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RESUMEN

& El fenfmeno de flujo de gas molecular a alta veloci
a

ad en regiones con formacifn estelar reciente representa una

importante fase dentro de 1la eboludi?h temprana de las estré—
llas. En parficular, este trabajo busca estudiar la naturalé
za del mecanismo de enfoque de aguellos flujos gue son bipolé
res. Para eilo hemos realizado observaciones de la l;nea de
inversi§n del estado (J,K)=(1,1) del NH; en 10 fuentes con
flujo bipolar, encontrando y mapeando emisifn en siete de
ellas. Pebido a que el amonfaco posee la peculiaridad de emi
tix s§Io siénificativamente a altas densidades, n(H,)35x10%cm™?,

concluimos que los flujos bipolares moleculares estSn comunmen

te asociados con condensaciones de gas denso. Esas condensa -

ciones tienen dispersiones intermas de velocidad mayores que
las de las nubes obscuras, sin embargo estin aproximadamente
en eqgquilibrio virial. Los datos de amonfaco muestran que exisg -
te una correlacién de ley de potencia entre los anchos de las
l;neas Yy el_Eamaﬁo de las nubes similar a la gue previamente
se habia obtenido a través de observaciones de monSxido de cax

bono.

Las condensaciones moleculares asociadas con los flu
jos bipolares est&n generalmente elongadas y centradas sobre
los objetos compactos de los cuales se sospecha son la fuente
de energ;a de los flujos. De nueve fuentes en donde podemos

asignar claramente una orientacidfn al flujo y a la condensaci6n,




siete poseen el eje del flujo oriehtado aproximadamente per
pendicular al eje mayor de la condensaci?h. " Este resultado
sugiere gue esas nubes elongadas podr;an ser toroides que
pro&een el mecanismo de enfogue de los flujos bipolares. En
este modelo el Qiento estelar del objeto central crea una
cavidad bipolar en una nube originalmente en forma de disco.
El wviento, gue podr;a ser isbtrﬁpicb cerca de la estrella,
es parado en el plano del torocide, sin embargo escapa a lo
largo de los polos acelerando al gas molecular de m§s baja

densidad gue lo rodea.
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PROEMIO

El flujo de gas molecular a alta velocidad (de 10 a
50 km 8~ ') en regiones de formacifn estelar es un fenbmeno
muy importante gue parece estar intimamente relacionado con
las primeras etapas de evolucibn de las estrellas. La presen
cia de esté material de alta velocidad se revela por medio de
"alas" o componentes secundarias que aparecen suberpuestas a
las lineas de emisifn de la nube molecular (principalmente en
la emisitn del montxido de carbono). La primera fuente detec
tada poseyendo esa caracteristica fu& Ori&fn (Zuckerman,
Kuiper y Rodrfguez-Kuiper 1976; Kwan y Scoville 1976). En es
ta fuente el flujo se encuentra confinado en una regidn peque
fia (<1'), 1a cual, en los primeros estudios, no pudo ser resuel
ta espacialmente. De esta forma se interpretd gue las alas
anchas de la emisifn de CO eran producidas por un flujo isotr86
pico. Posteriormente se detectaron flujos de gas moleculgr a
alta velocidad extendidos espacialmente en L1551 (Snell, Loren
y Plambeck 1980) y en Cepheus A (Rodrfguez, Ho y Moran 1980).
En ambas fuentes las emisiones del CO corridas al rojo y al
azul provienen de dos regiones separadas espacialmente exten
di&ndose en sentidos opuestos. A esta morfologia se la cono-
ce como flujo bipolar. Desde entonces el ntGmero de fuentes

ae
conocidas con flujo de gas molecular a alta velocidad'ha

incrementado hasta aproximadamente 20 (Rodriguez et al. 1982;

Bally y Lada 1983). Interesantemente, la mitad de esoé £flu—



jos muestran una naturaleza bipolar. No seria extrafio, por
Eanto,.que la mayorfa de los flujos de alta velocidad sean
realmente bipolares pero que la falta de resolucifn angular o
efectos de proyeccifn los hagan aparecer como isotrbpicos o
con morfologfa no definitivamente bipolar. Esta conjetura es
t8 apoyada por el hecho de gue recientemente se ha podido re-—
solver espacialmente el flujo de Oribn encontrindose éue en

efecto es bipolar (Erickson et al. 1982).

Usualmente, en el centro de esos flujos se encuen—

tran uno o m&s objetos compactos tales como fuentes infrarro-
jas, miseres de H,O0 y regiones H II compactas. La mayor;a de
las interpretaciones sugieren qﬁe el objeto central debe de
poseer un viento poderoso, capaz de suministrar al gas gue se
encuentra a su alreaedor la energfa y el momento necesario pa
ra producir el flujo. Si estos flujos son bipolares es claro
que se requiere de algGn mecanismo de enfoque. Por ejemplo,
Hartmann y McGregor (1982) han propuesto que el viento este-
lar es ya anisotrbpico desde la superficie de la estrella.
En su modelo la estrellé elimina el exceso de momento angular
a trav€s de un viento gue surge preferentemente por el plano
ecuatorial. Este viento ecuatorial forma un anillo en expan—
sifn gque puede dar, en ciertas circunstancias, algunas de las
caracteristicas de un flujo bipolar de gas. En este sentido,
las observaciones de Cohen, Bieging y Schwartz (1982) en

L1551.-IRS—5 y de Jones y Herbig (1982) en R Mon parecen favo;



10

recer la idea de gque el viento estelar en esas regioneses eyec
tado de manera anisotrSpica por la propia estrella. Otros au
tores, sin embargo, sugieren que el viento estelar, original-
mente isotr&pico, es enfocado en dos sentidos opuestos por
una estructura externa. En particular, Snell, Loren ¥y
Plambeck (1980) proponen un disco cirCuﬁestelar de dimensio-—
Povr oXvo Lada .

nes ~10'% cm. Alternativamente, Cantb et al. (1981), basindo-~
se en observaciones de CO en R Mon, proponen condensaciones
en forma de toroides con dimensiones interestelares (mlO’?cmf
alrededor de las fuentes excitadoras. Los aspectos teBricos
e implicaciones observacionales de la interacci§n de un vien-—
to estelar isotrSpico con una nube interestelar en forma Qde

toroide han sido discutidos en detalle por Barral y cCcantsé

(1981) y Kbnigl (1982).

Motivados por el problema del mecanismo de enfoque
de los flujos bipolares hemos realizado un extenso estudio en
regiones que presentan esas caracter;sticas. En particular,
si los vientos estelares son ;nfocados por estructuras inﬁe—
testelares densas (n(Hz)R;le.Os cm_a) en forma de toroides,
esperamos gue éstas se encuentren orientadas perpendicularmen
te al eje del flujo bipolar. Asf mismo, esperamos gque estas
estructuras densas est&n relativamente gquietas en comparaci®n
con el flujo de gas y rodeadas de un gas més ténue

3

(n(H )E,leoacm‘ ) . Por ello, para detectar estructuras de
2 C

alta densidad gque se encuentran embebidas en un gas de baja



11

densidad elegimos la mol&cula de NH; la cual posee la pecu-
liaridad de emitir s6lo significativamente a densidades

n(H 2) ] 5x10°cm™’.

Nuestros primeros y princip;les estudios fueron rea
lizados con la antena de 37 m del Haysfack observafory en
Westford, Massachussets. Posteriormente, en un intento de ob
tener informacifn a menores escalas de agquellas regiones que
consideramos m3s interesantes extendimos nuestros estudios a
observaciones interferométricas con el conjunto muy extendido
de radio telescopios (VLA) del National Radio Astronomy
Observatory en Socorro, New México. También, paralelamente
al problema del enfogque de los flujos bipoiares, Yy como conse
cuencia del an;lisis de los anchos de las lineas del NHs3, estu
diamos el problema de la turbulencia en las nubes moleculares
en relacibn con las correlaciones encontradas entre esos an-—
chos y el tamarfio de las regiones emisoras. Por &sto, la pre
sentaci®n de nuestro estudio en esta tesis la hemos dividido
en'cuatro capftulos?!. En el primero presentamos las pPro

piedades fisicas mas importantes de la molé&cula de amonfaco

Parte de este trabajo ya ha sido aceptado paxa su publicacidn (Are
Interstellar Toroids the Fécusing aAgent of the Bipolar Molecular
outflows?; Torrelles, Rodriguez, Cantd, Carral, Marcaide, Moran y Ho
1983), o estd en preparacidn (On the Correlation Between Size and
Turbulent Velocity in Molecular Clouds; Cantd, Franco, RodrIiguez y
Torrelles 1983; VLA Observations of Ammonia in Regions with High
Velocity Gaseous Outflows: Torrelles, Rodriguez, Ho y Cantd 1983).
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Junto con el método de obtgner, a partir de los datos obser-—
vacionales, los parﬁmetros més relevantes de las condensacio
nes detectadas. En el segundo discutimos individualmente'cg
da fuente en base a las observaciones realizadas tanto con la
antena de Haystack como con el VLA, En el tercero discutimos
globalmente todas las observaciones dentro del problema del
enfogque de los fluﬁos bipolares, y por Gltimo, en el cuarto
capftulo, discutimos la turbuleﬁfia en las nubes moleculares.
el avniiteda

Finalizamos este trabajo -sumarizando nuestras conclusiones

" mas importantes.
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N . CAPITULO I

— NH; EN EIL MEDIO IMTERESTELAR

-
En este capfitulo presentaremos los aspectos mas re

levantes de la ffsica del NH; , lo cual nos permitir& estudiar
en los préximos capftulos un conjunto de nubes moleculares

- asociadas con flujos de gas a alta velocidad, y obtener para
esas nubes parﬁmetros tan importantes’como los anchos de las
lfneas, temperaturas de excitacién y densidades. Estos pari

metros serin de suma importancia a la hora de analizar la

asociacién flujo de gas—mube molecular.

— A manera de resumen diremos gue existen cuatro pun-—
' tos que hacen del NH; una mol&cula sumamente Gtil prara estu

>
diar el medio interestelar. Estos son:

- 1) Existe suficiente cantidad de NH,; como para ser detec
- tado con relativa facilidad. Su abundancia en las nu
" - bes moleculares se estima en [n (NHa)}] -8
) Teta 3y — ~10
: [n(H;)]
(Herbst y Klemperer 1973).
2) Para excitar significativamente mediante colisiones

- a los niveles de inversifn del NH, se necesita una

densidad mfnima de H, ~5x10% cm ® (Ho 1977). Esta
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propiedad permite estudiar zonas de alta densidad

(n(H;) R 5x10%m ®) gque se encuentran embebidas en un
) -_3

medio m&s tenue (n(H,) £ 5x10°%cm” ) tal y como sucede

en numerosas nubes moleculares.

.

3) Las lineas de inversién de‘los diferentes estados de
rotacifn caen dentro de un pequefio rango de frecuén—
cias; esto permite observarlas con el mismo tamafio
del haz y asf obtener confiablemente temperaturas de
rotacifn gque pueden revelarnos nficleos de -alta tempe

ratura (Ho et al. 1979).

4) Su estructura hiperfina permite formar cocientes en-—
tre las lineas de esa estructura, y de esta forma es
timar tanto profundidades O6pticas como temperaturas

de excitacifn (Barxett, Ho y Myers 1977).

Dado gue estos tres filtimos puntos se basan funda-
mentalmente en la propia estructura energ&tica del NH;, trata

remos a continuacisn, este aspecto.

I.1 Niveles de energfa del NH, .

Al comportarse el NH; como un rotor sim&trico rfigi-

do las energfas rotacionales estin dadas por
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E(J,K)=h{BJkJ+1)+~gc—B)Kz}, (X.1.1)

J=0,1,2...

K=0,*1,%2,...,%J ¢

con B=2.98x10''Hz, C = 1.89x10''Hz (Townes y Schawlow 1955),
J el momento angular total y K la proyeccifn de J sobre el
eje de simetrfa de la molécula; A su vez cada nivel rotacio
nal (a excepcifin de K = 0) se desdobla en dos niveles debido
al doble potencial de la mol&cula. A este desdoblamiento se
le conoce como el de inversiﬁn. En ese potencial el Stomo de
nitr§geno se encuentra vibrando y atraviesa periSdicamente
por efecto tlinel el plano formado por los tres atomos de hidrs
geno; sin embargo, la emisidn ocurreAentre los dos niveles
producidos por el doble potencial (Townes ¥y Schawlow 1955).
Por tltimo, cada nivel de inversidn se desdobla en varios nive
les debido en primer lugar a la interaccidn cuadrupolar el&c-
trica del nﬁcleo de nitr8Sgeno con la distribuci&fn de carga dél
resto de la mol&cula, Y en segundo lugar debido a las interac
cziones d;bilgs de espin—-espin. En la Figura I.1 mostramos
el espectro de los niveles energéticos del estado rotacional
(J,K)=(1,1). Las reglas de seleccifn para las transiciones di
.polares el&ctricas en el desdoklamiento cuadrupolar est&n da-—
das por AK = 0, AJ = 0x1, AF; = 0,1 (F; = T + T&, iﬁ = espin
de nitrSgeno. Lo mismo para el desdoblaﬁiento hiperfino mag-—

n&tico, pero cambiando F; +F = F; + TH, TH= espin del hidrSgeno.



ESTRUCTURA HIPERFINA

DE LA LINEA DE INVERSION (J,K}=(1,1)

Desdoblamiento Desdoblamiento
cuadrupolar eléctrico F , : hiperfino magnético
1 L]
' 32 1" kH2
poridad = + 0.61 MHz B
3/2 R
2 S/ 9 ““.
0.92 MHz
~_§ o w2
2
£
) ={1,t
S KLY [ 23694495
S kHz
E
k=]
=
B
o
(=1 . 1/2 g
1 nd aya 32 RHE
. / 0.61 MHz glg 3
] i .
paridad = — 2 R~ 5/2.—1—- 35 kHz
0.92 MHz . -
o ] 2
F=d+1, ) F=F +T,
J = momento angular total I, = espin del hidrégeno
. I = espin del nitrégeno i
R?glul'df sol.jcio‘ln de AK'=—0,AJ=O,2'.I Reglos. d,. s.loc‘cién de AK=0,8020,%1
tr P (13 AF; =0, 1 transiciones dipoiares AF=0,21

Figura I.l.

(aF = 0,R=0 PROWIBIDA)

Estructura hiperfina de la liInea de inversidn (J,K)=(1,1) del NHa-
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Si bien las transiciones entre diferentes estados
rotacionales (AK = 0, AJ=0,x1) se encuentran en el lejano in
frarrojo, las transicionés entre los niveles de inversiﬁn de
un mismo estado rotacional caen dentro de 1la regiﬁn ae‘radio,
con una frecuencia alrededor de 9=23.7 GH=z. El espectro gue
se origina en estas filtimas transiciones, y gue se observa ge
neralmente en las nubes moleculares, estd constituido funda-
mentalmente (ver Figura I.1 ) por cinco lfineas correspondien
tes al cambio en F, (interaccifn cuadrupolar el&ctrica):

(F}] +F,) = (2»2)+(1;1), (1-0), (0->1), (1-+-2) y (2»>1), siendo‘lé
primera de ellas la m&s intensa. ILhas lfneas originadas por
elléambio en F (interaccifn magné&tica) diffcilmente se resuel
ven en las regiones moleculares dado gue los anchos de 1as'L£
neas en esas regiones suelen superar los 0.5 km s—l, mientras
gue el desdoblamiento hiperfino magn&tico se encuentra .por de
bajo de ese valor. No obstante, la estructura hiperfina magné
tica, como veremos en la Seccifn I.3, juega un papel muy impor

tante en el ensanchamiento de las lineas observadas.

Por su importancia, en el Apé&ndice 1 hemos incorpora
do las tablas de Ho (1977) conteniendo los principales parime-
tros de la estructura hiperfina cuadrupolar de los niveles de
inﬁersiQn para diferentes estados rotacionales, as; como la de
los principales parémetros de la estructura hiperfina hagnéti
ca de los'niveles’de inﬁersi§n del estado (J,K) = (1,1). Un

estudio m8s detallado del comportamiento energ&tico del NHj;
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puede hallarse en Torrelles (1981).

I.2 Obtenci&fn de parSmetros ffsicos de la nube emisora de

NH,.

Como acabamos de ver, el espectro hiperfino cuadru-—
polar est& constituido por cinco lfneas: la principal, mias
intensa, y las otras cuatro separadas en frecuencia de la prin
cipal por Av = *#0.613 MHz y Av = #*1.531 MHz (ver Tabla A.li.
A las dos lfineas mas pr&6ximas a la principal se las conoce
en la literatura como sat&lites interiores, y a las lejanas
como sat€lites exteriores. Debido a este comportamiento pode
mos estimar algunos par@metros de las regiones emisoras en

NH, .
I.a temperatura de antena TA esti dada por

: LA
Tp = Npngd [T (T ) — T (T )] [1-37"V] , (1.2.1)

donde n,, es el factor de eficiencia del haz, el factor de

Ng

dilucibn, ¢ el factor de llenado, T, el espesor 6ptico, Tex

la temperatura de excitacifn, T, la temperatura de fondo

b
=2.8 K, y Jv‘T)' la intensidad en unidades de temperatura,:dg

da por

-1
I (T) = by [exp [}‘:—;] -] (£.2.72)
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Si designamos por TA(J,K;P), TA(J,K;Si) Y TA(J,K;Se) a las
temperaturas de antena de las lineas principal, saté&lites
interiores y sat&lites exterjores respectivamente, entonces,

el cociente entre ellas lo podremos expresar como

TA(J'K;P) l—exp[-’l"\, (J,K:P)] (I.2.3)

TA(J,K:Si—e) l-expl[-1,(J,K;Si-e)]

donde hemos supuesto gque la temperatura de excitaci®n para

las diferentes lineas hiperfinas es la misma. Esta suposicifn
es razonable dado que las lfineas provieneq de estados enérge-—

ticos comparables y adem&s las tasas de desexcitacif&n radiati
va son similares (Tabla A.2). Para el estado (J,XK)=(1,1), ¥

de la ecuacibn (I.2.3), tenemos

TA(l,l;P) 1—exp[—rv(1,1;P)]
T (1,1:81) =T, (1,1:P) | (r.2-4)
A L l-exp J
3.6

habiendo utilizado el hecho de gque Tv(l,l;si)=Tv(i,1;P)/3.6

(Tabla A.l). Con esta Gltima ecuacifn y conociendo las tempe
raturas de antena podemos estimar los diferentes espesores Sp
ticos. Una vez hallados 'los espesores Spticos, un valor mini
mo de la Tex puede obtenerse con la ecuaciftn (I.2.1) y la su-—
posicifn ng ¢ = 1.  Obviamente la suposicifn Ng¢ = 1 no es rea

lista debido en primer lugar a gue el tamafio de la fuente emi
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sora puede no ser mucho mavor gue el tamafio del haz del radio

telescopio; esto implica gue ng< 1 (RodriIguez y Chaisson 1980).

Y en segundo lugar porque es posible gque no toda la regifn gue

cubre el haz del radiotelescopio esté& llena del material emi-

sor, lo cual implicarfa ¢ < 1. El conocer con precisifn qué&

tanto se extiende la regifn con respecto al tamario del haz, o

el derivar observacionalmente el valor de ¢ resulta muy diff-

cil; por ello preferiremos mantener la suposicibn nd¢==1 como

primera aproximacibn.

La obtencitn de la densidad columnar del NH; en el

(1,1) es facil de hallar bajo la suposiciSn de-

gque los niveles hiperfinos cuadru olares ;f encuentran en egui
w eva Yava Tex

Un c&lculo rdpido nos lle-~ .

estado (J,K) =

librio termodindmico local (ETL?L

va a [Ap&ndice B.(B.9)1.

