densidad en funciéon
del radio de la nube (desde R, hasta Ry..).
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Figura 5.9— Ajuste usando el modelo de nticleo turbulento. Las lineas punteadas corresponden al
modelo y las lineas continuas a la observacion. Los valores al inferior de la figura corresponden a la
distancia a la fuente D, masa total de la nube obtenida por el programa M y el radio minimo R,
y maximo R,,.,de la nube. Paneles a la derecha corresponden a las variaciones de los parametros
fisicos velocidad de contraccion, densidad, temperatura cinética y columna de densidad en funcién
del radio de la nube (desde R, hasta R,..).
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Figura 5.10— Ajuste encontrado para IRAS 13291-6249. Las lineas punteadas corresponden al mod-
elo y las lineas continuas a la observaciéon. El radio de la nube es 4.3 veces el radio del polvo. La
tasa de acrecién es de 5.6x1073 M, afio~!. Los valores al inferior de la figura corresponden a la
distancia a la fuente D, masa total de la nube obtenida por el programa M y el radio minimo R,,;,
y maximo R,,,;de la nube. Paneles a la derecha corresponden a las variaciones de los parametros
fisicos velocidad de contraccion, densidad, temperatura cinética y columna de densidad en funciéon
del radio de la nube (desde R, hasta Ry..).
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Figura 5.11— Ajuste encontrado para IRAS 15520-5234. Las lineas punteadas corresponden al mod-
elo y las lineas continuas a la observaciéon. El radio de la nube es 4.1 veces el radio del polvo. La
tasa de acrecién es de 4.6x1073 M, afio~!. Los valores al inferior de la figura corresponden a la
distancia a la fuente D, masa total de la nube obtenida por el programa M y el radio minimo R,,;,
y maximo R,,,;de la nube. Paneles a la derecha corresponden a las variaciones de los parametros
fisicos velocidad de contraccion, densidad, temperatura cinética y columna de densidad en funciéon
del radio de la nube (desde R, hasta Ry..).
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Figura 5.12— Ajuste encontrado para IRAS 15596-5301. Las lineas punteadas corresponden al mod-
elo y las lineas continuas a la observacion. El radio de la nube es 4 veces el radio del polvo. La
tasa de acrecién es de 1.6x1073 M, afio~!. Los valores al inferior de la figura corresponden a la
distancia a la fuente D, masa total de la nube obtenida por el programa M y el radio minimo R,
y maximo R,,.;de la nube. Paneles a la derecha corresponden a las variaciones de los parametros
fisicos velocidad de contraccion, densidad, temperatura cinética y columna de densidad en funciéon
del radio de la nube (desde R, hasta Ry..).
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Figura 5.13— Ajuste encontrado para IRAS 16547-4247. Las lineas punteadas corresponden al mod-
elo y las lineas continuas a la observaciéon. El radio de la nube es 3.2 veces el radio del polvo. La
tasa de acrecién es de 4.3x1073 M, afio~!. Los valores al inferior de la figura corresponden a la
distancia a la fuente D, masa total de la nube obtenida por el programa M y el radio minimo R,,;,
y maximo R,,,;de la nube. Paneles a la derecha corresponden a las variaciones de los parametros
fisicos velocidad de contraccion, densidad, temperatura cinética y columna de densidad en funciéon
del radio de la nube (desde R, hasta Ry..).
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las fuentes.



Capitulo 6

CONCLUSIONES

Estudiamos las propiedades fisicas y cinemdticas en el interior de 6 nicleos densos y masivos
seleccionados por la forma de sus perfiles de linea del CS(2-1), que indican la existencia de acrecién
y con alas extendidas debido a la presencia de flujos bipolares. Esto sugiere que los nicleos densos
estdn en etapas de formacién tempranas. Para ello analizamos lineas moleculares trazadoras de gas
denso y utilizamos transporte radiativo.

Observamos las lineas CS, CO, HCO™ e isétopos con los telescopios ASTE, APEX y SEST. De las
lineas obtenemos columnas de densidad Ny, ~ (4-30)x10%? cm™2, anchos en velocidad Av ~ 3.9-7.1
km s7!, radios R ~ 0.2-0.4 pc y masas M ~ (0.8-2.3)x10® M. Ajustamos el perfil de densidad
en funcion del radio de la fuente con uno o dos exponentes; éstos tienen valores promedios de ny,
o v~ y =25 para la componente interior y exterior, respectivamente. Los espectros observados
poseen alas de alta velocidad indicando la presencia de material eyectandose hacia el exterior. Usando
el modelo descrito en Myers et al. [1996] calculamos la velocidad de colapso de las fuentes, las cuales
tienen valores 0.3-1.8 km s™! y tasas de acrecién de (0.9-30)x1073 Mg, yr—'.