-1 -
[N(l_gi)] - 7x10%2 exp[lL“J + 1} <{ [1 14J - 1} };AV—:;_, T(1,1:P)w .
am £=]

(£.2.5)

Agf mismo, en el caso gque los estados rotacionales se encuen—

tren en ETL a una temperatura rotacional Ik, la densidad colum

nar total N(NH3) estard dada por

N (N3 ) ( g: [N(1,1)
- (J,K) _
[ ] _Jl ) P [‘ Eexo " Ba, 1;’/]"1'_]} _—z] P

—2
cm JK g
(1,1) (T.2.6)
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donde g(J'K) son los pesos estad;sticos dados por (Townes y

Schawlow 1955),

g(J,K) = 4x(2J+1) , K # 3n
g(J'K) = 8x(2J+1) . K = 3n, K # O !~(I.2.7)‘
g(J'K) = 4x(2J+1) , K =0
h'4 E(J ) dada por (r.1.1). La suposicifn de ETL en los esta
Y .

dos rotacionales es razonable para altas densidades

iy — - . 3
(n(Hz)% 10 cm a), dado gque a esas densidades las colisiones
dominan a los procesos radiativos, alcanzando incluso la

termalizaci@n, T X Tx (Ho 1977). En este trabajo y debido a

R
gue las nubes moleculares estudiadas en el Cap;tulo IT presen
tan unas temperaturas cin&ticas TK X 30 K, solamente extende-
remos la sumatoria de (I.2.6) hasta los niveles energéticos

(J,K) = (3,3) pues los superiores apenas si contribuirgn a 1la

poblacifn total. En la Figura I.2 se ha graficado la densi

dad columnar N(NH;) contra la temperatura 'I‘K tomando N

ex R K N

La densidad de hidr&Sgeno molecular puede esti-
marse con el conocimiento de la profundidad ffsica ¢ y 1la

abundancia del NH; con respecto al H,: - i

. (I.2.8)

[n(l-lz) [N(H,)/cm™ -1 [N(NH;) /em™ 21
C

m=> | [N(NH;) /cm 2] [2/cm]



22

-
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;
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. Tk (K)
Figura I.Z2. Densidad columnar del NH, normalizado por T(1,1;P) y

-1 =
[AV/km s ] como funcidn de Tex = TR— TK‘
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INH3) - 307° (Herbst v Klemperer 1973) y de
[H21
(xr.2.5), (.2.6) ¥y (r.2.8), llegamos a

e R e o A o R A e

ex ex

Tomando ahora

T@.1E) { Y Feaur GXPE_(E(J 0 Fa 1))/}(’1‘1‘]]> i
[2/pc] I I 1,1) ’ ' (x-2-9)

Una forma alternativa de estimar n(H;) es a travé&s
del modelo de dos niveles descrito por Ho (1977), cuyo resul
tado gridfico para los niveles de inversi®n (1,1) se muestra

en la Figura I.3 . En esta figura vemos gue dada una sec-

cifn eficaz colisional entre el H, y el NH,; de

= 2.5x10"*?’cm™?, los parfmetros n(Hz), T Y T est&n

o
Hz~- NH3

relacionados entre sf. Por lo tanto si conocemos 'I'ex (del co

ciente entre l1fneas) y 'I'K (generalmente de la 1fnea J=1->0

del CO) podemos obtener n(H,) . Un hecho muy importante de es

ta figura es gue s6lo a partir de n(H,) 2 5x10%em™? 1a tempera

tura de excitaci&n T resulta ser sustancialmente mayor gue
ex

la temperatura de fondo Tb =z 2.8 K, por lo gue s8Slo a partir

de estas densidades habri emisifn significativa en NH;. De
esta figura puede verse tambifn gue el margen superior de sen

sibilidad@ en la densidad se encuentra en n(H,) ~ 10°%cm™" pues

m3s allid comienza la termalizacidn (Tex = TK).



Y K

o )

i ' _//K"o K

1
o 0% n (Hp) [cm3]

Figura I.3. Modelo de los dos niveles para 'I‘ex(l,l) (Ho 1977).
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I.3 Perfil, corrimiento y ensanchamiento de la lfnea (1,1:P)

debido a la estructura hiperfina magné&ética.

Debido al desdoblamiento hiperfino magnético, la 11
nea (1,1;P) estd constituida por ocho lineas, las cuaies, co-
mo veremos a continuacifn, influyen en el perfil resultante to
tal y por lo tanto en los anchos de las l;neas, sienao éste
efecto de suma importancia a la hora que analizemos en el Capfi
tulo XIII la turbulencia de las nubes moleculares.

Si suponemos ETL en la estructura hiperfina magnéti
ca, entonces la temperatura de antena se puede expresar como

TpV) = nne I (T ) = J (T IrHl-e g Tj(v_voj)} 2 (TZ.3.1)
extendiéndose la sumatoria a todas las transiciones hiperfi-
nas magnéticas Jj de (1,1:P). En esta ﬁltima expresiQn,voi es
la frecuencia central yrj(v—voj) el espesor Sptico a la fre-—
cuencia v de la correspondiente transicifn j, vy estd dado por

el perfil gaussiano

- = - - 2 2
Tj(v voj) Tobj exp {-(v “65’ /o%*}. (I.3.2)

En esta dltima expresién,ro es el espesor 68ptico en el centro

de la 1lfnea hiperfina F'+F = 5/2 +~5/2, bj la razbn entre la

intensidad total relativa de la componente j y la componente
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° .
F'+F = 5/2->5/2 (Tabla A.2), Yy o = AV, —‘::—'1/2(1n 2)%
(AVH = ancho de las lfineas hipverfinas magn&ticas a potencia

media, supuesto igual para todas).

En la Figura I.4

o Limca

perfil total de/(l,l:P) para diferentes anchos AVH

mostramos el comportamiento del

con

T, = 0.3. Hemos tomado T, = 0.3 porque en primer lugar los

perfiles apenas varfan para 155,1.0 Y en segundo lugar porgue

T = 0.3 es un valor tfpico en las nubes moleculares. De es
° A S

ta figura hay tres puntos gue por su importancia merecen ser

destacados.

1) Los perfiles son asimétricos con respecto a la posi
cibn de cada m&ximo, extendié&ndose el ala roja apro
ximadamente de 0.2 a 0.3 km s~ * m&s que el ala azul.

2)

Los miximos de los perfiles sufren un corrimiento del

orden de 0.3 km se.g—1 para un cambio de AVB de

0.2-+1.0 km seg_l. El corrimiento es independiente

de T -
o

3) Existe un ensanchamiento de los perfiles totales con

respecto a los anchos de las lfineas hiperfinas.

Estos tres efectos son una consecuencia directa de
la propia estructura hiperfina magn&tica, ya de por si asimé&

trica. Sin embargo existen fuertes restricciones observacio
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T 1 T
1.0 L.
\‘\
N
TalV)
Talmax)
: avy |_
| 2% ]- 10
0.5} .
| : 0.5 -~
0.3
0.1 -
° 1 . . 0-01 A= o3 1
10 0.0 v/ km s-i] -1.0

Figura I.4. Comportamiento del perfil normalizado de la linea (1,1;P) del
NH3; para diferentes anchos de las lineas hiperfinas magnéticas
(AVH) con Tg = 0.3. T, (max) es la maxima temperatura de cada

perfil.
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nales gue dificultan detectar en las nubes moleculares los dos

primeros efectos. En particular, la asimetrfa de las alas caen

dentro del nivel del ruido por lo gue s8lo una larga integra-
cifn en los espectros permitirfa observarla. El segundo efec
to gquedarfa muy probablemente encubierto por movimientos sis-
tem&ticos, por eijemplo rotaci§n, que afectan el corrimiento de
la 1fnea. No obstante, las l;neas satélites interiores
F}+F;,= 1+ 2 y 2-+1 tambi&n sufren un corrimiento en su miximo,

: : pero no de forma simétrica, con respecto a la 1;nea principal.

; As; por ejemplo, para AVH = 0.7 km s_l, la 1inea Fl]+F,=1+2

estd 0.1 km s~ 7%

mis separada gue la F} > F, =2+ 1, ambas medi
das con respecto a la 1;nea principal. Este efecto ha sido
detectado en las nubes moleculares estudiadas por nosotros
(Cap;tulo II). Allf vemos (Tabkla I.1) gue en siete de ocho re-
giones la linesa Fl+F,= 1+2 estd m&s corrida (~0.1 Im s“l) éﬁe

la Pl Fi= 2-1. La.confianza de gue este efecto es real la ha

llamos en la baja probabilidad para gue esto ocurra al azar, ~3%.

oX o
Sep En la Figura I.5 resentamos el corrimiento del per
g P - =4

£il (1,1;P), AV, , como funci§n del ancho hiperfino magné&ético
AVH, tomando como frecuencia de referencia v = 23.6944960x10° Hz.
Es claro que este corrimiento podrfa modificar los gradientes
de velocidad encontrados en-numerosas nubes moleculares y gue
generalmente se atribuyen a rotaci§n. Sin embargo, corregir
esos gradientes por el corrimiento gue aqu; hemos tratado re-—

suita muy diffcil, a no ser gque se dispongan espectros a lo



TABLA I.l

b)

FUENTE leSR(l 1;P)—VLS§(F +~F,=1-+2) | |VLSR(1 1;P)~ L§¥(F +F,=2+1) | A -

(km s (km s ) (km. s 7)
L1551 7.77 = 0.04 7.69 * 0.03 0.08 ¢+ 0.05
HH 26-IR 7.64 * 0.06 7.50 * 0.06 0.14 + 0.08
NGC 2071 N 7.62 * 0.05 7.50 0.05 0.12 *+ 0.07
Mon R2 7.78 * 0.08 7.61 = 0.09 0.17 + 0.12
_iea) ' 1) 7.65 * 0.04 7.47 = 0.06 0.18 * 0,07
GGD 12-15 2) 7.63 * 0.06 7.43 * 0.08 0.20 % 0.10
s106 7.64 * 0.04 7.69 * 0.05 -0.05* 0.06
NGC 7129 7.88 = 0.09 7.60 * 0.15 0.18 + 0.17

a) Esta fuente tiene dos componentes

b) = - = - ;P) =
a IVEgr(1r13P) =V cp (FI+F =1+2) [ = |Vy oo (1,1;P) =V oo (

[ =
Fl»F1—2»1)|

62
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-_ Figura X.5. Cortimiento,.ae&ht «‘q# del perxfil-de la linea (1,1;P) del NH3 como

funcidn del ancho de las lfneas hiperfinas magnéticas (AVH). Frecuen

cia de referencia: Vv = 23.6944960x10°Hz.
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largo de la regi§n con buena sefial a ruido gue permitan esti
mar con precisifn las diferencias en los anchos de las lineas,
- ¥ por lo tanto, de la Figura I.5 las diferencias en las ve—

- locidades de los méximos de los espectros. Nosotros, debido

a este problema, no corregiremos los gradientes de vélocidaad
que encontramos en varias de las fuentes estudiadas en el capl

tulo TII.

— Por Gltimo, y con respecto al tercer punto,es impor
tante mencionar que las nubes moleculares poseen tfipicamente
unas temperaturas Tthlo K que corresponden, para el NH,, a

unos anchos t&rmicos A0.16 km s~ '; sin embargo los anchos de

’
- las lineas que observamos superan ése valor, indicando otros
r— procesos de ensancﬁamiento, a parte del térmico, tales como
saturacifn, turbulencia (serd tratado en el Capfitulo III), mo
(. vimientos sistematicos (rotaci@n, colapso, expansiQn, interac
ci§n con vientos estelares...), y en el caso del NH; al ensan

— chamiento debido a la estructura hiperfina magn&tica. Con res

pecto a este Gltimo caso en particular, la Figura I.6 muestra

el comportamiento del ancho AV de la lfinea (1,1;P) como funcidn
del ancho individual de las l1fineas‘*hivmerfinas magn&ticas (AVH) para
diferentes valores de To" Los puntos donde se producen los cam

t
i -
! bios bruscos en AV corresponden a esos anchos de

Avuq.o.l-O.B km s~ % en - donde la estructura hiperfina magné

tica "desaparece" dentro del perfil general (Figura I.4). ESs

=

[
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te efecto déneﬂsanchamiento debe de sustraerse a los espectros
observados para poder obtener la informacifn de los movimien
tos intrfinsecos de la regifn. En particular este ensanchamien
to se sustraerd a todas las lineas de las nubes moleculares

cuando analizemos en el Capftulo III su turbulencia.

I.4 Limitaciones observacioconales en la derivacitn de los pa-—

r&metrxos fisicos de las regiones emisoras en NH,.

Una de las m;s serias restricciones a la hora de de-
riv;r los parametros f;sicog,se encuentra en el comportamien-—
to del espesor Sptico Tt(1,1;P) como funciﬁn del cociente
?A(l,i;P)/?A(l,l;si) (Ec. I.2.4). En la Figura IT.7 hemos
graficado el error cuadrdtico medio relativo del espesor ppti

co T(l,1;P) contra el cociente de las temperaturas de antena,

para diferentes errores cuadriticos medios tipicos observacio .

nales en ese cociente. También en esta figura se ha grafica-

do T(1,1;P) como funcibn de Tp (1,1;P)/Tp (1,1;Si). En ella ve

mos que en la rééiﬁn 0.55 1t(1,1;P) £ 1.5 los errores son de un

25 a un 30 por ciento, no llegando por lo tanto. a ser muy ré—

levantes. Sin embargo para 0.1X 7t(1,1;P) £ 0.5 los errores

van de un 30 a un 120 por ciento, alcanzando una gran restrigc -
cién observacional tanto para la derivacifn de la temperatura

de excitaci§n de los niveles de inversi§n (a través de 1; ecua
ci§n<(I.2.1)), como para la derivaci§n de las densidades ( a

través de la expresién (X.2.9)). Esto se debe a gue en la re
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gi6n 0.1 £7t(1,1;P) R 0.5 la temperatura de excitacién
Tex(l,l) es inversamente proporcional al espesor Sptico
t(l1,1;P), mientras gue la densidad n(H:) es directamente pro
porcional a 1(1,1;P). Debida a esta restriccifn observacio-
nal, en aguellas nubes moleculares gue estudiamos en el Capi
tulo II y gque presentan este problema adoptaremos directamegk

te un anglisis excitacional, el cual coloca, como ya mencio-—
nam;s anteriormente, una densidad m;nima de H2 (n(H:z) k,leoscm‘s)

para excitar significativamente los niveles de inversifn del

estado (1,1).
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CAPITULO II

OBSERVACIONES

IT.A OBSERVACIONES DE NH,; CON UNA SOLA  ANTENA

Este capfitulo observacional lo hemos dividido en
dos secciones. En la primera presentamos las observaciones
de NH; en regiones con flujos de gas a alta velocidad que rea
lizamos con la antena de Haystack. Dado gue el NH3; resalta
zonas de alta densidad@ (n(H,)R 5x10% cm™®, ver capftulo I),
las estructuras encontradas con esta mol&cula representan los
nicleos de las nubes moleculares donde generalmente la forma-
cifn estelar es mias importante. Por esta raan:eﬁ'cada regibn
estudiada, hemos comparado los mapas obtenidos en NH; con los
reportados en CO por otros autores, y gqgue revelan flujos de

imdecprefar

gas a alta velocidad, en un intento de poder eaeﬁsnecer la
orientacifn de esos flujos. En la segunda secci8n presentamos
observaciones interferom&tricas de NH; de aquellas regiones
quel;z‘base a 1aé observaciones realizadas con una sola antena
consideramos problemiticas en su interpretaciGn © gque simple-—
mente consideramos interesantes por su gran actividad en la

formaci®n estelar.
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IX.A.1l Descripcifn obsexvacional.

Las observaciones de amonfaco se realizaron con el
raaiotelescopio de 37m del Observatorio de Haystack®! en
Westford, Massachusetts, durante los meses de septiembre—ocﬁg
bre de 1981, y mayo de 1982. Esta antena, a la frecuencia
de transicién entre los niveles de inversifn del estado
(T,K) = (1,1), v=23.694495 GHz, posee un tamafio en su haz de
1!4, con una eficiencia nbzo.zs. Se utiliz8 el receptor ti-
po maser de banda K—-1.3 cm con un espectrSmetro de autocorre
lacifn digital el cual posee 1024 canales y un ancho de banda
de 8.33 MH=z. Después de desechar 102 canales en el extremo
§e cada lado del espectro, la ventana en velocidad cubierta
efectivamente fu& de ~84 km s_l, con una resolucidn de
0.1 km 5_1’ convirti&ndose a ~0.21 km s_1~después del pesado
de Hanning. La temperatura del sistema fu& tfpicamente de

100 a 150 K, dependiendo de la elevacifn y de las condiciones

troposféricas. .

El modo de observacidn fu& el de fuente—referencia
con una periodicidad de diez minutos, a excepci&n de 5106, la
cual se observS cada ocho para evitar una emisifén gue original
mente aparecfa en la posicifn de referencia. Con esta té&cni- .
ca, la integracifn sobre la referencia precede a la integra-—
ci§n sobre la fuente, de tal forma gue ambas integraciones cu
1 La radio astronomia en el Haystack Observationary del Northeast Radio

Obsexvatory Corporation esti apoyada por el National Science Fournidation
bajo la subvencidn AST 78-18227.
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bren la misma porcifn del radomo y de la atm&sfera minimizan

do los efectos que esas dos causas producen en la lfnea de

base del espectro. Las calibraciones se realizaron con una

fuente de ruido con temperatura de brillo conocida, corrigien

do ademis los espectros por las variaciones de la eficiencia .

de la antena con la elevacifn y por la extinci8n troposfé&rica.

Buscamos NH; en 15 fuentes gque mostraban flujos de

gas con alta velocidad, aungue no todas con apariencia bipo-

lar. De esas 15 fuentes, detectamos emisifn en nueve, mapean

do ocho de ellas a través de aproximadamente 20 posiciones 'di

fexrentes (ver Tabla II.1). Estas posiciones estuvieron sepa

radas entre si por el tamafio de un haz, procurando cubrir por

entero la nube de amonfaco, aunque en algunos casos, debido

a la extensidn de la fuente, no result8 posible. I.os mapas

se centraron en los objetos compactos que han sido propuestos
En la Tabla II.1 damos

como la fuente de energfa del flujo.
las posiciones centrales para aquellas fuentes en las gue de-—

tectamos emisifn, acompahadas de informaci&n adicional, mien

tras que por otro lado en la Tabla II.2 presentamos los l1Iimi-
tes superiores (3c) para las seis fuentes en las qgue no hubo
deteccidn. La mayorfa de estas ﬁltimas fuentes poseen como
objeto central una estrella visible, siendo este resultado con

sistente con la ausencia de gas denso a su alrededor.

| R |



TABLA II.1l

EUEI\HE‘SDE'IEX!I‘ADASDINH3

POSICION CENTRAL OBJETO EN ILA NUMERO DE TIEMPO TOTAL GEOMETRIA DEL

FUENTE POSICION CENTRAL POSICIONES DE INTBGRACION FLUJO
@ (1950) §(1950) CBSERVADAS (HORAS)

L1551 04P28M4a0%2 18°01°'45%3 Fuente infrarroja 17 15.0 Bipolar
HH 26-IR 05 43 31.6 -00 15 23.0 Fuente infrarroja 22 8.2 Bipolar
NGC 2071 05 44 30.6 00 20 41.0 Regi6n HII campacta 25 9.3 Bipolar -
Mon R2 06 05 20.0 —06 22 30.0 Fuente infrarroja 22 8.5 Bipolar -
GaD 12-15 06 08 25.7 -06 10 50.0  Maser de H»O 21 15.9 Bipolar
GL 961 06 31 58.0 04 15 30.0 Fuente infrarroja 1 1.6 Anisotrépico™
s106 20 25 35.0 37 13 00.0 Regi6n HII 30 13.3 Bipolar
V645 Cyg 21 38 10.6 50 00 43.0 Nebulosidad Sptica 13 29.4 No resuelto -
NGC 7129 21 41 58.3 65 53 10.0 Maser de H,O 14 37.0 Bipolar

a) Un flujo anisotrOpico es uno que no puede ser clasificado claramente canc bipolar o isotrSpico.

R FP I et o -




TABLA 1I.2

LIMITES SUPERIORES PARA EL AMONIACO (30)

POSICION CENTRAL ::-féomzn A T, (1,1;P) TIEMPO TOTAL ' :E‘:mm '

a(1950) 5(1950) CENTRAL x) (HORAS) FLOJO
GL 490 037234150 58°36 '52%0 Fuente infrarroja 50.13 1.5 " Bipolar
HL Tau 04 28 44.4 18 07 37.0 Estrella =0.25 0.5 Isotx6pico
‘R Mon 06 36 26.0 08 46 57.0 Estrella 50.13 1.5 Bipolar
GGD 27-28 18 16 14.6 -20 48 41.0 Maser de H:O £0.13 3.0 Bipolar
As 353a 19 18 09.5 10 56 30.0 Estrella 50.14 0.7 Isotrfpico
MAC 1080 23 15 16.3 60 33 52.0 Estrella 50.19 3.0

IsotxfBpico

0.
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El tiempo total de integraciftn en cada posicifn de-~
pendif de la intensidad particular de la linea, pero general
ménte fu& alrededor de una hora con excepci&n de la posicifn
central donde se obéuvieron tiempos mayores de integracifn.
A todos los espectros se les ajustS por minimos cuadrados
una linea de base lineal, y un perfil gaussiano a la componen
te principal (1,1;:;P), excluyendo generalmente a las lineas
sat&lites. En la Figura II.1 mostramos los espectros toma-
dos en las posiciones indicadas en la Tabla II.3, tabla que
asi mismo presenta los parémeéros de las fuentes detectadas
en NHj. En agquellos espectros con mejor sefial a ruido tam-—

bi&n nos fu®& posible ajustar simultineamente perfiles gaussia

nos a las lineas sat&lites.

La Tabla IX.4 sumariza los principales par@metros
derivados para las condensaciones de NH3; siguiendo el m&todo
descrito en la Secci&n I.2, inaicando en ella si la densidad
ha sido calculada a través del modelo de los dos niveles o a
través de la densidad columnar. Todas las masas han sido ob
tenidas suponiendo gue hay un &tomo de He por cada cinco mblé

culas de H,.

Los mapas de isocontornos del m3ximo de la tempera-
tura de antena de la transicifbn (1,1;P) se muestran en las
Figuras II.2-II.9. En rango din&mico en esos mapas es tipica

mente de tres, por lo tanto no se ven afectados por posibles
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Figura II.1l. Espectros y ajustes gaussianos de la l1Tfnea de inversidn (J,K)=(1,1) del
NH; tomados en las posiciones dadas en la Tabla 3 de las fuentes mapeadas en este trxra
bajo. El eje vertical es la temperatura de antena corregida por las variaciones en 1a
eficiencia de la antena y por la extincidn troposférica. La escala de 0.2K debe sexr
multiplicada por el factor entre paréntesis para obtener la temperatura de antena de
cada espectro. El eje horizontal es la velocidad radial con respecto al centro de la
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TABRLA IT.3

PARAMEIMSDEIASHJEN'IESMMSENM—!3

POSICION TA(J(.I;;L;P) 'I‘A(l,l;P)/TA(l’l;si)a) A(::‘l;i:f) vﬁ(:::):?)
« (1950) 5 (1950)

11551 04P28™40%2 18°01°45¢3 0.6820.02 3.01%0.24 0.87:0.03 6.3420.01
HH 26-IR 05 43 31.6  -00 15 23.0 0.6910.02 3.54+0.38 0.99:0.03 10.3320.01
NGC 2071 05 44 30.6 00 20 41.0 0.61+0.01 3.39:0.20 1.25+0.03 - 9.2820.01
Mon R2 06 05 14.0  -06 24 00.0 0.47+0.02 3.3620.50 1.10%0.06 10.56+0.03
1) 0.48%0.01 2.97:0.19 1.51%0.05 10.98+0.02"

e 12-15° 06 08 22.7  -06 10 04.5 2) 0.22+0.01 2.4420.29 1.38+0.08 9.15+0.03
GL 961 06 31 58.0 04 15 30.0 0.1620.02 — 1.27+0.19 12.40+0.08
s106 20 25 23.7 37 13 00.0 0.5820.01 2.23+0.18 1.63+0.05 - 1.4620.02
V645 Cyg 21 38 10.6 50 00 43.0 0.09£0.01 — 1.9420.15 -44.0320.06
NGC 7129 21 41 58.3 65 53.10.0 0.13:0.01 —_— 1.16+0.08 -10.01:0.03

a’oocj.ente entre la temperatura de antena de la 1fnea principal y el pramedio de las temperaturas de antena de
las lineas satflites interiores.

b)Esta fuente posee dos componentes cuyos parfimetros se dan por separado.

£
w




TABLA II.4

PARAMETROS DE LAS CONDENSACIONES DE AMONIACO

)

0.9%0.6x0.6

FUENTE DISTANCIA® T(1,15P) T, (1,15P) Rl n(H,) | TAMARO M
(pc) (K) (K) (c™?) (pc) M)
+0.27 o.,a) o ‘
L1551 160 0.52 A10 n15 n1x1035S° 0.2%0.1%0.1 ~ S
-0.23 : -
: +0.33 . e N .
HH 26-IR 460 0.05 n13 n15 ~[5%107] 0.8x0.8x0.3  ~ 26
-0.05 o :
+0.17 WS) )
NGC 2071 500 .17 n18 35 ~3x10" 0.7x0.7x0.4 ~ 216
-0.17 )
+0.49 - ©) A
Mon R2 850 .20 13 n29 n2x%10" 1.2%1.2%0.7 ~no720
. -0.20 : i
+0.21 c.d)
1) 0.5 ~ 7 n1x104C* 0.8x0.8%0.8  ~ 120
GGD 12-15- 10° ~0-19 ~18
+0.54 c) :
2) 1.2 ~4 A3x10° 0.8%0.5%0.5 ~ 13
~0.40
+0.36 <) !
5106 500 1.59_ 6 ~30 n5%10° 0.7%0.7%x0.2 ~ 18
-0.31 .
V645 Cyg 6x10° - - a2 ~[5x1023S) - 3.5%3.5x1.7 = ~3240
NGC 7129 10° - - ~[5¢10°1%) ~ 46

S




a)

b)

<)
d)
e)
£)

a)

TABLA IX.4 (contimuaci&n) '

Datos tamados de Kuhi (1964) ; Herbig (1966); Racine (1968) ; Racine y Van den Bergh (1970))
Eiroa, Elsisser, y Lahulla (1979); Harvey y Lada (1980); Stram et al (1972).

Datos tomados de Loren, Evans y Knapp (1979); White y Phillips (1981) ; Bally (1982); ,
Loren (1977a); Rodriguez et al (1982); Bally y Scoville (1982); Rodriguez, Torrelles y
Moran (1981); Ioren (1977b).

Valor dcbtenido con el modelo de dos niveles

Valor acbtenido a través de la densidad columnar

Valor minimo para excitar significativamente los niveles de inversifn (1,1) del NH5
La tercera dimensifin (profundidad) se ha acbtenido de consideraciones geom@&tricas

Masascalculadassupmierﬂoun&tamdeﬂeporcadacincomléculasdeﬁz.'
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aberraciones tipo coma de la antena, en las cuales, de los

datos tomados por Rodrfguez ¥y Chaisson (1979), estimamos unas

sensitividades espaciales del orden del 5 al 10 por ciento

con respecto al haz principal. Ademfis, los espectros que de

finen los contornos inferiores de los mapas poseen unas razo

nes de senal a ruido del orden de cinco. Pox lo tanto, las

formas definidas por esos contornos son confiables.

En la pr&6xima Seccifn IL.A.2 discutiremos cada fuente

por separado, antes de presentar un andlisis general en el

Ccapftulo IIIXI.

IT.A.2 Fuentes individuales.

En esta seccifn presentamos los resultados de agque

llas fuentes gque fueron mapeadas en NH; (Tabla XI.1l). En la

fuente GL 961, cuyo flujo molecular fué observado por Blitz y
Thaddeus (1980), y Lada y Gautier (1982) no realizamos un ma-—
pa detallado dado gue su emisifn en NH; results ser muy Aaé€bil.
En su lugar preferimos observar con mas detenimiento otras

fuentes gque posefan una ascensidn recta similar. En la Tabla

IT¥.3 damos los parfmetros dée la inica posici8n observada en

GL 961. Seguidamente discutiremos cada fuente en orden de as

censibn recta creciente, presentando al final otras fuentes

estudiadas por diferentes autores con el objeto de complemen

tar nuestra muestra.
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IT.A.2.1 L1551.

L1551 est8 considerado como el prototipo del fenSme
no de flujo de masa bipolar dada la claridad con gue los flu
jos corridos al rojo y al azul estén separados. Snell, Loren
y Plambeck (1980) encontraron en esta nube molecular dos 186bu
los de CO con alta vélocidad (v15 km s”') simé&tricamente si-
tuados con respecto a la fuente infrarroja IRS-5 (Strom, Strom
¥y Vrba 1976a; Beichman y Harris 1981). Esos l&6bulos est&n

lineados en la direccifn NE-SO, con el azul asociado espacial-
:ente con los objetos Herbig-Haro HH 28, HH 29 y HH 102, Los
dos primeros objetos, HH 28 y HH 29, presentan movimientos
propios (Cudworth y Herbig 1979), alej&ndose de un punto cer
cano a IRS-5 con una vglocidad aproximada de 150 km s~ . Porxr
dltimo, observaciones en el continuo de radio, a 4.9 GHz, mues
tran una fuente elongada (v2"x1l") gque se encuentra tambié&n
alineada con el eje mayor de los flujos y gue probablemente

coincide con IRS-5 (Cohen, Bieging y Schwartz 1982).

En la misma nube molecular y aproximadamente 6' al
norte de IRS-5, existe otro objeto Herbig-Haro, - HH 30. Este
objeto HH, probablemente, estd siendo energetizado por las
estrellas cercanas HL y XZ Tau tal y como lo sugieren observa
ciones de radio y 6ptico. De hecho, Calvet, Cants y Rodr;-
guez (1983) detectaron un flujo de CO relacionado con esas

estrellas, mientras gue Cohen y Schmidt (1982), a travé&s de
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observaciones Spticas, indican .que la estrella excitadora de
HH 30 es HL Tau. De todas formas, en lo gque sigue, no consi-
deraremos mis a esta asociacifn HL y XZ Tau-HH 30, bajo la
suposicifn de que es independiente de la asociacifin IRS-5-

HH 28—-HH 29-HH 102.

En la Pigura II.2 mostramos nuestro mapa de NH; de la
regifn. A este mapa le hemos superpuesto el flujo de CO detec—
tado por Snell, Loxren y Plambeck (1980). En ella vemos que
la estructura alargada en NH; se encuentra muy bien alineada
con el flujo bipolar, sin ser por tanto perpendicular a él,
tal y como se esperarfa en el modelo toroidal (ver Cap;tulo
III). Este alineamiento es sorprendente en base al comporta
miento de las demd8s fuentes estudiadas agquil (ver a continua-—
cién) . En el cCapfitulo III, y dentro de la discusiﬁn general,
daremos unas posibles interpretaciones para explicar la orien

tacifn de esta fuente tan peculiar.

Los anchos de los perfiles de las lfneas observados
no muestran variaciones sisteméticas dentro de la condensaci@n.
Sin embargo existe un pequeiio cambio en la velocidad VLSR
largo del eje mayor de 0.5 km s_l, el cual equivale a un

a lo
gradiente Ge 2.3 km s™? pc_l. La direccifn de este cambio,
de SO a NE, es la misma que el flujo de CO. De agui vemos gque

el gas de alta densidad (resaltado por el NH;), cuando lo com
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paramos con el gas de baja densidad (remarcado por el CO),

pra&cticamente no se ve afectado por el viento estelar.

La densidad derivada por nosotros, n(H:z) ~ 1x10%°cm™
es consistente con las observaciones de H,CO realizadas por
Loren, Evans y Knapp (1979), los cuales obtienen

n(Hz) ~ 6x10"cm™?. Asf mismo, la masa inferida de &SMQ es

suficiente para explicar como movimientos ligados el gradien

te de velocidad de 2.3 kms ‘pe~t

mayor de la nube de NH;. Sin embargo, debemos enfatizar que

esa masa es insuficiente, por varios ordenes de magnifud, Pa

ra explicar como movimientos ligados la emisifn a alta veloci

dad (~15 km s ') del CO.

IT.A.2.2 HH 26—~IR.

Las oObservaciones de CO en la regifin molecular gue

contiene a los objetos HH 24-27 revelan la presencia de dos

observado a lo largo del eije

qehtros con flujo de masa, siendo el del sur claramente bipo-

lar (Snell y Edwards 1982).

parados pora2l5, alineados en la direccifn E-O y centrados so

bre la fuente infrarroja N2 59 de la lista de Strom, Strom

¥ Vxba (1976b), la cual es conocida como HH 26-—~IR

(shell y Edwards 1982). Aproximadamente 4' al norte de

HH 26—-IR se encuentra HH 24, probablemente asociado con la

fuente lnfrarroja 63 y con otro flujo, en apariencia indepen

Esta fuente posee dos l1l8bulos sg

’



diénte de el del sur (Snell y Edwards 1982).

Nuestro mapa de NH; de la regidn lo mostramos en la
Figura IXI.3 junto con el flujo bipolar de CO. En esta figura
vemos que la estxuctura de NH; posee una orientacifn aproxima
damente perpendicular al flujo de CO tal v como se espera en
el confinamiento del modelo toroidal. Aproximadamente 4!5 al
norte de HH 26-IR observamos un incremento en la emisién de
NH; gue podrfa estar asociado con el final de otra condensa-—
cién relacionada con el segundo flujo observado por

Snell y Edwards (1982).

Los datos de amonfaco no muestran que los anchos de
las lfneas varfen con la posicifn, indicando nuevamente que
la condensacifn apenas se ve perturbada por el flujo d? alta
velocidad. Hay sin embaggo un gradiente de velocidad de
0.5 kms_lpc-l a lo largo del eje mayor de la condensaci§n, pe
ro es consistente con movimientos ligados dada la masa de la

regidn (~26 MQ).
II.Aa.2.3 NGC 2071.

NGC 2071 es una nebulosa de reflexifn en cuyos alre
dedores se esti produciendo una fuerte formacitn estelar. Al
norte (v4') de la nebulosa hay dos regiones HII compactas

(Bally y Predmore 1983) gue coinciden con dos fuentes de 10um,
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IRS-1 e IRS—B (Persson et_al. 1982). Asociados probablemente
con esas dos fuentes estdn un maser de H,0 (Schwartz y Buhl
1975; Genzel y Downes 1979) y un maser de OH (Pankonin,.
Winnberg y Booth 1977). Dentro de unos pocos minutos de arco
se encuentran tambi&n una fuente de 2.2um (la nfmero 41 de la
lista de Strom, Strom y Vrxba 1976b) y dos estrellas T Tauri,

LkHa308 y LXHa310 (Herbig y Kuhi 1963).

Kutner et al. (1977), vhite y Phillips (1981),
Bally (1982) ¥y Lichten (1982) han realizado obserﬁaciones de
CO, las cuales revelan la presencia de gas con alta velocidad.
White y‘Phillipsil981) interpretan el movimiento de alta velo
cidad como rotacifn, mientras gue Bally (1982) y Lichten
(1982) lo atribuyen a un flujo bipolar. Nosotros, en particu
lar, seguiremos esta Gltima interpretacién. El f£flujo est&
centrado aproximadamente en las regiones HII compactas, con
los 18bulos alineados en la direccidn NE-SO. Bally (1982) en
contr8 una estructura de CS elongada (v5'x3"') gue estaba ali-
neada perpendicularmente al flujd, sugiriendo que esta conden
sacifn molecular erxra un disco achatado gue obligaBa al flujo,
originalmente isotrSpico, a ser bipolar. Otras molé&culas ta-
les como H,CO y SO han sido observadas por Gottlieb et al.
(1978) , mientras que la linea v=1-+0:S(1) del H,, a 2.12pm,
fué medida por Simon y Joyce (1982), Bally y Lane (1982) y
Persson et _al. (1982). Estos Gltimos autores encuentran gue

la emisi&n de H, posee un ancho de 1fnea de ~100 km s_?, con
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una prominente ala azul originindose de una regifn desplaza-—

da en la misma direccifn gue el 18bulo azul de CO.

Nuestro mapa de NH;  (Figura II.4), con los contor-
nos de CO a alta velocidad (Bally 1982) superpuestos, muestra
un pedestai extendido de nivel bajo. Sin embargo el nficleo
central de alta densidad esti perpendicularmente alineado al
flujo bipolar. El m&ximo del mapa coincide, dentro de los
errores observacionales, con las posiciones de las regiones
HII compactas. Este mapa es similar al obtenidb por Caiamai,
Felli Yy Giardinelli (1982) realizado tambi&n en NH;, pero con
una resolucifn angular inferior (v2:!2). En sus observaciones
de CsS, Bally (1982) encuentra un cambio en la velocidad de

0.9 km s~ ?

a lo largo del eje mayor de la condensacifn; sin
embargo nuestros datos de NH; no muestran evidencia de movi-
mientos sistem&ticos © cambios en los anchos de las lfneas.
Una posible explicacifn para esta discrepancia es gue las ob-
servdciones de CS provengan de zonas c<on todavia m&s alta den
sidad gue las del NH; Yy por lo tanto estemos tratando con di-

ferentes componentes gaseosas.
IT.A.2.4 Mon R2.

Esta regifn tambi&n contiene un ntimero considerable
de objetos indicadores de formacifn estelar reciente tales co

mo m&seres de OH y H,O (Downes et al. 1975; Xnapp Yy Brown
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1976;-Rodr£guez v Cantd 1983), regiones HIXI comp&ctas

(Downes et al. 1975; Gilmore, Brown y Zuckerman 1975), y fuen
tes IR (Loren 197ia). Tambi&n se han observado l1fneas de CO,
CS, HCN, H.CO y NH; (Loren, Peters y Vanden Bout 1974; XKutner
¥y Tucker 1975; Loren 1977a; Downes et al. 1975; Wilson y
Folch-Pi 1981) poseyendo todas estas mol&culas el m3ximo de

emisi®fn cerca de las fuentes IRS-1l y 2 de Loren (1977=z2).

Loren (1981) detect§ un flujo kbipolar de CO con los
18bulos de alta velocidad alineados en la direccifn NO-SE Y
simétricamente situados con respecto al conjunto de objetos
compactos. En la Figura IX.5 mostramos el mapa de NHj; con
los 1l6bulos de alta velocidad de CO superpuestos. En ella ve
mos que la estructura elongada en NHy; es perpendicular al flu
jo de CO. Esta estructura posee dos maximos tal y como se es—
pera en una nube toroidal vista con suficiente resolucibn an
gular, siendo muy similar a la gue se encuentra en CO alrede
dor de R Mon (Cant et al. 1981). Wilson v Folch-Pi (19.81) obtienen
en NHy un mapa de la linea integrada similar al nuestro, sin

embargo ese mapa no muestra los dos m&ximos.

La condensacifn en NH,; presenta un cambio de ﬁeloci
dad de 1.3 km s~ * a lo largo de su eje mayor, sugiriendo rota
cibn. Existe tambi&n un ensanchamiento significative A= la

linea en la posicipn central (AV~ 3 km s~ ). Este ensancha-

miento podrfa deberse, por ejemplo, a una lenta expansisSn del -




-06°18'
-o06°2t'
3(1950)

-06°24'

-06°27'

T T 1
| LOBULO AZUL CO -
1
v
.S
-
7
e
[ /
P —
/
s
/ .
IO.S pc

REGION HII

MASER DE Hp0
__ FUENTE INFRARROJA

LOBULO ROJO (CO) =

) » LOBULO AZUL (CO)
] 1 N 1 1 A 1

eh s™sos 5308 a (1950) 5Mi0S M aM50S

Figura II.S. Mapa de isocontornos de la temperatura de antena del NH4 (este trabajo) junto con

el de CO a alta velocidad (Loren 1981) para Mon R2.E1l tamaifio del haz del NH3 es
114 y el de CO 213.

e
-~

L ey P ettre srmm_tory M S e et o = 01T



58

toroide. Sin embargo debemos hacexr notar gue la masa de la regiSn
(~840 Mo) es suficiente para ligar gravitacionalmente los mo-

vimientos observados en NHy.
IT.A.2.5 GGD 12-15.

GGD 12-15 es un grupo de nebulosidades rojas, con
‘una morfologfia similar épxde los objetos Herxrbig—-Haro
(Gyulbudaghian, Glushkowv y Denisyuk 1978). En sus proximida-
des, Rodriguez et al. (1978, 19é0 Yy 1982) encontraron un maser
de H,0, una regi§n HII ultracompacta, y mas recientemente un
flujo bipolar en CO. Este flujo esé& alineado en la direcci§n
NO—-SE con el maser de H>0O aproximadamente situado en su cen-

tro.

Nuestras observaciones de NH; muestran gue las 1;—
neas de emisibn poseen dos componentes diferentes, separadas
por ~1.8 km s~', siendo la finica fuente en nuestra lista que
presenta claramente mas de una componente espectral. La Figu
ra II.1 muestra él espectro obtenido Al' al norte del maser
de H,O vi&ndose claramente en él las dos componentes. Este
espectro lo interpretamos como originado por dos nubes; una a
velocidad radial de 11.1 km s ¥ la otra a 9.3 km s™*. En la
Figura II.6 mostramos los mapas de las dos nubes, denominadas

1y 2, con los 18bulos de CO superpuestos. En ella vemos gque

las dos componentes provienen de la misma regifin, aungue la
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Figura II.6. Mapa de isocontornos de la temperatura de antena de las dos
componentes del NHiy (este trabajo) junto con el de CO a alta velocidad
(Rodriguez et al.1982) para GGD 12-15.El incremento entre los isocontornos
es 0.05 K. El mapa de la nube 2 es menos real debido a que fu& obtenido

a travds de una linea 4A&bil y ademis contaminada parcialmente por la mis
fuerte.El tamafic del haz del NH3 es 1l!4 y el de CcO 1tl.
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componente 1 esti m3s extendida. Por otro lado no creemos

que el mapa de la nube 2 sea muy confiable pues fu®& obtenido

con una lfnea muy d&bil mezclada con una m&is fuerte. Nuestra

interpretacifn general es de gue se trata de dos nubes gue es

con los diferentes objetos compactos alinea

t&n colisionando,

dos definiendo la interfase de las dos nubes- (ver Figura II.6).