Usando el método Monte Carlo encontramos que el niimero necesario de fotones para modelar
una nube es de 10° y que los coeficientes de colisién del catdlogo de Leiden son més confiables
para calcular las poblaciones moleculares en el interior de las nubes y asi reproducir los espectros
observados. Calculamos la transferencia radiativa dentro distintos tipos de nubes para estudiar el
comportamiento de los perfiles de linea. Al aumentar el radio maximo de la nube la intensidad de
las lineas aumenta y en transiciones altas la autoabsorcién se incrementa. Agujeros en el centro de
la nube disminuyen la intensidad de la emisién de lineas moleculares cuando la densidad de la nube
es menor que la densidad critica, y no afecta mucho los perfiles calculados si la densidad de la nube

es mayor. Gradientes de temperatura cinética influyen en el brillo de las lineas en mayor medida en
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las lineas que se excitan a mayor densidad. Las variaciones de densidad modifican la intensidad de
las lineas debido en parte al correspondiente aumento o decrecimiento de la masa de la nube.
Modelamos las fuentes usando las moléculas CS, HCO™ y CO en nubes donde los pardmetros
fisicos densidad, temperatura, turbulencia y velocidad radial varian como leyes de potencia, con uno
o dos exponentes, a través del radio de la nube; o nube turbulenta basada en el modelo de McKee
& Tan [2003]. El modelo turbulento de McKee no ajusta las observaciones ya que los anchos en
velocidad calculados son hasta el doble més grandes que los anchos de los perfiles observados. Los

-0.6 a 0

mejores ajustes se obtuvieron con nubes tipo ley de potencia con velocidad radial o< r Y, Ny,

2 0.1

x r2ar T o« r~% e isotermal y velocidad turbulenta oc 7! a 7%3. Las tasas de acrecién
tienen valores (1.1-5.6)x 107 Mg, yr~! y son cercanas a los reportados anteriormente en estudios de
estrellas masivas en etapas de formacién tempranas. Los radios de las nubes modeladas van desde
1.0 a 2.9 pc (2 y 4 veces el radio del polvo) y masas (1.8-10)x10% Mg, que corresponden a valores
entre 2 y 6 veces la masa del polvo.

Los mejores ajustes encontrados son insatisfactorios en algin aspecto para cada fuente: la inten-
sidad no se ajusta bien a todas las transiciones; la autoabsorcion es dificil de modelar con precision;
las alas de alta velocidad no se reproducen. Esto indica que en los modelos debemos incorporar
efectos de vientos y de regiones H II y modelos quimicos que describan el comportamiento de las

moléculas dentro de los ntcleos densos. La fuente mejor modelada es IRAS 16272-4837, en la cual

no hay evidencia de una regién H II interna.



Apéndice A

FUNCIONAMIENTO DE LOS
PROGRAMAS.

Los programas Montecarlo y Convolve estan escritos en FORTRAN. El primero es el programa
utilizado para llevar a cabo la transferencia radiativa para luego calcular el espectro emergente de la
nube simulada a diferentes parametros de impacto. Convolve toma estos espectros y los convoluciona

con un haz Gaussiano del telescopio, entregando los espectros como serian observados.

A.1. Montecarlo

Para definir la nube y la forma de tratarla se utiliza un archivo de entrada, el cual contiene el
tipo de nube a modelar y los pardmetros necesarios para ello. La Tabla A.1 muestra la estructura del
archivo y la definicién de cada parametro ingresado. La primera linea de este archivo tiene escrito
&inputdata, lo que indica que comienza el archivo. Las siguientes lineas contienen los parametros a
dar al programa en el siguiente formato:

parametro = valor
donde parametro representa el parametro cuyo valor seré valor.

Los resultados son tabulados en un archivo de salida que contiene lo siguiente:

1) Los pardmetros de entrada al programa, con los que se forma la nube y se define la forma de
tratarla. Es todo lo ingresado en la Tabla A.1.

2) El valor de la masa calculada de la nube en M.

3) Una tabla con las lineas, nivel superior, nivel inferior, frecuencia (Hz) y el coeficiente de emisién

esponténea de Einstein (s71).
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4) Una tabla que contiene para cada radio de la nube (cm) los valores de la densidad del Hy
(cm™3), la temperatura cinética (K), la velocidad radial (kms™'), columna de densidad (cm~2) y la
temperatura de excitacién para cada transicién (K).