Ir.an.2.6 S106-

S106 es una nebulosa bipolar visible gue ha sido ex

tensamente estudiada desde gque fué& descubierta en las Placas

de Palomar por Minkowski (1946). Su estructura bipolar 8Spti-

ca estd aproximadamente alineada en la direccifn N-S, con di
mensiones Av3'x1'. La fuente m&s probable de excitaci®n es

IRS~3 (Pipher et al. 1976). Calvet y Cohen (1978) sugieren

que este objeto, gue estd altamente oscurecido, es probablemen

te una estrella 09 V. Maucherat (1975) y Hippelein y Miinch

(1981) estudiaron el campo de velocidades de la nebulosa Spti

tivamente. Hipéelein y Miinch encontraron gue las lineas eran

complejas y muy anchas, siendo asim&étricas con respecto al md

ximo de intensidad de la ifnea y cubriendo un rango de veloci

dad radial que excedfa los 100 km s . AdemSs, el 18bulo nor

te de la nebulosa mostraba .un excesco de gas rojo, mientras

gque el del sur lo tenfa en azul, sugiriendo por lo tanto un

flujo bipolar. Esta interpretacifn esti también apoyada por



el hecho de que el lﬁbulo del norte esta m;s oscurecido que
el del sur. Datos de Fabry-Perot tomados por Pigmis y Hasse
(1982) tambi&n sugieren un flujo bipolar. Lucas et ‘al. (1978)
observaron diferentes transiciones moleculares y propusieron
qué la nube gque est§ asociada con S106 tiene una masa de
m3x10“MQ, alcanzan@o en su centro densidades de

n(H,) = 5%10% em™?. Asociado con IRS—3 hay un maser de OH
(1720 MHz), mientras gque al oceste de esa fuente estan dos ma
seres de H,0 (Stutzki, Ungerechts y Winnewisser 1982; Rodr;—
guez y Cant8 1983). Pese a que todaQ;a no se ha detectado eﬁ
S106 un flujo bipolar de CO (Bally y Scoville 1982), hemos
incluido esta fuente en nuestro estudio porgque las l;neas de
CO son muy anchas y ademis porque los datos 8Bpticos sugieren

un flujo bipolar.

Little et al. (1979) mapearon en NH; esta regifn con
una resolucifn angular de 2!2. En su mapa‘existe una estruc-
tura con dos m&ximos alineada perpendicularmente al eje de si
metrfa de la nebulosa 8ptica, sugiriendo que esta estructura
de alta densidad podr;a ser el agente que enfoca el flujo bi
polar ionizado en S106. La Figura II.7 muestra nuestro mapa
de NH; junto con el limite de la nebulosa visible (Israel y
Felli 1978) superpuesto. Este mapa confirma la existencia de

una estructura doble, alineada en la direccidn E-0.

De nuestros datos no se vislumbra gue los anchos de
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1as‘1;neas var;en con la posici§n. Sin embargo, a lo largo
de la direccifn E-0 la velocidad radial se comporta de una
forma muy interesante. De ceste a este, la velocidad cambia
ientamente de -1.8 km s~ ', en el extremo oceste, a —1.2 km s~ *
en la posici&n central. Agui, la velocidad cambia abruptamen
te a -1.8 km s_l_y va decreciendo hasta —-2.3 km s * en el ex-—
tremo este. Este doble gradiente de velocidad junto con la
discontinuidad en el centro sugiere que 1o gque estamos obser-—
vando son dos condensaciones distintas rotando independiente-
mente. Stuzki, Ungerechts y Winnewisser (1982) presentan da-
tos que soportan esta interpretaciﬁn, sin embargo, la distri-
bucifn de extincidn §ptica Yy un mapa de cont;nuo realizado por
Bally, Snell y Predmore (1983) sugieren gue existe una estructura
gaseosa de dimensiones ~1.0.-x0.L5 alineadg perrmendicularmente a

la rebulosa bipolar Sptica por lo gue bien podria ser gue la regifn mo

lecular okservada en amonfaco fuera una extensifn de esa estructura interior.

Hay una gran diferencia entre nuestra estimaci@n Ae
la maé&,mzl Mgr ¥ la gue obtienen otros autores. Lucas ‘et al.
(1978) , estiman una masa de m3x10“M°: esta diferencia se debe
principalmente a dos cosas. En primer lugar, ellos adoptan
una distancia de 2.5 kpc mientras que nosotros tomamos 0.5 kpc
(Eiroa, Elsasser v Lahulla 1979). ¥ en segundo lugar porgue
nuestro célculo se refiere a la estructura cexrcana a S106
(v5'), mientras que Lucas et al. se refieren al complejo mole

cular total (v25'). Bally ¥ Scoville (1982) estiman tambié&n
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una masa de 00 Me pero se refieren nuevamente a una regidn

mis extendida (v6'x2!5).

IT.A.2.7 V645 Cyg-

V645 Cyg es una condensacifn variable con aparien-—
cia estelar gque ha sido extensamente observada en los filtimos
anos. Cohen (1977) observ® gque formaba parte de una nebulosa
Sptica mgs extendida (~5"). A la condensacifn con apariencia
estelar la denomin® NO y a los dos puntos brillantes asocia-—
dos a ella N1 y N2, Calvet y Cohen (1978) la identificaron,
tentativamente, como una nebulosa bipolar posterior a la se-—
cuencia principal, probablemente protoplanetaria. Sin embar-
go, estudios en el radio favorecen la interpretaci&n de gque
V645 Cyg es un objeto previp a 1; secuencia principal. De hg-
cho, qﬁtﬁ nebulosa §ptica est; asociada con una gran nube mo-
lecular (Harvey Yy Lada 1980), y con un maser de H,0 (Sargent
1979) coincidiendo (£1") con NO (Lada et al. 1981).
Rodrfguez, Torrelles y Mogﬁn (1981) detectaron un flujo de al
ta velocidad en CO asociado a. ve4s5 Cyg, con los 1&bulos azul
y rojo proviniendo de zonas no resueléas (f1*') y aproximada-—
mente centrados en la nebulosa §ptica. El flujo de CO apare-—
ce como isotr§pico pero es posible gque observaciones con ma-—
yor resolucipn angular lo muestren como bipolar. Al sureste

(~v50") de Vv645 Cyé se encuentra una fuente de radio (Kwok

1981; Rodriguez, Torrelles y Mor&n 1981l), con un espectro no
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t&rmico (Rodriguez. v Cantd 19f3), el cual sea probablemente

un obkbjeto extragal&ctico.

Nuestro mapa de NH3; (Figura IIXI.8) muestra una es-—
tructura marginalmente resuelta gque podr;a estar elongada
en la direcci§n NE~-SO. Dado gue el flujo de CO no est§ re—
suelto y la emisi§n de NH; es muy débil, pensamos que se re—
gquieren observaciones coh mayor resoluci§n angular ¥y mayor

sensitividad antes de llegar a conclusiones mas s&6lidas.

IT.A.2.8 NGC 7129.

Similar a otras regiones discutidas en esta sec?i§n,
NGC 7129 muestra también signos importantes de formaciQn estg
lar recien£e. Dentro de un cfirculc de~l0' de difmetro centra
do en la nebulosa §ptica se encuentran el objeto HH 103
(Strom, Grasdalen y Strom 1974), dos,maseres de H,O

(Schwartz y Buhl 1975; Cesarsky et al. 1978; Rodriguez ¥y

. Cant8 1983), cuatro posibles objetos HH, GGD 32-35

(Gyulbudaghian, Glushkov Yy Denisyuk 1978), y las estrellas Ee
Y Ae, BD+65°1637 f LkHg 234 (Herbig 1960). Observaciones de
las ﬁol;eulas de CO,CS,SO,HCO+,HCN v H,CO han sido realizadas
poxr Loren (1977b). Las de CO revelan la presencia de material
movi&éndose a altas velocidades con dos 1§bulos separados y ali
neados en la direcci§n N-S. Loren engontrg tambi&n un gradien

te de velocidad en la direccifn E-O, el cual fué& interpretado
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como rotacifbn. De esta forma, concluy§ gque el material de

alta velocidad localizado en la direccifn N-S estaba cayendo
a lo largo del eje de rotaci_én. Nosotros creemos sin embargo
Que este flujo de alta velocidad representa otro caso mis Qde

flujo bipolar, probablemente energetizado por LkHa 234.

La ‘Figura II.9 muestra nuestro mapa de isocontornos
de NH; junto con los 16bulos de CO (Loxren 1977b) . Para superpo
ner estos 1_6bulos tuvimos gue corregir el mapa de CO, el cual
aparentemente fu& dividido dos veces por el factor cos§. Es-—
ta correcci_én se hizo tomando como posici_én central
8§(1950) = 21h41m555, §(1950) = 65°52*55", que es la posiciﬁn de

la nebulosa &ptica.

Aungue las lineas de emisidn del NH s sor; muy dé&biles,
de la Figura II.9 puede verse gue la estructura de NH, est§
alineada aproximadamente paralela a'los 1l6bulos de CO. Este com
portamiento es similar al gue se encuentraen L1551 (Ver II.A.2.1). Tam
bién, e interesantemente, el mapa de *®CO de Loren (1977b)’
muestra una forma similar a la estructura de NH, peroc a mayor
escala. Dado gue los espesores del *3CO y NH; son pequefios
(t s 1) , podemos concluir gque la nube molecular conserva su fo_x_:'_

ma geom&trica hasta al menos las escalas cubiertas por el

NH, .
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IT.A.2.9 Otras fuentes. AN

Adem&s de estas fuentes gue hemos observado en NH, ,
existen otros pocos casos maé con flujo de alta velocidad que
tambi&n han sido observados por diversos autores con diferen-—
tes transiciones moleculares: «(Es&st fugqnites son NGC 1333,

Ori®n XL, R Mon y Cepheus A,

NGC 1333 fu& observado en NH; por Ho y Barrett
(1980) y mas recientemenﬁe por Snell y Edwards. (1981), encqg
trando un f£lujo bipolar en CO. En la Figura II.10 mostramos
la superposiciﬁn de los dos mapas. En ella vemos gque ei £flu-
jo bipolar est§ orientado aproximadamente perpendicular a la
estructura de NH,;, pero no es muy concluyente; por lo tanto
no consideraremﬁs a NGC 1333 como un cas§ de orieﬁtaci&n per
pendicular, aungue otros autores lo hacen (Schwartz, Waak y

Smith 1982) .

Plambeck et al. (1982) obtuvieron un mapa de SO en
Orion KL con la técnica de s;ntesisde:apertura,‘mostrando que
existfa una estructura de alta densidad (n(H,) v10’cm™ %) elon
gada yvcon dos mi&ximos, orientada en la direcciﬁn NE-SO. Es-—
te mapa lo mostramos en la Figura IIX.1ll. La estructura con
dos mEximos es similar a la gque observamos en Mon R2 y S106,
tratadas anteriormente, y a la de R Mon (Cant§ et al. 1981),

pudiendo esto representar una nube toroidal Spticamente delga
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da vista con alta resolucién. Sin embargo, hemos de apuntar
gque las lfneas de SO presentan unos anchos del orxrden de

20 km s—l, mucho mayores que el de las otras condensaciones
discutidas anteriormente, pudiendo por lo tanto tener esta
condensaciftn un comportamiento cinemi&tico diferente.

Erickson et _al. (1982) observaron la transiciﬁn J=3~» 2 del
CO con el MMT a una resolucibfn angular de 10%, encontrando
gue el flujo es bipolar y no isotr&pico como se cre;a anterior
mente. La estructura bipolar se maestra en la Figura IX.1l1
superpuesta al mapa de SO. En ella vemos gque el flujo bipo-
lar es perpendicular a la nube de alta denéidad pero con sus
centros ligeramente desplazados (~10"). Este desplazamiento
podria deberse a errxores absolutos de apunte en el mapa de

CO.

r yon fu€é estudiada con la mol&cula de CO por
Cant§ et al. (1981). L.os mapas de emisi§n del CO a diferen—
tes velocidades se muestran en la Figura II.1l2. En este mapa
el flujo bipolar se encuentra orientado perpendicularmente a
la nube en forma de "dona" que rodea a la estrella. Los dos
méximos gque se observan en esta nube son similares a 105 de
Mon R2, S106 y Orion KL. Este es el Qnico caso en gque la nu-
be elongada est§ revelada por la emisi§n de CO, debido a que
estd aislada de un material molecular mis extendido que la pé

drfa confundir. La baja densidad relativa de esta nube

(v2x10°cm™®; cants et al. 198l1l) esti confirmada por la no de-
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deteccibn de emisiQn en NHi (ver Tabla II.2).

Rodriguez, Ho ¥y Mor;n (1880) observaron Cepheus A
en CO con una resolucifn angular de ~1', encontrando un flu
jo bipolar de alta velocidad, con el 18bulo fojo muacho mgs ex
tendido gue el azul. Recientemente, Ho, Mor;n b4 Rodr;guez
(1982) observaron esta regipn en NH; y encontraron una estrug
tura elongada de alta densidad alineada en la direcci@n NE-SO.
En la Figura IXI.13 hemos supérpuesto los mapas de CO y MNHj; .
En ella vemos gue el l§bulo rojo esta orientado perpendiéulag
mente a la nube de NHs. El l§bulo azul, por otra parte, s§lo

tiene una extensibtn de ~2' astando apenas resuelto y ligera-

mente alargado en la direccién E-O,. Sin embargo, basindonos
! . en la orientacifn relativa del 18bulo rojo con respecto a la
nube de NH; consideraremos a esta fuente con otro caso de pex

Al
pendicularidad. Esto estaria confirmado con las observaciones

del VLA realizadas por nosostros, las cuales trataremos en la

siguiente Seccién II.B.
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II.B. OBSERVACIONES INTERFEROMETRICAS DE NHj;

En esta seccifn presentamos las observaciones inter

feromé&tricas de NH; que realizamos sobre aguellas fuentes gue
_'SKNbase a las observaciones efectuadas con una sola antena

consideramos més problem&ticas en su intefpretaci§n

(L1551, GGD 12-15 y V645 Cyg) o bien aguellas gue considera
— mos interesante; estudiarlas con alta resolucifn por su gran
actividad en la formacifSn estelar (HH 26-~IR y Cepheus A).
En IT.B.1l describimos las observaciones, en II.B.2 presenta
mos los mapas y par@metros de las condensaciones detectadas,
en IIXI.B.3 discutimos las fuentes de contfinuo encontradas en
esas regiones, en‘II.B.4 discutimos las condensaciones detec
tadas en su posible relacién con los flujos bipolares, y por
Gltimo en II.B.5 comparamos nuestros resultados con otras
fuentes detectadas en NH,; pordiversos autores con la t&cnica de

interferometrfa, en un intento de obtener propiedades comunes

a todas estas fuentes.

Ir.B.1 Descripcifn observacional.

Las observaciones en la transiciQn (1.1;P) dAel NHj,
sobre las fuentes L1551, HH 26-IR, GGD 12-15, V645 Cyg y Cepheus A
fueron realizadas con el conjunto muy extendido de radiotelesco-
pios (vrLa)? en la cqnfiguraci§n D durante los d;as 13,

14 v 15 de noviembre de 1982, en condiciones clim&ticas
1

. El Very Large Array (VLA) es del National Radio Astronomy Observatory, el
cual estid operado por Associated Universities, Inc., bajo contrato con el
National Science Foundation.
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buenas, con un total de 23 antenas y una linea de base m&xima
de 0.83 km, lo cual equivaie a 3" de resolucit8n angular. En
ia bandé K(Av1.3 cm) el VLA estd actualmente equipado con re-—
ceptores de tipo mezclador. El ancho de banda fu& de 6.25 MHz
con 64 canales de 97.656 kHz cada uno (m£.24 km 5-1) aungque
despu&s del pesado unidad, la resolucifn espectral resqité ser
~1.49 km s~ '. De los 64 canales solamente se usaron los 15
centrales debido a restricciones en el nfimero de correlaciona
dores gQue en esas fechas tenfa el VLA; sin embargo se abarch
tanto la emisi6bn de la linea principal (1,1;P) como la de los
sat&élites interiores (1,1;Si). Para obtener la emisibn en el
continuo, el sistema promedia las tres cuartas partes de los ca-
nales centrales del ancho de banda total,colocando este promedio
en el llamado canal cem. A la longitud de onda A ~n 1.3 cm el ancho
a potencia media del haz primario de cada antena es ~2', limi
tando este ancho el tamafio angular del campo.

El calibrador de flujo primario fu& 3C286 con
un flujo en la banda K de sv=:2.53 Jyl Las posiciones centra
les de la fase para las diferentes fuentes observadas, asi co
mo los calibradores de fase y los centros en velocidad de las
ventanas espectrales se dan en la Tabla II.S. Los errores en
la fase de los calibradores se estimd en vt20°. E1l modo de
integracibén fu& el de calibrador-fuente-calibrador con 10, 20

Y 10 minutos de integracifn respectivamente. Los tiempos to-—



TABLA II.S5

FUENTES OBSERVADAS EN NH3
posicion 2) CALIBRADOR DE FASE vLSRP’ Tiempo de ..
-l
FUENTE @ (1950) §(1950) Objeto s, (Iy) (km 8~ ") integracidn
> {min) *',ZJ

L1551 0aM28™4052 18°01'45%3 0430+052 2.4%0.1 6.3 360
HH 26-IR 05 43 31.6 -00 15 23.0 0529+075 1.9%0.2 10.3 180
GGD 12-15 06 08 25.7 —06 10 50.0 05294075 1.9:0.2 11.0 180
V645 Cyg 21 38 10.6 50 00 43.0 2200+420 2.4:0.1 -44.0 -180
Cepheus A 22 54 19.1 61 45 46.1 2200+420 2.4:0.1 -11.0 340

a) Posicifn central de la fase

b) Centro de la ventana espectral
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ESTA TESIS N3O BEBE
SALIR DE LA GISITTECA
tales de integraci®n sobre la fuente se dan tambi&n en la

Tabla IX.5.

Los mapas obtenidos a través de las transformadas
de Fourier de los datos calibrados de visibilidad no fueron
limpiados dada }a relativa baja sefial a ruido de las fuentes
(v50—-80); tampoco se corrigieron por el haz primario deﬁido a
que esta correccibn introducfa en las esguinas un ruido del
orden de la sefal. Dado gue la mayor parte de la emisitn de-
tectada proviene de dentro del campo de 2' del haz primario,
la falta de esta correccifn no es muy relevante. Sin embargo
aebemos hacer notar que los contornos de las estructuras si-
tuadas fuera de esos 2' aparecen subestimados y adem@is no son

confiables.

IT.B.2 Mapas y parS@metros de linea.

Ir.B.2.1 Mapas de las condensaciones de NH,.

De las fuentes estudiadas, solamente se detect8. se-—
fial en L1551 (~50) Yy en Cepheus A (v80). Las fuentes restan-—
tes, HH 26—-IR, GGD 12-15 y V645 Cyg, para un tamafio del haz
sintetizado ©(haz)=11v7, poseen un limite superior en el flg
jo de 30 = 310 mJy. Esto sugiere gue las estructuras vistas

con la antena de Haystack en estas Gltimas fuenteés no son de-—
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bidas a condensaciones intensas diluidas por el haz, si no que
son debidas a estructuras extendidas de bajo brillo superfi-
cial. En las Figuras II.14 y II.15 mostramos los mapas de
L1551 y Cepheus A, con una resolucifn angular de 23%4 y 11%7
respectivamente. De los errores en la fase de los calibrado-
res (v +* 20°) estimamos gue los mapas poséen un error absoluto

de apunte de 1?73 en L1551 y ~0Y7 en Cepheus A.

La emisifn en L1551 proviene fundamentalmente de

gas a la velocidaad VLSR= 6.3 km s~ . Esta velocidad coincide

con la que posee la nube grande de NH3; (u5'x3"') estudiada\en

el apartado II.A.2.1 (ver Tabla II.3 y Figura-II.Z). Sin em
bargo, como se aprecia de la Figura II.l1l4, la pequena conden
sacifn -esti desplazada aproximadamente 28" de la fuente in-
frarroja IRS-5 (Strom, Strom y Vrba 1976a; Beichman y Harris
1981l) gque fu& la posicidn donde se encontrsS el miximo de intensidad del

NH; cuando estudiamos esta regiSn con la antena de Haystack.

En Cepheus A (Figura IXI.l5a y b) la emisidn provie-—
ne de dos sistemas a velocidades diferentes, VLSR=_9'8 xm s~
1

v VL =-12.2 km s~ °, coincidiendo el valor intermedio,
SR

-11.0 km s ', con el obtenido en NH; con una sola antena
(Ho, Moran y Rodriguez 1982). A la velocidad de -9.8 km s *
(Figura IIXI.1l5.a) aparecen dos condensaciones gque se encuentran
separadas entre sfi por aproximadamente 60", y alejadas 30"

de los m&seres de H,0 (Lada et_al. 1981). A estas dos conden
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L1551.a la velocidad V. = 6.3 km s_l. Los niveles de los con-—

LSR
tornos son 0.68 E-1X (9,7,5,3,-3,-5) Jy porx haz. El tamafio del

haz sintetizado 6 (haz) es 23%4.
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NH3 (1,1;P)

- Vi sr =—-9.8 km s—1
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Figura II.15. Mapas de isocontornos del f£lujo de la linea (1,1;P) del NH4
para Cepheus A a. las velocidades vLsR=—9-8 Jems~1 (a, superior)
Y Visgr=—12.2 xms~1(b; inferior) .Los niveles de los contornos

son 0.59E-1x (9,7,5,3,-3) Jy por haz(a) y Q0.68E-1x (9,7,5,3,-3)

Jy por haz(b).El tamafio del haz sintetizado 8 (haz) es 1177
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saciones las denominaremos de agui en adelante CepAA—i (con-—-
densacifn sur) y Cep A-~2 (condensacidn norte). En el mapa de
velocidaad VLSR=—12.2 km s_l(Figura IT.15.b) 1as-condensaciones
Cep A—1l y Cep A—2 desaparecen, pero aparece una nueva conden
sacibn de forma excepcionalmente alargada, qﬁe llamaremos

Cep A—-3, orientada en sentido NE-SO, y sin coincidir espacial
mente con Cep A—-1 y Cep A—-2 ni con los m8seres de HzO0

(Lada et _al. 1981). Es de resaltar gue esta es la primera
vez que se observa con el VLA, ¥ en una misma regifn, emisi®n
de NH3; de peguefias condensaciones a diferentes velocidades se
paradas espacialmente. Mapas de mayor resolucifin con

o(haz) = 6" y 4" (Figura II.1l6. a y b) sugieren gue la conden-—
sacifn 3 podria estar formada por pequefias subcondensaciones;
" sin embargo dado que la sefial en esos casos tiene un nivel
50, es posible gque oscilaciones del ruido de ~1lc sean las
causantes del aparente rompimiento de la condensacifn. Para
poder discernir entre estas dos posibilidades es necesario
realizar observaciones centradas sobre Cep A-3 con una mejor

’

sefial a ruido.

IT.B.2.2 ParSmetros de las condensaciones de NH,.

En la Tabla II.6 damos los principales parSmetros
derivados en L1551 y Cepheus A. En esta Tabla, sv(haz) h'4
TB(haz) son los picos de los valores del flujo y temperxratura

de brillo promediados sobre el haz. Estos dos par3metros es
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.Figura II.16. Mapas de isocontornos del flujo de 1la linea (1,2;P) del NHy
para Cephcus A a la velocidad V =-12.2 kms—1l con 8(haz)=6"
(a,superior) y 6(haz)=4" (b,inferior).Los niveles de los con-—
tornos son 0.19E-1x (9,7,5,3) Jy por haz (a) y O.13E-1x
(9,7.,5,3) Jy por haz (b).



. TABLA IY.6
Pmmmmxmmmm3 I

) ) n
FUENTE POSICIONT pistancia® Tamanc®™ Tamanc® v s, 002)Y T (haz)? T 0® t,1,e) na) WP
a(1950) 5 (1950) Ancular Fisico -2 -
(pc) (a0, A8,) (At Aty) km 8 ) Iy) (K) x) am ') (Me)
o)) (pc)

L1551 04h28“‘39§7 18°01*19" 160 32x11 0.03x0.01 6.3 0.68x0.13 2.68:0,51 6.74%1,.28 2,2 ~S5x10% '\v,sxlo"
Cepheus A=1" 22 54 17.0 61 45 27 700 27x12 0.09x%x0.04 -9.8 0.5920.07 9.3121,10 13.24*1.56 £0.9 2%10¢ ~l4e
Cepheus A-2 22 54 19.4 61 46 24 700 15x15 0.05%x0.05 -—9.8 0.53%0.07 B8.36%1.10 13.44:1.78 X0.9 A2%x10* A8
Cepheus A-3 22 54 24.7 61 46 00 700 64x 3 0.2 x0.01 -12.2 0.55+0.07 B.68:1.,10 14.87:1.88 X0.9 ~A2%10°% -
a) Posiciones de los miaximos de intensidad

b)
c)
a)
e)
£)

Datos tamados de Kuhi (1964) 3 Blaauw, Hiltner y Johnson (1959).
Tamanos “a potencia media deconvolucionados con un vhazA de 23%4 en L1551 y 11v7 en‘Cepheus A.

Sv(haz) Y TB(haz) son los valores picos pramediados para 6(haz)=23"4 (L1551) y 6(haz)=11'7 (Cepheus A)

Tg (max) ‘es el valor miximo de la temperatura de brillo suponiendo una fuente con distribucifin gaussiana de tamafio ef- (Aex Aey)lx
Las masas han sido calculadas supcniamdoun&tmodeﬂeporcadachmmléculasdeﬂz

5
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t8n relacionados entre si por

T (haz) A 2 Is (haz) (haz)]—2
B l=o0.06 [ [0 (haz T . (II.B.2.1)
K 1.26am L mJIy I_ 6"

Suponiendo gque la fuente posee una distribucibfn gaussiana en

la temperatura de brillo y gue el patrfn de la antena tambié&n
es gaussiano entonces podemos obtener la temperatura '153 thaz),
equivalente a la temperatura de antena, simplemente convolucio

nando las dos distribuciones

Ty (haz) %l::r-iz(ln—h:z)] T, (max) exp[— 41n2 [—g;)z] a:p[— 41“2[m_t?az‘7]z] x
‘ % 27640 -
(Ir.B.2.2)
Integrandé esta filtima expresién, obtenemos la siguiente. rela
cién -
6-2 (haz)

—_—
0% /

TB(max) = TB(haz) 1+ (Xr.B.2.3)

donde Tph(max) es la temperatura mixima de brilleo de la distri
bucifn gaussiana y 6g €S el tamafno angular de la fuente a po-

tencia media dados en la Tabla IX.6.

Tambi&n, en la Tabla IX.6 damos los lImites superio-

res de los espesores Spticos t(1,1:;P), la densidad n(H,) ¥y
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"las masas. Los limites superiores de 1(1,1:;P) se obtuvieron
suponiendo una emisifn mixima de 3¢ para las lineas (1,1;si)
siguiendo el procedimiento descrigo en la Seccifn I.2. Una
cruda estimacifbn dé las densidades puede darse con el modelo

. de dos niveles (ver Seccidn I.2) éuponiendo termalizacién .a
TK= 15K en L1551 (Loren, Evans y Knapp 1979) y TK‘E 30—-40 K
eh Cepheus A (Ho, Moran y Rodriguez 1982). Esta su9051c1§n
estid apoyada por el hecho gue para L1551,cdnu1(1J4Pi§2.2,deml
cimos una temperatura de excitacibn Ade Tex(l,l)K.10K4 mien-—
tras gque en Cepheus A, dado gque la mayor parte de la emisién
detectada en NH; con una sola antena en la posicifn central

' (Ho, Moran y Rbdriguez 1982) proviene de las condensaciones
Cep A-1, 2 ¥y 3 (esto se verd a continuaciﬁn) estamos justifi-
cados en adoptar el valor t(l1,1;P) = 0.5 allf reportado, esti-
mando de esta formaunas-temperaturasAde excitacibn de
Tex(l,l)e 36—-40K. De esta manerxra las densidades obtenidas
son n(H,) ~5x10° cm™® para L1551 y n(H,;) ~ 2x10° em™ ® para
Cepheus A. Con respecto a las masas, &€stas han sido calcula-—

das suponiendo un &tomo de He por cada cinco mol&culas de H,.

Por. Gltimo, es importante comparar los resultados
del VLA con los obtenidos. con una sola antena de la siguiente
manera. Con los tamafios 8g = 19" para L1551 vy sz 8", 15"
v 14" para Cep A-1l, 2 y 3 respectivamente, estimamos que las

temperaturas de brillo que esperamos ver con un haz de 84" en

L1551 y Cepheus A son Tgp(haz) = 0.3K Y l.4K respectivamente.
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En L1551, la temperatura de 1;nea (1,1;P) gque observamos con
la antena de Haystack en la posici&n del mﬁximo fu§ de 2.72K
(corregida por la eficiencia del haz), con un ancho de

AV = 0.87 km s~' (ver Tabla IX.3), lo cual equivale a una tem-—
peratura de ~1.64 K cuando se la observa con una resoluci§n
en velocidad de 1.49 km s~ *. Por lo tanto la temperatura de
brillo producida por la condensacifn detectada en el VLA po-
drfa contribuir en s8lo un 18% a la medida con una sola ante-—
na. Esto significa que la mayor parte de la emisifn detecta-
da en L1551 por la antena de Haystack proviene de la regisn
extendida (v5'x3') ¥y no de la condensacifn detectada por el
VLA (A32"x11"). Esta tltima condensacifn vendrfa bor lo tan-—
to a representar el centro m&s den§o de la re§i6n. En el ca-—
so de Cepheus A la temperatura de antena observada con la an-—
tena de Haystack en la posicidn del miximo fu& ~1.2K . (corre—
gida por la eficiencia del haz), con un ancho en la lfnea de
AV = 3.3 km s~ 1 (Ho, Moran y Rodrfguez 1982)- Esta temperatu-—
ra es muy similar a la gue implicamos de los datos del VLA,
1.4 K, para un haz de 84", sugiriendo por lo tanto gque la ma-
yor parte de la emisifn detectada con una antena en la posi-
c¢ifn central proviene de las\condensaciones Cep A-1, 2 y 3.
Ademis, estas condensaciones pueden asi mismo producir el an
cho de la linea (AV = 3.3 km s .

Sin embargo debemos hacer

notar que la condensacifin de NH3; vista con la antena de
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‘Haystack posee unas dimensiones de ~A3!5x2' contra los ~2°x1"
que cubren las condensaciones Cep A-1l, 2 y 3, indicando gque po
siblemente exista un halo extendido de gas rodeando a esas peque
has condensaciones. Tambi&n, con una antena, Brown et al.
(1981) observaron NH, en Cepheus A,encontrando gque los perfi
les de las lineas posefian dos componentes con una diferencia
en velocidad de 2 Kkm s_l. Las observaciones del VLA explica-
rfan de nuevo ese comportamiento dado gque la diferencia en'ﬁg
locidad entre los dos sistemas (Cep A-1l, 2 y Cep A-3) es

n2.4 km sTt, Este resultado es importante porque indica que
algunos anchos de las lineas moleculares atribuidos comunmen-—
te a movimientos turbulentos (ver Capitulo IV) pueden ser debi
dos a movimientos de pequefias condensaciones tal y como sucede

en Cepheus A.

IXT.B.3 Fuentes de contfnuo (A~ 1.3 cm).

Por medio del canal cerxro detectamos fuentes de con-
tinuo en L1551, GGD 12-15 y Cepheus A. ' Sus parfmetros los ‘da
mos en la Tabla IX.7. Todas las fuentes son comparables o me

nores gue el tamafio angular de nuestro haz m&s pequefio

(e(haz) ~ 3") .
La fuente de continuo en L1551 coincide espacialmég
te: (£ 1") con la detectada a 6 cm por Cochen, Bieging y

Schwartz (1982) guienes la interpretan como debida a un wvien-—



[
TABLA II.7

CONTINUO
(An1.3 cm)

a) ‘Rango de -
FUENTE POSICION s, (total) - Velocidad
@ (1950) 5(1950) (may) C(km 8" )
L1551 0aM28™40%2 18°01°'42%2 2124 (-23.5,. 36.1)
GGD 12-15 .06 08 24.1 -06 11 08.2 110210%) (-18.8, 40.8) -
5L
Cepheus A 22 54 19.0 61 45 47.4 4025 (-40,8, 18.8)

a) Posiciones de los picos de intensidad
b) Este valor fu®& corregido por ba respuesta del haz primario. - - . ) 2
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to estelar ionizado, probablemente de IRS-5. Sin eﬁbargo,
combinando las observaciones a 1.3 cm y 6 cm obtenemos para
la eﬁisién del continuo un Indice espectral a=1.1=* 0.2
(Svmva), el cual es incompatible con un viento ionizado cuya
densidad electrdnica decaiga como r * (a= 0.6 Panagia y
Felli 1975). M3s afin, suponiendo gue la fuente de continuo
es un viento ionizado, Cohen, Bieging y Schwartz (1982) Jdedu-—
cen una tasa necesaria de fotones ionizantes de N&=4.5xﬂf5 d—i
sin embargo esto eqguivale a una estrella ZAMS Bl con luminosi
dad L =2#5x%10%L& (Panagia 1973), lo. cual contrasta fuerte-—
mente con la luminosidad de L1551 IRS-5 (30 L®, Beichman y
Harris 1981). Por otro lado, el iIndice espectral encontrado,
a=1.1* 0.2, podrfa ser consistente con una regifn HII parcial
mente gruesa, sin embargo esta posible interpretaci®&bn es in-
compatible con el tamafio angular de la fuente de continuo gue
N
inferimos del mapa de Cohen, Bieging y Schwartz (1982),
O = 1"=-2"_ De hecho, el flujo emitido a la frecuencia v por

£
una fuente de tamarfio 8¢ vy temperatura electr&nica 10" K estd

e

con T, el espesor Sptico (libre-libre) dado por (Spitzer 1978)

n 2 o 2.1
T, = 3.-3x10“'7l: fs-_IJ H [——V—J (IT.B.3.2)
- [= o) pc GHz

dado por
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donde n_, es la densidad electrbnica y 2 el digmetro de la re-—
gidn. Con estas dos expresiones y de los flujos observados a
6 ¥y 1.3 cm obtenemos unos espesores 8pticos T(6 cm) =7 y

t(l.3 cm) =0.2. Ahora, si la fuente posee un tamafio angular
Og = 1"=-2", de la ecuacifn II.B.3.1 esperamos gque los flujos a
6 y 1.3 cm sean respectivamente 3200 mJy y ]R800 mJy, los cua
les son varios 68rdenes de magnitud mayor que los e observa-—
gos. Una posible explicaci&4n para esta discrepancia es que

no toda la regidn est®& llena de material emisor sino que esté&
constituida por pequelias regiones emisoras con un factor de
llenado de ~1%. De todas formas, aungue este fuera el caso
faltarfa tambi&n explicar cémo una estrella de tan baja lumino
sidad como L1551 IRS-5 puede mantener jonizada esa regifn. Efec
tivamente, tomando el liImite &Spticamente delgado para la emisidn
de radio, la tasa de fotones ionizantes reguerida para mante-—

ner la regi&n ionizada esti dada por (Schraml y Mezgex 1969)

T | gomaoes B [P [ 0° (II.B.3.3)
s™ - mIy kpc GHz

donde D es la distancia a la fuente y donde hemos supuesto

una temperatura electrfnica de 10" K. Con D= 160 pc (Tabla
II.6) vy el flujo medido a 1.3 cm (Tabla II.7) obtenemos

N, = 6x10"? lo cual equivale a una estrella ZAMS B3 con lumino
sidad L = 10? Le (Panag:ia 1973), en contraste con las 30 Lo

de L1551 IRS-5. Por lo tanto podemos concluir gue si bien
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las observaciones del continuo podrianser consistentes con

una regifn HII parcialmente gruesa poseyendo un factor de lle

nado de 1%, &stas no son compatibles con la baja luminosidad

de L1551 IRS-5, requeriendo de otro mecanismo de ionizaci®n,

por ejemplo uno que consista en la termalizaciftn de un viento

poderoso. Este viento deberfa de poseer una tasa de enexrgfia

; _7M — Ve — Rio00 (w33 Le) para poder generar
10" 'Me a 200 km s~ *

la tasa de fotones derivada anteriormente (Ni;=6x10“35—1), ha

biendo tenido en cuenta el factor de llenado del 1%.

En GGD 12-15 la fuente de continuo tambi&n coincide

espacialmente con la detectada por Rodriguez et _al. (1980).

El flujo fu& corregido por la respuesta del haz primario debi
do a que la fuente estd situada lejos del centro del campo.

De esta medicifn, junto con las determinadas a 20, 6 y 2 cm
por Rodrfguez y Cants (1983), obtenemos un fndice espectral

a== 0.03+*0.02 el cual podrfia ser consistente con una regifn

HII compacta Spticamente delgada (o= —-0.1).

De las dos fuentes reportadas en Cepheus A por

Rodriguez et _al. (1980) solamente detectamos emisibdn en la

del norte, la cual a 6 cm es la menos intensa. Esto sugierxe

gue la’ fuente cobservada por nosotros a 1.3 cm es parcialmen

te gruesa a 6 cm. Mapas mas recientes de 6 cm (Rodrfguez y

Cant8 1983; Hughes y Wouterloot 1983) muestran gque esta re-—
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giftn posee un mayor n@mero de fuentes de cont;nuo. Sin embar
go debido a la_baja sensitividad del sistema del VLA a 1.3 cm
nosotroé no detectamos ninguna de ellas. Este resultado indi
ca que todas las fuentes, con excepcibn de la detectada a

1.3 cm, podrfian ser 8pticamente delgadas. Combinando el flu-
jo medido a 1.3 cm y el medido a 6 cm por Hughes y
Wouterloot (1983), sv==3'2 mJy, obtenemos un ;ndice espectral
de o-1.5x0.1, consistente con una regifn HII 6pticamente grue
sa. Si este es el caso, de las expresiones IIXI.B.3.1 y
II.B.3.2 obtenemos unos espesores &pticos de T(6 ém)s 34 'y
Tt(l.3cm) = },.. un tamafio angular para la fuente de

Of = 0?13Im4x10_“pc, a 600 pc de distancia; Blaauw, Hiltner ¥y

Johnson 1959) y una densidad electrbnica ng = 3x10° cm™?

s, la
cual es similar a la gque poseen las condensaciones neutras de
Cep A-1, 2 ¥y 3 (ver Tabla II.6). Tambi&n, de IIX.B.3.3 encon-—
tramos gue la tasa de fotones ionizantes es Nii-3x10“ss_1, lo
cual eguivale a una estrella ZAMS Bl o mas temprana (Panagia

1973) . Estos y otros parSmetros se dan en la Tabla II.8.

Ir.B.4 Condensaciones de NH, en L1551 y Cepheus A.

Ir.B.4.1 L1551.
Como vefamos en la Seccifn IXI.2.1, esta fuente estia
considerada como el prototipo de las fuentes que presentan el

fenfmeno de flujo de gas bipolar. Sin embargo, L1551, junto



95

TABLA II.8
PARAMETROSa) DE LA REGION HII PARCIALMENTE -

- GRUESA EN CEPHEUS A.

Ascensifn recta (1950) 22Ps54™19 %0
Declinacifn (1950) 61°45%47%4
Flujo a 23.7 GHz (mJy) 405
Di&metro angular (") 0.1
L&metro fisico (pc) 3x10”"
:nsidad de electrones (cm_s) ~3x10°%
Masa ionizada (Me) n1x10~ ¢
Tasa requerida de fotones ionizantes (s~ %) n3xl10% s
Estrella asociada zamsP) Bl (o m&s temprana)
Luminosidad de la estrella ’
asociada 2amMs: (L_) : 25x10°3

@

a) Suponiendo una temperatura electrBnica de 10" K

P) pe panagia (1973)
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con NGC 7129, posee la peculiaridad de tener una estructura

en NH; alargada y orientada paralelamente al £flujo bipolar
cuando se la observa con una sola antena, en contraste con

las demds fuentes tratadas en II.A, en donde las estructuras

alargadas de alta densidad estin orientadas perpendicularmen-—
te a los flujss tal y como se espera, por ejemplo, en un mode
lo de confinamiento toroidal interestelar (Barral y Cantsd
1981) . Ahora, sin embargo, 1as>observaciones del VLA revelan
la presencia de una peguefna condensacifn de tamaifio angular
A32"x11" ,1a cual se encuentra, dentro de la limitada sefnal a

ruido, orientada aproximadamente perpendicular tanto al flujo

bipolar como a la estructura de NH;3; vista con la antena de
Haystack. Este hecho se muestra en la Figura II1.1l7 .con la su
perposici@n de las Figuras I1.2 y II.14. Es importante hacer
notar, como mencionabamos anteriormente, gue la condensacign
del VLA se encuentra desplazada ~28" de la fuente IRS-5 que
es la gque supuestamente estd energetizando el flujo de CO.