5) Tablas de datos para cada pardmetro de impacto y cada transicién. La primera linea tiene el
valor del pardmetro de impacto (cm), la siguiente linea tiene la transicién modelada y su correspon-
diente frecuencia (Hz). A continuacién, columnas con la velocidad (km/s™!), temperatura de brillo
(K), profundidad éptica (tau), distancia dentro de la nube donde la opacidad es 1 (xtaul), velocidad

radial en el punto donde opacidad es 1 (vtaul) y la densidad en ese mismo punto (rhotaul).

A.2. Convolve

Este programa lee los parametros desde el archivo de salida de Montecarlo para realizar la convolu-
cién. Ademas, se utiliza otro archivo que contiene parametros de los telescopios y de las transiciones
a modelar. Estos parametros estan tabulados en la Tabla A.2.

El archivo de salida de Convolve contiene los pardametros de entrada al programa, con la di-
ferencia que en vez de anotar ltels, anota el half power beam width calculado correspondiente a
cada telescopio. Luego aparecen las lineas nvel (ntimero de canales), npar_in (nimero de pardmetros
de impacto) y r_arcsec (parametros de impacto en segundos de arco). A continuacién, una tabla
para cada transicién con la velocidad (km/s™!) y la temperatura de brillo (K) obtenida. En algunos
casos, aparece hacia la derecha de estas columnas, la temperatura de brillo a distintos parametros

de impacto.
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Tabla A.1: Archivo de entrada para Montecarlo

& inputdata

seed = Generador de niimeros pseudo aleatorios entre 0 y 1.

nphot = Numero de paquetes de fotones a usar por iteracion.

niter = Numero de iteraciones. Numero de veces en que se repite el proceso, debe ser superior a la opacidad de la
linea.

nempty = Numero de veces en que el contador de excitaciones radiativas es vaciado.

nshell = Numero de capas esféricas en que se divide la nube.

thg = Temperatura del fondo césmico (K).

tcen = Temperatura de la fuente central (K).

passb = Ancho en velocidad de la pasabanda cubriendo la linea (ancho en velocidad en que aparece la linea).

nv = Numero de canales a lo largo de la pasabanda.

molec = Molécula a simular (CS, CO, etc).

molecfile =  Archivo de datos de Leiden que contienen tasas colisionales

nlevel = Nuamero de niveles de energia en los que se calculara las poblaciones n; para luego calcular el espectro
emergente.

ntrans = Numero de transiciones que se utilizan para el equilibrio detallado de los niveles.

tref = Temperatura del campo de radiacién de referencia. Se utiliza para el cdlculo de T,.

rmin = Radio minimo donde se calcularan variaciones de pardmetros. Dentro de ellas los parametros son
constantes.

rmax = Radio del Nucleo.

varmod 0 =  Eleccién si hay hoyo en la nube. Si se necesita que el centro de la nube sufra una disminucién de

la abundancia de las moléculas (por ejemplo, por regién HII o por agotamiento de la molécula debido
a coagulacién en el polvo) se pone T en caso contrario se pone F.
(Power Power2 McKee

varmodl = a a a

varmod2 = b b b

varmod3 = — — —

varmod4 = o 00 o

varmodb = Tro o o

varmod6 = Py Pp1 Py

varmod7 = to to to

varmod8 = Iy It It

varmod9 = Pt pt1 Pt

varmod10 = fo fo fo

varmodll = Dy Dy Dy

varmodl12 = ') Vo —

varmodl3 = Do Pv —

varmod14 = — Pp2 —

varmodlh = — Pt2 —

varmod16 = — — —

varmodl7 = — — —

varmod18 = — — —

varmodl9 = — — —

varmod20 = — — —

cloudtype = Tipo de nube a modelar: 'POWER’, 'POWER?2’, 'MCKEE’.
cloudfilename =

npar = Numero de pardmetros de impacto (Ej: 3).
par = Lista de pardmetros de impacto (R/Raz, Ej: 0, 0.1, 0.2).
fileout = Nombre y direccion de archivo de salida.

& end
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Tabla A.2: Archivo de entrada para Convolve

&inputdata

distance = Distancia a la fuente en pc.

ntransconv = Numero de transiciones a convolucionar.

ltrans = Transiciones a convolucionar. Deben estar separadas por comas y poner el niimero cuantico superior.
ltels = Didametro telescopio para cada transicién.

filein = Nombre y direccién de archivo de salida de montecarlo.

fileout = Nombre y direccién de archivo de salida de convolve.

& end
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