En t;rminos de modelos de enfogque bibolar por estructuras de
dimensiones interestelares es claro gque se requiere que la
fuente excitadora esté embebida dentro de la condensacién.
Poxr lo fanto creemos gue una btisqueda profunda de fuentes in-
frarrojas dentro de esta condensaci&n clarificar;a el panora-—
ma sobre lo que ocurre en L1551, Si la bﬁsqueda de fuentes
IR resultara positiva ello indicarfa que muy probablemente
L1551 IRS-5 no esti relacionada con el flujo bipolar de CO,

trasladindose por lo tanto el centro de .accifn a la condensa
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cibdn detectada con el VLA. Si por el contrario resultara ne
gativa, indicarfa gue, la condensaci@n detectada por el VLA po
drfa no estar relacionada con el proceso de enfoque del vien-
to de L1551 IRS-5. Esto Gltimo.lo sugiere el hecho de que
coincidan espacialmente la condensaci§n del VLA y la nebulosa
S6ptica B de Strom, Grasdalen y Strom (1974), la cual podr;a
representar un objeto HH producido poxr la interacciﬁn del vien
to de L1551 IRS—-5 con esa pequefia condensacibn. Recientemen—
te, Roth y Torrelles (1983) con el fotpmetro infrarrojo (Roth y
Tapia (1983) de San Pedro” Martir, han realizado a 2um.

una bgsqueda de posibles fuentes IR embebidas en la condensa-:
¢ibn detectada con el VLA, obteniendo un lImite de K3 12. Es
to favorece la posibilidad de gque esa condensaci§n no tenga
que ver con el mecanismo de enfogue del flujo bipolar de CO.

Ir.B.4.2 Cepheus A.

En la Figura IX.18 mostramos las tres condensaciones
detectadas con el VLA, el mapa de NH,; de Haystack (Ho, Moran
Y Rodr;guez 1982), el mapa del flujb de CO (Rodr;guez, Ho y
Moran 1980) y la posicibdn de los midseres de H,0 (Lada et _al.
1981), los cuales muy probablemente coinciden o estgn situa-
dos muy cerca de la fuente de energfa del flujo. Esta figura
sugiere gque la distribuci@n espacial de las condensaciones

del NH, estin jugando un papel importante en la geometrfa del
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flujo de CO. De hecho, el 1l8bulo rojo de CO posee un ancho

angular en su dimensi®&n menor similar a la resolucifn angular
del radiotelescopio de 11 m de Kitt Peak con el cual se toma-—
ron los datos (v1').  Por lo tanto esperamos que el ancho an-
gular real sea mas pequeiio. Si esto es asi, es muy probable

gque las dos condensaciones con VLSR=-—9.8 km s—l_(Cep a-1 y 2)
estén flanqueando y enfocando é?';rigen 4% los l8bulos de CO,

los cuales surgen aproximadamente perpendiculares a la lfnea

que une las dos condensaciones,las cuales asf mismo:podrian ser
parte de una nube en forma de dona. Por otro lado la presen—
cia de la condensacifn con Vigp=-12.2 km s~' (cep a-3) po -
drfa estar parando la expansifn del 18bulo azul explicando de
esta forma su extensifn menor. Observaciones de mayor resolu

cmmev a prueba

cién angular en los l8bulos de CO podrfian apeoyar esta idea.

Con respecto a la(s) posible(s) fuente(s) de excita
cidn, en la Figura II.19 mostramos nuevamente las tres conden
saciones del NH3; superpuestas ahora al mapa de cont;nuo de la
regidn a 6 cm (Rodriguez y Can£§ 1983) . En este mapa de cénti

nuo, con resolucibn 5", se logran apreciar al menos 7 fuentes

individuales.. Sin embargo no se logra resolver la regifn HII
Spticamente gruesa tratada en II.B.3 ¥y que aparece e€n ese ma
pa como una protuberancia de la fuente mas intensa. Debido

a ésto,heﬁos marcado la posiciQn de la regi§n HIX §pticamente

gruesa (Tabla II.8) con un punto. Esta posicifn coincide con
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el centro de actividad de los miseres de H;O del norte, mien
tras que el centro de actividad de los miseres de H,O0 del sur
coincide con la fuente mis intensa a 6 cm y con un maser de

OH (Norris 1980). Recientemente, Hughes y Wouterloot (198 3)
han obtenido mapas de continuo a 6 ¢m con una mayor resolucién
(vl*") identificando 14 fuentes individuales. Esos autores
proponen gue cada una de esas fuentes esti siendo ionizada por
huna estrella B3. Sin embargo, la superposiciftn del mapa de
NH; del VLA y el mapa de continuo, mostrado en la Figura II.19,
sugiere un modelo apternativo para la regi§n. En este modelo
proponemos gque dos estrellas m§s luminosas que una B3, situa-
das cerca de los centros de actividad de los maseres de H,0,
estidn ionizando todas las regiones observadas. Fundamentalmen
te, esta interpretaci@n se basa en el hecho?que el gas ioniza
do situado fuera de esas dos posiciones centrales se encuentra
localizado en estructuras alafgadas gque parecen bordear los 1;
mites de las condensaciones del NH,;. Por lo tanto esos bordes
brillantes que se observan en el continuo de radio estar;an
siendo producidos por fotones ionizantes que se escapan de las
dos regiones HiI situadas en el centro. Ademdis, esta interpre
taciﬁn podria explicar el porqué la condensaciﬁn Cep aA-2, que
es la gque se encuentra m§s,alejada en proyecciQn del centro,
no tiene asociada ninguna regifn HII. En este esquema las
dos estrellas situadas en el centro serian las causantes del

flujo de CO el cual se ve enfocado en forma bipolar por las
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condensaciones de NH; Cep A-1 y 2. Si este modelo es correc-~
to se requerirfa que las estrellas fueran de tipo Bl ZAMS pa-~
ra asi poder explicar tanto la ionizacifn de las regiones HII
como la luminosidad observada en el infrarroj& (Kopenaal

el al. 1979; Beichman et al. 1979; Evans et _al. 1981).

IT.B.5 Comentarios generales.

Hasta el momento en muy pocas regiones moleculares
se ha detectado emisidn de NH; proviniendo de condensaciones

l,pc debido fundamentalmente a la relativa ba-.

de tamafios A10°
ja resoluci®dn de los radiotelescopios existentes. Reciente-
mente, y a travé&s del VLA, se han observado varias fuentes
con esas caracterxristicas. Harris.et al. (1983) detectaron en
OMC-~1 dos pequenos fragmentos de nube con tamafios ~0.05 pc,
mientras gque Ho, Genzel y Das (1983) detectaron en W51

tres peguefias condensaciones: (0.1 pc). Tambi&n, mis re-
cientemente, Torrelles et _al. (1983) encontraron en S140 una
condensacisn de tamaﬁa-0-4x0.01 pCe. Interesantemente, esas
fuentes y las detectadas por nosotros, (L1551 y Cepheus A) pa
recen presentar dos caracteristicas en comin. En primer lu-
gar ‘estas detecciones se han obtenido, con excepcibn de L1551,
en regiones moleculares donde existen fuertes indicios de fb£
macibn estelar masiva reciente, poseyendo mi&seres de H,0 con
unos flujos gue van de Svs 500 Jy (s140) a Sv = 4000 Jy

(OMC-1), siendo &stos de los mis intensos gue se conocen en la
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literatura. Sin embargo no existe una clara coincidencia es-
pacial entre las condensaciones de NH; detectadas con el VLA
Y la posiciftn de los miseres. Asi por ejemplo, mientras gue
en W51 los miseres estin embebidos en las condensaciones, en
OMC~1, S140 y Cepheus A se encuentran fuera de ellas.El segurdo
punto en comlin es due las regiones HITI aparecen localizadas predomi-—
nantemente en las orillas de las pequefias condensaciones de
NH; tal y como 6curre en W51, sl40Ay Cepﬁéus A. Con respecto
al primer punto podrfa argumentarse gque la deteccif6n de los
fragmentos en regiones con formacibn estelar masiva reciente
es un efecto de seleccidn. Sin embargo ia misma btdsgueda se
ha efectuado en algunas nubes obscuras (Myers 1983) pero con
resultados negativés. Esto podri; ser debido simplemente a
que las nubes obscuras no han sufrido todavia una fragmenta-
cibdn importante, pudiendo ser &sta una etapa que antecediera

a la formacibn estelar. Por otra parte tambi&n podria argu-

mentarse que una vez que la etapa m&s vigorosa de formaci&n es

(228 .
telar pas¢#, los fragmentos se disipan o dan origen a estrellas

menos masivas. En relaci®n con la intensidad de los miseres
L uwnimasida
ello podrfa deberse a la mayor fuerz

isSn de las es-
trellas masivas gque sSe encuentran en esas regiones. Por dlti-

mo, ¥ con respecto al segundo punto, si las regiones HII tie-—

nen asociadas una o mis estrellas masivas se espera gue sus al

rededores inmediatos est&n libres de material denso del cual

. y ; s estveld
se formaron dichas estrellas, yo S¢a jovow of wmedexial ne f“' w estelle,

?Mv-hl (Du{ Aauwtl-/:w [6) v»e,..xjm C‘-‘)bénv“-S o ﬂp‘*" Jihclaiu /.o\ ttfe-njé agv,

R
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- CAPITULO IIXI

TOROIDES INTERESTELARES COMO MECANISMO PREDOMINANTE

EN EL ENFOQUE DE LOS FLUJOS BIPOLARES MOLECULARES

Como hemos visto en el Capitulo II, las condensacigo
nes observadas en asociaci§n con los flujos bipolares estin
centradas en la posici§n de las fuentes de las cuales se sos-
pecha son las causantes de la energetizaci§n del flujo. Esas
condensaciones est§n elongadas con una razfn entre el eje ma-
yor y el menor de t;picamente 2. Resulta importante resaltar
gue no existe -en esas condensaciones un claro alineamiento pre
ferencial con respecto al plano galactico, descartando por con
siguiente gque tanto 1la rotaci§n galictica como el campo magné
tico galictico sean los ﬁnicos mecanismos gque orienten las
condensaciones. Sin embargo, es mas importante todav;a resal

tar que existe una preferencia general de las condensaciones

para orientarse perpendicularmente al eje de los flujos bipo

lares.

Efectivamente, existen 11 regiones con flujo ee gas
bipolar gque han sido mapeadas con una sola antena tanto por
nosotros como por otros autores, encontrando en ellas conden
saciones moleculares en torno a las posibles fuentes excita-

doras. Estas regiones pueden ser clasificadas dentro de tres
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COmm -
grupos gfi base a la orientacifn relativa entre la estructura

molecular central y el flujo bipolar asociado. En el primer
grupo, el flujo bipolar se encuentra orientado perpendiculax
mente al eje mayor de la condensaci§n. Dentro de este grupo
estin Orion KL, HH 26-IR, NGC 2071, Mon R2, R Mon, S106 y
Cepheus A (ver Figuras II.3, 4, 5, 7, 11, 12 y 13). El segun—
do grupo, L1551 y NGC 7129, muestran alineamiento paralelo.
(ver FigurasIT.2 y IXI.9). Por ﬁltimo, el tercer grupeo lo
constituyen esas fuentes sin una orientaciQn definida. Esta
falta de direccidn preferente puede deberse a que las condén—
saciones presentan un comportamiento mis complejo, no esfan
resueltas espacialmente o simplemente son esféricas. NGC 1333
Yy GGD 12-15 pertenecen a este grupo (ver Figuras IXI.6 ¥y

IX.10). En la Tabla IIT.1 resumimos los tres grupos.

Nuestro principal resultado observacional es que sie
te de las nueve fuentes con orientaciones claras, tanto en los
flujos como en las condensaciones, muestran entre si una per—

pendicularidad tal y como es de esperar en un modelo de confi

namiento toroidal. Este modelo esti apoyado, adem&s, por el
hecho gue cinco de las siete fuentes perpendiculares muestran
un doble maximo, el cual es caracter;stico de un toroide opti
camente delgado visto aproximadamente de canto. Las fuentes
con doble m3ximo son: Mon R2, S106, Orion KL y R Mon, dé ios
datos de una.sola antena, y Cepheus A, de las observaciones

interferom&tricas en el VLA.
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TABLA IIixr..1

ORIENTACION APROXIMADA DEL FLUJO BIPOLAR

CON RESPECTO A LA CONDENSACION

ELONGADA

Perpendicular Paralelo

Indefinida

6rion KL - L1551
HH 26—-IR NGC 7129
NGC 2071

Mon R2

R Mon

sS106

Cepheus A

NGC 1333

GGD 12-15
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Existen diferentes consideraciones te§ricas que favo
recen a los toroides interestelares como un mecanismo viable
en el enfocamiento de los flujos bipolares. As;, por ejemplo,
se espera gque una nube colapsfndose y poseyendo un cierto mo-
mento angular o© un campo magnético evolucione hacia una confi
guraciﬁn mas densa en forma de disco. Si una estrella se for
ma en el centro de esa condensaciQn,'un viento intenso, que
parece ser gque acompafia a los estados tempranos de la evolu-
ci®dn estelar, empujari al gas molecular en todas direcciones,
alcanzando en primer lugar la superficie por los polos de la

nube oblata. Si la densidad de la condensaci®n es suficiente

mente alta, la presi§n del gas en el plano del toroide podr§
equilibrar la presién_de empuje por parte del wviento, alcan-—
z&ndose entonces un estado estacionario. Este modelo ha sido
discutido en detalle por Barral y Cant§ (1981) ¥y K@nigl

(1982) . De esta forma el decrecimiento de la temperatura de
antena en el centro de las fuentes con doble miximo podria de
berse a -la cavidad formada por el viento. Aungque existen otros
esquemas alternativos para formar toroides gaseosos durante la
contraccifén de la nube sin la necesidad de un viento (Boss
1980), nosotros supondremos gue las cavidades s; han sido crea
Aas por el viento del objeto central. De los mapas realimxkﬁ con
una sola antena en R Mon, Mon R2, Oripn KL y S106, y del de
Cepheus A realizado con el VLA, estimamos muy crudamente gue

los radios de esas cavidades en el plano del toroide estén
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dentro del rango de 0.02-0.4 pc. Adoptando un radio de

nO0.1 pc, una densidad tipica n(H,)~l0"em *, una dispersifén en

la velocidad de 1 km 5—1, vy suponiendo que en el plano de to-

roide la presibn ejercida por el viento es igual a la presidn
turbulenta del gas (vexr Cantd et al. 1981), obtenemos la si-
guiente relacibn

ﬁ* v* '
P =1 -7 =0-27 , (IZX.1)
EO Mah 100 km s

donde M, ¥y V_, son la tasa de pé&rdida de masa y la velocidad

terminal del viento. Las estrellas OB, durante su vida de se

cuencia principal poseen unos vientos con velocidades termina

les del orden de 10%km s *. Sin embargo, las estrellas pre-—

vias a la secuencia principal parece que est&n caracterizadas-

con unos vientos de velocidad ~102km s~ * (Simon et _al. 1983).

Con este iltimo valor obtenemos una tasa de p&rdida de masa

k4

My = 3x10° 7 Mg a~'. A modo de

comparaci6; este valor es va-
rios ordenes de magnitud menor gue el de las estrellas O de
la secuencia principal (ﬁ*n;lo's—lo“‘ Mo a~?*; Gathier,
Lamers y Snow 1981) pero mucho mayor que la p&rdida de masa
del Sol: (~107 > M a™™). '

En nuestra discusi®n hemos supuesto gue las obsexva

ciones se pueden explicar en términos de una fuente con vien-—

to isotrSpico sumergida en una nube en forma de toroide. Sin



embargo podrfia argumentarse gque las nubes elongadas de NHgj -
son el resultado de una pé&rdida de masa anisotrSpica mas.bien
que su causa. Si suponemos gue el viento ya estd siendo coli
mado desde la superficie de 1la estrella, &ste barrera solamen
te el gas de la nube en la direccifn de su trayectoria, dejan
do detrfs una estructura gquieta y orientada perpendicularmen-
te al f£lujo de CO. Bajo esta interpretacifn uno esperarfa gue
la elongaciftn de la nube existiera s8lo localmente, es decir,
donde el flujo de CO se desarrolla. Sin embargo existen algu
nas evidencias observacionales que indican gque podrfa no ser
&ste el caso. Asy por ejemplo,en HH 26-IR y NGC 2071 la es-
tructura en NH, se extiende ~10', contra los m3'-de los f£lujos
de CO. Ademis, en NGC 7129 el mapa de !3CO de Loren (1977b)
muestra una estructura alargada de dimensidn ~10*' y alineada
paralelamente a la mis pequefia condensacifn de NH; (uv3'). Lo
mismo podrfia decirse de Cepheus A cuando se compéra el mapa
de *3CO (sSarxrgent 1977) y el de NH; con una sola antena

(Ho et al. 1982); sin embargo las observaciones realizadas
con el VLA (ver IXI.B) no permiten hacer esta comparacibn.
Aungue no es concluyente, todo esto sugiere gque las estructu
ras de las nubes elongadas de NH,;, se han formado independien
temente de los flujos bipolares y por lo tanto gque aguellas
son las causantes de &stos. De todas formas debemos enfati-
zar gue aungque nuestros resultados favorecen un mecanismo de

enfoque ocurriendo sobre escalas interestelares, la coexisten
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cia con mecanismos circumestelares o estelares no puede ser
descartada. Sin embargo, Yy desafortunadamente, resulta muy
diffcil obtener evidencias observacionales en esas escalas

tan peqgueifias,

La deteccidn de flujos alineados paralelamente al
eje mayor de la condensacifn en las regiones de L1551 y
NGC 7129 parece indicar que el modelo toroidal no se aplica
en todos los casos. Una posibilidad para explicar estas fuen
tes paralelas es que la condensacifn de NH; es un disco rotan
do vﬁ§to de canto, con la emisifn de alta velocidad del CO
proviniendo de los extremos. Sin embargo este modelo parece
ser bastante improbable debido a que los respectivos gradien-—
tes de velocidad del NH; y del CO no estin conectados suave-
mente. Adem&s, para explicar la alta velocidad del CO como
rotaciftn de un gas ligado gravitacionalmente, se requeriria
una masa central mayor gue 103 Me' valor gue excede por mucho
de la gque obsexvamos por ejemplo en L1551. Otra posibilidad
es gue en lugar de ser elipsoides oblatos sean elipsoides pro
latos. En este caso, el flujo estarfia siendo confinado prefe
rentemente en un plano expandi&ndose en forma de disco. si
esta configuracifn es vista con cierta inclinaciftn podria se-
mejar que el flujo Y el elipsoide poseen entre si una orienta
cidén paialela. bTambién uno podria considerar la posibilidad
. gue en las fuentes paralelas el flujo bipolar estd siendo ca-

nalizado por un disco circumestelar (~10?°cm) (Snell, Loren y
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‘Plambeck 1980), pero gue no es observable por la baja resolu

citn angular disponible. En este caso la emisitn del NH, pro
vendrfa de un gas mas denso y con un flujo mis compacto gue
el flujo de CoO. Por Gltimo existe otra posibilidad muy inte-
resante en el caso particular de L1551. Eéta es, como mencio
ndbamos en II.B, gque la estructura (v0.03x0.01 pc) detectada
con el VLA, y orientada perpendicularmente al f£lujo de CO
(ver Figura II.17), est& ocultando a la fuente gue realmente

P\‘o (33

-energoetiua ese flujo. Agqui, por lo tanto, seria la condensa-

cisn de NH; observada con el VLA la gue estarfia enfocando al
flujo bipolar. Si esto fuera cierto Adeberfamos de incluir a
L1551 en el grupo de las fuentes perpendiculares. Sin embar-—
go, dado gue no existe evidencié observacional gue indigue la
presencia de alguna posible fuente excitadora embebi§a dentro
de esa condensaciftn (Roth Yy Torrelles 1983) hemos preferido mante

ner a L1551 como un caso de paralelismo.

Finalmente nos referiremos al tercer grupo de fuen-—
tes donde las observaciones no nos revelan un claro panorama.
Las fuentes en este gruéo son NGC 1333 y GGD 12-15. La re-—
gi6tn de NGC 1333 es bastante compleja cuando se la observa en
NH; con una sola antena siendo necesarias observaciones de ma
yor resolucifn angular para poder decir algo mis. En
GGD 12-15 la interaccitn de dos nubes complican la interpreta
cién sobre el mecanismo de enfogue. Eé de resaltar gue las

observaciones_ interferométricas del VLA realizadas en esta
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fuente tampoco muestran estructuras mAs pequefias gque la detec

tada con una sola antena (ver II.B), no arrxojando por lo tan-—

to nueva informacidn.



114

CAPITULO Iv

TURBULENCIA EN NUBES MOLECULARES

En los capiftulos anteriores (IT y III) nos he-
mos concentrado fundamentalmente en el probléma de 1los
flujos bipolares Yy su posible mecanismo de enfogue a tra
vés de 1aslc°ndensaciones alargadas de alta densidad deteg
tadas con la mol&culade NH;. Ahora, en este cap;tulo, dis—
cutiremos otro problema gue surgid como consecuencia del
estudico en nuestras regiones de los anchos de las 1%
neas del NH;. De hecho, el ancho promedio de las 11¥
neas de NH3; corregido por ensanchamiento hiperfino magné
tico (ver Secciﬁn I.3) para las nubes estudiadas en el
Capitulo II (ver Tabla IXI.3) es aproximadamente de
1 km 5—1' siendo este valor significativamente mayor
que el que t;picamente se observa en nubes obscuras
(0.3 km s~ '; Ho, Martin y Barrett 1978; Myers y
Benson 1983) . Ademé&s, e independientemente de esa diferen

cia, se encuentra el resultado observacional yva conocido

de que los anchos de las lineas moleculares en el medio
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interestelar suelen superar los anchos qﬁe se ‘espera
rfan si @&stos fueran debidos ﬁnicgmente a movimien-
tos té&rmicos. Comunmente esta diferencia ha sido
atribuida a la turbulencia pese a gue hasta el momen
to su naturaleza es desconocida; sin embargo, recien
.emente, ha aparecido un nuevo elemento observacio
nal qgue puede ayudar a clarificarla y explicar de pa
so la diferencia de anchos entre las nubes estudia-
das por nosotros ¥y las nubes obscuras. Este nuevo
elemento observacional es la correlaci§n de ley de
potencia, encontrada por diferentes autores entre los
anchos de las lineas (AV) Yy el tamafio de la regi§n emi
sora (2). Para tratar este problema, en IVv.1l damos’al
gunas evddencias observacionales que favorecen la exis
tencia de la turbulencia en el medio interestelar, en
IV.2 presentamos las correlaciones - observacionales en-—
tre AV y 2, Yy por ﬁltimo en IV.3 realizamos una amplia

discusitn sobre ellas.
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IV.1l Evidencia observacional.

Mencion&bamos en el primer capitulo gque las tempera

turas cin&ticas en las nubes moleculares son del orden de 10K
sin embargo para estas temperaturas los anchos té&rmicos espe-—

rados de las lineas moleculares generalmente son mucho menores

gue los gue realmente se observan. Astf por ejemplo, para
T.

« = 10K los anchos t&rmicos del NHi; y del 1'3CO son

AV, (NH3) = 0.16 km s™' v AVK(13c0)z 0.12 km s~ ' respectivamen-

te, mientras gue los anchos observados son del orden de

1 km s”' para el NHs; y de varios km s . .para el '3COo. Una po

sible explicacibn para esta diferencia podrfa darse si las 1%

neas observadas sufrieran un ensanchamiento debido a satura-—
cibn, sin embargo este efecto no puede llegar a ser muy impoxr
tante dado que los espesores 8pticos del NH; y del 13CO suelen

ser del orden o menores que la unidad. Otra causa de ensancha

miento, en el caso especial del NH,,

magn&tica (ver Seccidn I.3), pero &sta es insuficiente para poder ex-—

plicar la diferencia entre anchos t&rmicos esperados y anchos

observados.

Muchos autores han sugerido gue la principal causa
de ensanchamiento de las lineas moleculares es la turbulencia,
entendiendo como tal a movimientes de gas donde la velocidad
en cada punto fluctfia contfinua e irregularmente alrededor de
un valor medio, con la amplitud de la variacifn comparable a

se debe a la estructura hiperfina
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la magpitud de la velocidad ﬁedia (Landau y Lifshitz 1959).

La idea de la turbulencia est& apoyada éor los grandes nfime-—

ros de Reynolds gue se infieren de los pardmetros tipicos en

las nubes moleculares. De hecho, para un gas con velocidad

turbulenta caracteristica VvV, tamaho 2, densidad p, y coefi-—

ciente de viscosidad n, el nimero de Reynolds estd dado por
. 2

R =p = (IV.1.1)
n

el cual por teorfa cin&tica de gases puede aproximarse a

(Shich-I Pai 1956)

v 2] R [r TF
R= 2.6x10"% |——yp] |— — = (IV.1.2)
km s <m K

Tomando V=1 km s~ *, 2=1 pc, n(H,) =10%cm™® ¥ T = 16 K, obte
nemos R= 107; asi pues es de esperar que el gas dentro de una

nube molecular sea altamente turbulento.

Sin embargo el principal problema gue existe con la
turbulencia en las nubes moleculares es su breve tiempo carac
teristico de decaimiento, el cual podemos estimar de la si-

guiente manera. Sea & la energia turbulenta por unidad de ma

sa almacenada en el gas

ex ¥ v2 S (IVv.1.3)
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Yy € la tasa de disipaci®n de energfa por unidad de masa dado

por (para turbulencia homog&nea e isotrSpica, Batcheloxr 1953;
Townsend 1956)

2 ,\,v; . < (1IV.1.4)

De (IV.1.3) ¥ (IV.1.4) el tiempo caracteristico de

decaimiento Teurb de la turbulencia resulta ser

_ E _ 2 s a
Teurb — & & 2v«;5x10 afios o - (IV.1.5)

habiendo tomado =1 pc y V=1 km s™ . Este tiempo es mucho
menor que la vida media de las nubes moleculares
(10°-10° afios; Kwan 1979; Scoville y Hersh 1979); por lo

tanto es claro gque sin un mecanismo de inyeccifdn de energia

la turbulencia desaparecerfa r&pidamente. Fleck (1980, 1981)

la rotacidn diferencial gal&ctica como .1a fuente de
suministro de energfa,

favorece a

encontrando con ello gque la turbulencia

interestelar podrfa mantenerse durante ~10*°? afios. El proble

ma de esta interpretacibdn estriba en gue no existe un mecanis
mo bien establecido para convertir la energia de la rotaci&n
.

gal8ctica a energfa turbulenta; de todas formas lo cierto es

gque potencialmente aquella es suficiente para mantener la tuxr

bulencia durante la vida de las nubes moleculares. Alternati

vamente Franco, (1983) ha propuesto gue son estrellas j6venes

embebidas dentro de las nubes moleculares las que a través de
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sus vientos estelares mantienen la turbulencia. Bl principél
problema con esta interpretacifn se encuentra en el hecho que
numerosas nubes obscuras, en donde aparentemente no existen
indicios evidentes de formacifn estelar, poseen un comporta-—
miento turbulento similar a aguellas nubes en donde si existe
formacifn estelar. En esta direccibn, recientemente Benson,
Myers y Wright (1983) han mapeado en infrarrojo 25 nubes 6b§
curas encontrando en s6lo tres de ellas fuentes IR. Este ba
jo porcentaje de deteccidfn sugiere que al menos en esas régig
nes las estrellas no son las causantes del mantenimiento de
la turbulencia, a no ser gue &stas sean tan débiles que esca-
pen al limite de deteccibn. .

v

Iv.z2z Correlaciones observacionales entre los anchos de las

lfneas y el tamafio de las fuentes.

En los dos Gltimos ahosha aparecido un nuevo elemen
to observacional gue puede ayudar a clarificar la naturaleza
de la turbulencia en las nubes moleculares y &ste es la corre
laci®tn de ley de potencia entre 165 anchos de las lineas mole
culares y el tamahio de la regifn (Larson 1981; Leung, Kutner
y Mead 1982; Torrelles et al. 1983; Myeréy Benson 1983)." En esta sec
cibtn presentaremos estas correlaciones antes de dar, bas&ndo-

nos en ellas, una discusifn general sobre la turbulencia.

Siguiendo el formalismo de Myersy Benson (1983) utilizaremos
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tres ancho; de velocidad,AVc, AV ieb ¥ Avtot’ El primero de
ellos, Avc, es el ancho a potencia media de las lineas mole—
culares corregido por el ensanchamiento hiperfino magnético
(ver Seccidn r.3), y por el ensanchamiento debido a la

opacidad. El segundo, AV rb? estid relacionado con AV pox
AV = [(av )zi 81n2 kT, /m] (IvV.2.1)
turb c - n K e .l-

donde k es la constante de Boltzmann, Tg la temperatura ciné&-
tica y m la masa molecular. Ast pues,AVturb representa la

contribuci®fn al ancho de la linea molecular de todo lo gque no
es térmico y lo asociaremos a la turbulencia. El tercer an— -

cho, AV estd dado por

tot”’

- 2 35

AV o = LCAV )%+ 8ln2 kT, /ul P (IV.2.2)
donde y es la masa media de las particulas dominantes

(u= 2.33 uma, para un gas compuesto de un &tomo de Helio por

cada cinco molé&culas de H,;). De esta forma AV representa

tot
la dispersifn de velocidad total de las particulas m&s abundan

tes.
Tambi&n, definiremos el tamafio g de la regibn como

2 = atse, ae )™ (Iv.2.3)
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donde 4 es la distancia a la fuente ¥y 46, ¥y Aey son los dia
metros angulares a potencia media de los mapasdel mfiximo de intensidad
de la lfnea. Por Gltimo, n es la densidad total de particu-

las [n=n(He) +n({(Hz) =1.2 n(H;)].

En la Tabla IV.1l damos todos los par8metros defini-
dos anteriormente para las fuentes de las Tablas IIXI.3 y II.4,
junto con las fuentes estudiadas en NH; y !3CO por Myers y Benson

(1983) . En la Figura IV.1l mostramos los anchos Avc, Avturb Y

AV

tot C©ontra el tamafio %2 de la ruestra de la Tabla IV.1l, habi&n

doles ajustado por minimos cuadrados una relaci®n de la forma

Log [L_:I=a Log [FL] + B i (Iv.2.4)
Km s | c

Estos ajustes y otros mds recopilados de la literatu
'
ra se dan en la Tabla IV.2. Un hecho muy importante a resal-—

tar de las muestras de la Tabla IV.2 es el comportamiento gene

0.5

0-3 . . 0
ral Avc, Avturb ~ R 4 Avtot“’1 sugiriendo una ley jerar-—

gquizada para todas las nubes moleculares. Este comportamiento
de ley de potencia de los anchos con el tamafio es muy similar,

como ya otros autores han apuntado (Larson 1981; Leung, Kutner

¥

b“‘l -

Yy Mead 1983) al de la ley de Kolmogorov-Obukhov, Avtur

Un primer problema que aparece con esta posible interpretacidn
es el debido a gue las observaciones apuntan sistemiticamente

a una relacibn AV, .. ., ~'& %, con un fndice ¢ =%, mayor gque el
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10! .l T T
' av,
x
100+ -1
: to-t 1 1 1
10! T T T
. AViyrp . - . 0.6 .
AViub] 2)°- .
[lm l"]-o'es [PG] ——
< * _
E
= 10° ]
=
<>
=
=
107! o ® ' —
to! ¥ T T
AViar .
AV 101 1.08 L]O.BI
pmet T —V_ »
. xx
x
0% % -
x
® NH3 (Myers 1983)
X '3CO (Leunqg,Kutner y Mead 1982}
& NH3x (Torrelles o7 ov. 1983)
to! 1 ' 1
10-2 o'

(el 1
+ 9% pimENSION (pe) '©

Figura IV.1l. Anchos AVc,AVe, .1, ,AV ¢ en km s~1 (eje vertical)
contra la dimensidn de 1la nuge en pc (eje horizontal) para los
datos dados en la Tabla IV.l.Las lineas continuas representan

los majores ajustes por minimos cuadrados con una ley de potencia.
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TABLA IV..1l

a)

av_ . Avturl_) Avtot_1 R n/12:
(km s ) (km s ) Gan 577) (pc) (cm )
11551 0.50 0.46 0.71 0.14 120
HH 26-IR 0.65 0.62 0.a2 0.49 6
NGC 2071 1.10 1.06 1.35 0.52 36
Mon R2 0.90 0.86 1.15 0.91 24
GGD 12-15 1.10 1.08 1.23 0.79 12
s106 1.20 1.17 1.40 0.37
ve45 cyg®? 1.50 1.49 1.57 2.45
nec 7129 0.70 0.65 0.94 0.74
1.1489 0.28 0.23 0.50 0.068 20
1498 0.20 0.11 0.46 0.063 16
11495 0.24 0.17 ° 0.48 0.079 25
11400G 0.30 0.25 0.51 0.11 7.9
B217 0.33 0.28 0.54 0.065 130
1.1400K 0.32 0.27 0.52 0.12 5.0
L1551 0.51 0.48 0.67 0.093 63
™Ce2a 0.32 0.27 0.52 0.079 50
™2 0.27 0.21 0.49 0.14 25
11536 0.22 0.15 0.47 0.12 32
. mMcic 0.26 0.20 0.49 0.15 13
™1 0.38 0.34 0.56 0.23 13
L1517B 0.20 0.11 0.46 0.090 6.3
11512 0.21 0.13 0.46 0.049 130
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TABIA IV . 1a) (contimacisn) )

av - Avtm:91 Avtot_1 2 n/lg:

Om sy GmsT)y . Gms ) . o) Aem D)
L1544 0.32 0.27 0.52 0.10 .- 10
L134A 0.34 0.30 0.53 0.081 32
183 0.24 0.17 0.48 0.12 20
L1696A 0.29 To0.21 0.58 0.079 20
143 0.40 0.36 0.60 0.12 13
L234A 0.23 0.16 0.47 0.11 16
L234E 0.30 0.22 0.59 0.081 5.0
L63 0.26 ° o.20 . 0.49 0.12 32
B335 0.40 0.36 "0.57 0.18 5.0
L1152 0.42 0.39 0.59 0.27 7.9
L1174 0.74 0.71 0.90 0.27 16
L1172 0.36 0.32 0.56 0.16 .10
L1262 0.37 0.33 0.55 0.11 7.9
ICc1848-1 2.63 ‘2.62 2.70 12.00 0.14
B5 1.67 1.67 1.79 1.4 1.9
ORI—-1-2 0.97 0.95 1.13 0.35 2.6
B34 0.85 0.84 0.95 1.3 0.24
L1672 1.17 1.1s 1.32 1.2 2.0
B227 ’ 0.74 © 0.73 0.84 1.30 0.53

B255 0.39 0.37 0.56 0.52 0.14
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a)

TABLA IV .1%" (continuacidn)
FUENTE av . Avturlgl Avtot_x : 2 n/12:

(km s ) (lan s 7) (Jan s 7) (pc) (cm™ )
B68 0.45 0.43 0.60 0.19 4.60
B118 0.47 0.45 0.62 0.38 0.80
B133 1.10 1.10 1.18 1.8 0.19
B134 1.19 1.18 1.25 0.93 - 0.98
B335 0.63 0.62 0.54 1.20 “1.60
B361 1.79 1.79 1.85 1.6 0.77
B362 1.74 1.74 1.79 3.9 0.12
B157 1.09 1.38 1.43 2.7 ) 0.23
B161 : _ 0.81 0.80 0.90 0.43 ~ 0.43

) o5 datos del paimer grupo de ocho fuentes eatdn sacados de Las Tablas
(171.3) y (I1.4). EL segundo grupo de 27 ﬁuenta estd extraildo de Los
datos de NH3 de Myerns y Benson (1983), mientras que Las 16 fuentes dek
tercen grupo son Los datos de *3CO de Leung, Kutner y Mead (1982), tra
tados tamb.ién porn Myens y Benson (1983). ER significado de av,,

AV nbr BVgogr % Y n se dan en el texto.

b)Y En estas fuentes se supuso un espeson Gptico T, = 1 para obtener av,.



MOLECULA ANCHO_ o B c.C. REFERENCIA
(km s 1) .
13co AV o 0.38 0.17 - tarson (1981)P)
(fundamen—
talmente)
13co AV b 0.48 -0.10 0.82 Leung, Kutner y
- Mead (1982)P)
NH, av, 0.53 0.01 0.87 Torrelles et _al. (1983)
NH; , *?c0 av, 0.50 -0.03 0.92 Myers y Benson (1983)
i AVl % 0.52 -0.12 0.90
AVI t 0.27 -0,01 0.35
NH, , *°co av 0.47 -0.04 0.90 Este trabajo
AVI b 0.56 ~-0.05 0.90
AVl ¢ 0.31 0.03 0.87

a) Loa ajustes cornresponden a La nelacifn Log Eﬂ—:{' = o Log E:’—] + B8, con
km & c

C.C. el coediciente de correlacibn.

b) EL coeficiente B se ha corrnegido en base a que £a nelacifn que Larson (1981)

0,38
presenta  es _c_—l = 1.10 E R
km & (3

para Leung, Kutner y Mead (1982) que obtienen

con Ut b AV: b/1.36

. Avth

m &

con O = szaz/7'36‘ Lo mismo

. 0.u48
- o0.58 | X .
pe
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1/3_de la ley de Kolmogorov—Obukhov. En la pr6xima seccibn
daremos una discusibén general sobre esta ley junto con posi

bles formas de variar ese indice.

IV.3 Discusibfn.

La ley de Kolmogorov-—Obukhov surge dentro del concep
to de la turbulencia homogénea e isotrSpica completamente desa
rrollada. Esta turbulencia puede entenderse cualitativamente
(Landau y Lifshitz 1959) como la superposiciftin de remolinos de
muy diferentes tamafos, definiendo ese tamafho la-.-distancia so
bre la cual la velocidad varfa apreciablemente. El grado de
desarrollo de la turbulencia lo da el nfimero R de’Reynolds,
que es un indicador de gu& tan importantes son las fuerzas
inerciales en comparacitn con las fuerzas viscosas. A medida
que en un fluido como un todo el ntmero de Reynolds aumenta,

&ste alcanza primero un valor critico, R por encima del

cr’
cual el fuido empieza a comportarse turbulentamente aparecien
do los remolinos mis grandes. Si se sigue incrementando R apa
recen los remolinos pequefios y ya con grandes nimeros R (en

comparacidfn con R ) el fuido posee toda una gama de remolinos,

cx
desde los mis pequefios hasta los m&s grandes. En estos Gltimos
se dan las mayores variaciones de la velocidad y por lo tanto
en ellos se acumula la mayor parte de la energia cin&tica.

Por otra parte en un remolino de tamaho A, velocidad tfpica



AV y coeficiente de viscosidad cinem&tica v el ntmero de

AI
Reynolds R estd definido por

RX EAVAAIV . - (IV.3.1)

Esto quiere decir gue los remolinos més grandes poseen los ma
yores nfimeros de Reynolds, lo cual es egquivalente a tenexr pe-—
queiias viscosidades y por lo tanto a no ser importante en
ellos la disipacifn de energfa por viscosidad. La viscosidad
¥ la disipaci®&n de energfa alcanzan su importancia en los remo
linos m&s pequefios donde su nimero de Reynolds es del orden

de Ry~ De esta forma puede decirse gue mientras los remoli-
nos grandes almacenen la energfa cin&tica, los mi&s pegquefos
son los gue la disipan convirti&ndola a calor por medio de la
viscosidad, y produci&ndose en un estado estacionario un flujo
de energfia en forma de cascada desde los remolinos mas grandes

a los m3s pequefios.

Dado gue la gnergia disipada por los remolinos peqgque
flos proviene de la energia acumulada en los grandes, &sta de-
penderi de los parémetrosAque caracterizan a la turbulencia co
mo un todo. Asf, si &€ es la tasa de disipacifn de energfa tur
bulenta por gnidad de masa, 2 el tamaho del sistema, ¥y Avturb
una velocidad caracterfistica dentro de 2, puede demostrarse
mediante un andlisis adimensional (Landau y Lifshitz 1959) gue

estas cantidades estin relacionadas por la siguiente expresién
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. 3
. : (AViur! (Iv.3.2)

o su eguivalente
sy¥s . X
Avturbq‘(R €) Fa ) (IV.3.3)

gque al hacer ¢ constante obtenemos

Avturb“’zk (Ley de Kolmogorov-Obukhov) (IVv.3.4)

Esta expresibn puede extenderse a tamafios menores de £ siempre
y cuando la turbulencia dentro de ellos siga comportindose co-

mo completamente desarrollada, homog&nea e isotrSpica.

El comportamiento de los anchos observados AVturb
con respecto al tamafio de la regifn (ver Tabla IV.2) es simi-
lar al dado en la ecuacifn (IV.3.4), sin embargo hemos de apun
tar dos problemas gque presenta esta posible inferpretaciéq.

El primero, ya mencionado anteriormente, estriba en la dife-
rencia entre el exponente observacional a=3 y el predicho por
la ley de Kolmogorov-—-Obukhov, a=%. El segundo es gue las corre
laciones observacionales se han obtenido a través de datos de di
ferentes nubes moleculares y no es claro gue todas ellas posean
idéntica £, condicifn necesaria para que la relacién (IV.3.4),
vdlida posiblemente para una nube en particular siga siendo v&

lida para toda una muestra de nubes diferentes.



Con respecto al primer probleﬁa, Kaplan y Pikelner
(1970) hicigron notar que la ley de Kolmogorov—Obukhov era v&
lida para turbulencia subsb&nica, pero gque sin embargo en el
caso de turbulencia supersdnica la disipacifn de energfa tur-
bulenta a través de ondas de chogue podfa llegar a ser signi-
ficativa y por lo tanto hacer gue la pendiente en el espectro
de las velocidades aumentara. Debido a que dentro de las
muestras péesentadas en la Tabla IV.2 existen numerosas fuen-—
tes con fuerte evidencia de movimientos supersbnicos, &sta po
drfa ser una causa de la discrepancia entre las relaciones ob
servacionales y la ley de Kolmogorov—Obukhov. sSin embargo, has
ta el presente no existe una teorfa de turbulencia supersSni-
ca que prediga un comportamiento especifico entre las veloci-
dades turbulentas y el tamafio de la regidn. Con respecto al
segundo problema es posible gue sea Jjustamente la diferente
disipacién de energfa ¢ entre nubes lo que est& motivando esa
diferencia en las pendientes. En particular uno esperarfa que
las nubes m&s pequefias tuvieran una turbulencia menos desarro
llada gque las grandes y por lo tanto una disipaci®n & menor.
Esto harfia gue las velocidades turbulentas (ver Ec. IV.3.3)
fueran menores para esas nubes e influir a que el coeficiente
o observaciona§7incrementara con respecto al de la ley de
Kolmogorov—Obukhov. Esto estaria apoyado por el hecho que los
ndmeros de Reynolds en la muestra de la Tabla IV.1l varian des
de 10° a 108, Mis recientemente Fleck (1983) basi&ndose en la

relaci®fn observacional pg = cte (Larson 1981l) y teniendo en
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i

cuenta efectos de compresibilidad llega a la relacibn

%
turb ¥ 27 -
presifn IV.3.3 imponiendo ép==cte Y pf = cte. Sin embargo

AV Esta relacibn se obtiene directamente de la ex-—
aparte que el indice a =% encontrado por Fleck' (1983) difiere
del observacional (a= %) la imposici®n de pg = cte no se encuen
tra justificada tebricamente, sin gue se conozca bien si es

35

p2 =cte el gue motiva el comportamiento AV bV &" o bien si

tuxr
es &ste el gue induce la relacifn pg = cte.

Interesantemente, todas estas correlaciones observa
cionales pueden obtenerse suponiendo las siguientes cinco
hipb6tesis en las nubes moleculares (esto ha sido tratado

por Cant6, Franco, Rodriguez, y Torrelles 1983) .

i) Turbulencia completamente desarrollada en estado esta

cionario.

) Equilibrio mec&hico de Virial.

iii) El1 calentamiento es debido fundamentalmente a turbuleé
cia.

iv). El enfriamiento radiativo se encuentra en el 1limite 6p
ticamente grueso.

v) Equilibrio t&rmico.

Estas suposiciones estdn apovadas respectivamen

te por:
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Los grandes ntimeros de Reynolds en las nubes molecula
res (v107) indican una turbulencia completamente desa
rrollada. Adem3s, el corto tiempo de decaimiento de
la turbulencia comparado con la wida media de las nu-—
bes moleculares sugiere la presencia de un mecanismo
de inyecci®n de energfa suficiente para mantener un
estado estacionario.

AV
La Figura IV.2 muestra la relaci®n —4E§E contra g pa-
n

ra las fuentes dadas en la Tabla IV.1l. El mejor ajus

AV
te es __E§£ ~ QLBS, muy similar al gue el VvVirial pre
n

AV
dice,——EEE “NoR. Tambi&n, Larson (1981), Leung, Kutner
. n

Yy Mead (1982) y Myers yBenson (1983) concluyen que las regio-—

nes utilizadas para determinar las correlaciones dadas

en la Tabla IV.2 se encuentran pr&6ximas a equilibrio

Virial. .

Goldsmith y Langer (1978) sugieren que el principal
agente de calentamiento en las nubes moleculares es el
debido a rayos c6smicosyests dado por

- n(H;) —s -
r = 6.4x10 2° 2 ergs cm” ’s™ ' . (IV.3.5)
3 i

c -
r cm

Este valor puede oompararse con el calentamiento turbu

lento (Ec. IV.3.2)



l 1
e NHz (Myers 1983)
-1 x  '3¢o (Leung,Kutner y Mead 1982)
0 4 NHz (Torrelles e/ 0/.1983)
s
L
i
=I 5
[y
| o
LF
=] -
— -
1072
- - &
MEJOR o3, &
AJUSTE
AVTOT/km s-1 = 0.03 [) Jo'as
_a {(n/ecm-3)1/2 pc
0= -
e { |
= 1
2 ' 10° piMENSION(pc) 10
AV, -172 .
Figura IV.2. [_ t°——1_:1] [“__3] (eje vertical) contra la dimensidn de la nube en pc (eje horizontal)
km s cm™

pPara los datos dados en la Tabla IV.1l.

La linea discontinua repre-
senta el mejor ajuste por minimos cuadrados con una ley de potencia. La l1fnea contfnua es
la ecuacidn (IV.3.10) (Virial) con E=5,
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- 1.5x10_27,n(Hz) 2 p 3.6)
= ergscm s . IV.3.6
turb Rcr km s pc ~

lo cual implica

r 2.4 BVl

taxb T . C(IV.3.7)
T R -~
xrc crr

por lo tanto para nGmeros R, 1, AVg, ., ~ 1 km s_l,.y
2=1 pc el calentamiento por turbulencia es tan impox
tante como el de los rajos cBsmicos. Por ello, y como
primera aproximaci&fn, la tercera suposicifn es valida.
Goldsmith y Langer (1978) y Hollenbach 'y McKee (1979)

demuestran gue para regiones moleculares con densida-—
des n(H,) £ 10%cm™? y temperaturas cin&ticas entre 10

Y 40K el principal agente enfriador es el CO; adem3s

para densidades columnares de H, verificando
N(H,) £ 2x1029 (1 + 6x103/n(H)) o (Iv.3.8)

la funcidn de enfriamiento puede aproximarse al caso

limite Spticamente grueso, la cual esti dada por

A= A, TX g‘l{ P (TVv.3. )

donde g¥ es el gradiente de velocidad de la regidn y

Ao = 1.2x10

tada en la Tabla IV.1l posee unas densidades columnares

“!%rgsém ’K . Debido a que la muestra presen
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2

N(H;) R 1x10°*cm™?, densidades n(H,) entre 102
2 Y

10°%cm”™ s ¥ unas temperaturas T, A 10K, la aproxima-~

K
cifn dada en la Ec. (IV.3.9) es vdlida para la mayo
rfa de las fuentes de esa muestra.

v) Los tiempos caracteristicos de enfriamiento o calenta
miento (~10°%a) son mucho menores gue los de la vida

media de las nubkes moleculares (102-10°%a), por lo

tanto es razonable suponer equilibrio t&rmico.

Ahora, combinando las expresiones (IV.3.2) y

(IV.3.9) dentro de la condici®n de equilibrio t&rmico

3
1 p Vkurb _ ;15 2Veot (IV.3.10)
. [
Rcr 2 K 2
Junto con la relacifbn de Virial
AVEor = &GpR? (IV.3.11)
.11egamos a la siguiente ‘expresidn
3 = 3 2
Avtot Avturb (Rcr EGAo TK)£ (IV.3.12)
av Avtot i
donde se ha hecho la aproximaci®n IaEv—7g - Y donde la cons

tante £ depende fundamentalmente de la geometria de la nube,
de la distribucidn de densidad p dentro de ella, y de la defi

nici§n de AV o~

Esta filtima expresifn predice un comportamiento

no muy diferentes de

(av 3 b)«,zz para temperaturas T

tot 4Vtur K :
nube a nube. Esto es justamente lo gque se observa en las fuen

tes-de la Tabla IV.1l, cuyo resultado grafico mostramos en la
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Figura IV.3. Con estos datos el mejor ajuste resulta ser

2 12
tot;, ,: turb:, =~ 0.8 H P (IV.3.13)
km s km s [-]

con un coeficiente de correlacidn c.c= C.90. Este ajuste pre

dice tambi&n un comportamiento de los anchos AV or Y Avturb

con respecto a 2 dados por la forma

PVeor T [0t 12 [k VT2 0.6 [2]° (IV.3.14)
Lkm s lkm s lkm st

FAvmfb' Nwrn)® [AVK_1 oo [ / (1V.3.15
hcm s lkm s 7 lkm s

donde AVK= (81ln2 kTK/p)’S. En la Figura IV.4 mostramos nueva

mente los datos Avturb Y Avtot de ;a Tabla IV.1l, contra el ta
mafio 2, habi&ndoles ahora superpuesto las relaciones

K
relaciones se ajustan muy bien a los datos observacionales.

(IVv.3.14) y (IVv.3.15) para T,=.10K; en ella vemos gque esas
De los ajustes mostrados en las Figuras IV.1l y IV.3,
Yy con ayuda de las ecuaciones (IV.3.11) y (IV.3.12) podemos
estimar los valores g =5 y Rcr =0.2. Dado gque Rcr suele to-—
mar valores entren y 10" dependiendo del tipo particular de

fluido (Landau y Lifshitz 1959), el R-cr= 0.2 hallado en nues-—
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3
BVyor x BViurp
| km s-1 km s-t
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tra muestra de nubes moleculares es razonable. Adem&s este
valor es consistente con la suposicifn iii) de que la turbu
lencia es el mecanismo m&s importante de calentamiento en las

nubes moleculares (ver Ec. IV.3.7).

Pese a gque las correlaciones observacionales de la
Tabla IV.2 pheaen obtenerse con las cinco hipStesis tratadas

anteriormente, desgraciadamente esto no guiere decir gue el

origen de esas correlaciones est& motivado por ellas. En par

ticular, para obtenerlas, fundamentalmente hemos impuesto e-
quilibrio Virial (Ec. IV.3.12) y equilibrio t&rmico

(Ec. IV.3.10). Sin embargo esta filtima condicifn lo que Jdebe
fijar es la temperatura cin&tica mds gque fijar los anchos Ade
las lineas, el tamarfio de la regifn o la densidad. Si por
ejemplo a una nube molecular se la empieza a inyectar energié
turbulenta, la nube en primer lugar variara sus parametros
(AV, 2, n), ¥y en funcifn de ellos cbmenzéra a incrementar la
temperatura cinética hasta que el enfriamiento logre igualar
el calentamiento. Ccon esto gueremos decir gue el c§mo se com
porten entre s; los parametros AV, 2 y n probablemente depen-—
da de la cantidad y forma de inyectar energfa turbulenta, pe-—
ro. que después, en funcifn de esos parimetros, y con la condi.
bi&n d; egquilibrio térmico, la nube molecular alcanzard una
cierta temperatura cinética. Pese a ello, si podemos decir,
en base a los buenos ajustes realizados a los datos de la Ta;

bla IV.1 por medio de la expresidn (IV.3.12), gque las corre
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laciones obseéervacionales (Tabla IV.2) aparentemente son con-

sistentes con el hecho que las nubes moleculares estén en

equilibrio Virial y equilibrio t&rmico siempre y cuando el
principal agente de calentamiento sea la turbulencia y ade-

m&s &ste est& dado por la expresi&dn (IV.3.6).
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- CONCLUSIONES

Con la antena de Haystack hemos observado en NH s
15 regiones con formacifn estelar reciente gue presentan co-
mo caracterfistica peculiar flujos de gas a alta velocidad.
En 10 de esas 15 fuentes el flujo es bipolar, en cuatro isotr8
pico Yy en una anisotfspico. Tambi&n a través del NH;, y con
el VLA, observamos cuatro fuentes con flujo de gas bipolar b4
uno con flujo isotrBpico. Nuestras principales conclusiones

pueden agruparse en los siguientes cuatro temas.

1. Mecanismo de enfoque de los flujos bipolares,

i) Detectamos y mapeamos emisi®n de amon;aco en siete de
las 10 fuentes bipolares estudiadas con una anteﬁa,
mientras gue en s86lo una de las cuatro fuentes isotrd
picas detectamos emisidn. Este resultado sugiere que

los flujos bipolares estin comunmente asociados con

condensacioneés de alta densidad (n(Hz) R 5x10%cm™ %).
N i

8
[

Nuestros datos, junto con otros recopilados de la li-
teratura, indican gue las condensaciones de alta densi
dad ascociadas con los flujos bipolares estdn general-—
vmente elongadas y centradas en la posici®&n de 1la poéi

ble fuente excitadora.
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De nueve fuentes con orientacidn bien definida tanto

en los flujos bipolares como en las condensaciones )
elongadas, siete poseen el eje del flujo aproximadamen
te perpendicular al eje mayor de la condensacibn. En
las otras dos fuentes las orientaciones son paralelas.
Este resultado y otras consideraciones observacionales-
tebricas favorecen a los toroides interestelares como
el mecanismo predominante en el enfoque. de los flujos

bipolares.

El eje mayor de las condensaciones se encuentra alinea
do o bien perpendicular (caso dominante) o bien parale
lo a l1a direccitn del flujo bipolar, sin casos interme
dios claros. Dado el bajo nﬁmero de fuentes paralelas
creemos que es necesario un estudio m&s exhaustivo pa
ra clarificar si esto es consecuencia de una distribu

cibdn bimodal en las nubes moleculares.

2. Mapas de alta resolucibn.

i)

[

De cinco fuentes estudiadas en NH; con el VLA solamen
te en dos (L1551 y Cepheus A) detectamos emisgibn sig—
nificativa (X 50) proviniendo de pequeiias condensacio

nes (0.1 pc).

i) De estos datos, junto con los de otros autores, conclui
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mos que las regiones HII compactas se forman en los
bordes de las pequerias condensaciones de gas molecular
neutro. Esas pegueiias condensaciones est@n asociadas
con maseres de HO0 muy intensos y con regibnes’ en don
de la formaci®n estelar reciente es muy masiva, sugi-

riendo gque allf la fragmentaciftn es muy importante.

3. Turbulencia.

[™
78
-

Las condensaciones que hemos detectado se encuentran

aproximadamente en eguilibrio Vvirial.
.

La dispexsifn de velocidad interna en esas condensacio
nes es mayor gque la gue éresentan las nubes obscuras.

Esto es debido a la diferencia gue existe en la masa

Yy el tamafio de las dos muestras. De hecho, combinan-

do ambas muestras, encontramos una correlaci®64n de ley

de potencia entre la velocidad de dispérsién Y los ta

mafios de las nubes similar a la que otros autores pre

viamente habian reportado con datos de CO. Este resul
tado sugiere un comportamiento “jerirqgquicd' para las nu

bes moleculares.

Esas correlaciones son consistentes con las condicio-
nes de equilibrio Virial y equilibrio t&rmico, tomando
como principal fuente de calentamiento a la turbulen-

cia.
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4. Fisica molecular.

Detectamos una asimetrfa en la velocidad de las 11-
neas (1,1;Si) con rxespecto a la linea (1,1;P). Esta
agimetrfa puede explicarse en términos de la propia
estructura hiperfina magn&tica de los niveles de in-

versifn del NH;.
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APENDICE A

TABLA A.12)

Estructura hiperfina cuadrupolar de los
niveles de inversi&n del NH,

(J,K) v Fi-»F, AN Intensidad
(kH=z) (MHz) relativa
(1,1) 23694495 2 -+ 2 0 0.417
1 -+ 1 o] 0.083
10 +1.531 0.111
12 +0.613 0.139
(2,2) 23722633 3 + 3 o 0.415
2 > 2 o 0.231
1+ 1 o 0.150
] 2 T1 +2.04 0.050
2 3 +1.31 0.052
(3,3) ’ 23870129 4 ~ 4 0 0.402
3 - 3 o 0.280
2 > 2 0 0.212
3 2 +2.30 0.027
3 Z 4 +1.71 0.027
(4,4) 24139410 5 > 5 o ' 0.391
4 » 4 o 0.301
3 » 3 o 0.243
4 T 3 +2.45 - 0.016
4 s *1.95 0.016
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TABLA A.1 (continuacién)

(J,K) Vo Fi{->F, Av Intensidad
(kHz) (MHz2z) ‘relativa
(5,5) 24532940 6 ~ 6 o 0.383
5 > 5 o 0.311
4 + 4 o 0.262
5 F 4 2,57 0.011
56 *2.12 0.011
(6,6) 25056040 7 - 7 o 0.377
6 - 6 o 0.318
5 - 5 o 0.274
6 = s +2.63 0.008
6 T 7 £2.25 : 0.008
a)

Tabta tomada de Ho (1977)



TABLA A.23)

Estructura hiperfina magné&tica de los niveles de inversifn del estado (J,K)=(1,1) del NH,

Fi+F, Intensidad F}~F, Intens%dad Av b)[kﬂz] ag) |U|%+lulgd)
relativa relativa 3J

0+ 1 0.111 1/2+1/2 0.333 ~1568.972 0.0370 0.333 -
1/2+3/2 0.667 -1526.658 0.0740 0.666 0.999

2 » 1 0.139 3/2+1/2 0.334 - 623.335 . 0.0464 0.209 _
S/2+3/2 0.600 - 590.375 0.0834 0.250 0.250
3/2+3/2 0.066 - 581.021 0.0093 0.042 )

1+ 1 0.083 1/2+1/2 0.222 - 36.389 0.0185 0.167 =
3/2+1/2 0.111 - 25.453 . 0,0093 0.042 . e
1/2+3/2 0.111 5.941 0.0093 0.083 9'259 )
3/2+3/2 0.556 16.835 0.0463 0.208" -

2> 2 0.417 5/2+3/2 0.040 - 24.583 0.0167 0.050
3/2+3/2 0.360 - 15.196 0.1501 0.675
5/2+5/2 0.560 L 10.463 0.2335 0.701 7%t
3/2+5/2 0.040 . 19.832 0.0167 0.075

1> 2 0.139 1/2+3/2 0.334 i 571.708 0.0464 0.418
3/2+3/2 0.066 582.719 0.0093 0.042 0.417
3/2+5/2 0.600 617.689 0.0834 0.375

1-+0 0.111 1/2+1/2 0.333 1534.232 0.0370 - 0.333 0.333

3/2+1/2 0.667 1545.159 0.0740 Q.333

o e g oo agn
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TABLA A.2 (continuacibn)

Tabla tomada de Ho (1977)

Separacifn en frecuencda de 23,694495487 GHz

Intensidad nelativa total

fut®

12
tulj

=

cuadradado det momento dipolan para £a invensiln

total {= 2.155 x 107>% (ues—cm) 2}

componente af cuadrado del momento dipofar para

La transicidn hipenfina 3

64m*vi

= J 2
[ul3

3he? ]
coeficiente de Einstedin para La transicidn j

frecuencia de La transiciln.j.

= -1 - p——-g

grs  ga—ee memte et ey gy gy gy
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APENDICE E

Derivacifn de la densidad columnar del NHi en el estado

(F,X) = (1,1).

La densidad columnar en el estado rotacional

(J7,K) (1,1) la podemos expresar como

N(1,1) = Npy(l,1) + N3(1,1) (B.1)

donde los subfindices 1 y 0 indican los estados superior e in-

ferior de los niveles de inversidn. Suponiendo ETL, con

n .
—1023,.14 (Tabla A.1l) y la ecuacidn (B.l) tenemos
K :

N(1,1) = Ny (1,1) {1+exp [1,1,—'11)} . (B.2)
. ex
Adem&s
Ny(1,1) = Ny1(1,1) + Nyz(1,1) + Nyo(1,1) - (B.3)

con los segundos subindices indicando los estados F, cuadrupo
lares. Considerando nuevamente ETL, y dado gue la separacién
entre los niveles hiperfinos cuadrupolares es del orden de

10" K la ecuacifén (B.3) se reduce a

Ny (1,1) = 2 Ny, (1,1) (B.4)
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que al combinarla con (B.2) da como resultado

N(1,1) = % N;2 {exp []’.I‘.l + 1}> (B.5)
ex

Por otro lado, el espesor 8ptico de una lfinea estd dado por

(Spitzexr 1978)

c?hA; N $(v) =
Ty = 3> (B.6)

8nvk J\) (Tex) B

donde Aj+i es el coeficiente de Einstein para la transiciﬁn
_/j—> i, Nj es la densidad columnar del estado superior y ¢ (v)
es el perfil de la linea. Tomando un perfil gaussiano para
c¢p(v) ¥y debido a qué la lfnea principal (1,1;P) estd constitui
da por las transiciones F{!>F, = (2> 2) + (1+1), el espesor

Sptico en el centro de ::o lfnea resulta sex

3 .
TA,LP) = —S—— N1 (1,1) x (By,e + % 2y, ) x racp [J'.r—.l_q'l - 1]
8mviav S <[ ex J>

(B.7)

con AV, el ancho a potencia media de la 11‘.nea_y Ay,,2 ¥ A;-»1
los coeficientes de Einstein para la transicifn F] -+ F,. Eva-
luando esos coeficientes con avuda de la Tabla (A.é) ’ la expre

sifén (B.7) se reduce a

_ -2 \ :
T(L,1P) = 2.4x107 " s M@ /an ] S f1.34 ol }
AV/im s~ 1 l ox I

(B.8)
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Ahora, combinando (B.8) con (B.5) concluimos gque

fszr] oefom B2 < 2 {om (29 - o ] wm

ex km s

(B.9) -
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