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Abstract

The so-called “Hot Molecular Cores” (HMCs) are small condensations of hot molecular
gas that are found in the proximity of ultra compact HII (UCHII) regions. It is belived
that some HMCs harbor young embedded massive stars in a very early stage of their
formation process, previous to the development of an observable HII region. Under this
hypothesis, HMCs could be the precursors of UCHII regions, and they may represent
the youngest phase yet observed in the life of a massive star. As a result of the work

conducted during this thesis, a model to calculate both the continuum and line emission

from these HMCs has been developed.

A HMC has been modeled as a spherically symmetric envelope of gas and dust that is
falling onto a recently formed massive central protostar. The central heating source has
two components, the stellar luminosity and the accretion luminosity. The radiative trans-
fer across the infalling envelope was calculated and the emerging dust continuum emission
in the wavelength range from 3 micron to 3 cm was obtained, for density distributions
resulting both from the collapse of a Singular Isothermal Sphere (SIS) and of a Singular
Logatropic Sphere (SLS). The spectral energy distributions derived from the model, for
different values of the mass acretion rate, spectral type of the central star, and size of the

envelope, were compared with the available observations of the sources G34.24+0.13MM,
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W3(H;0), Orion, IRAS 2338546053, and G31.4140.31, in order to obtain the physical

parameters of the envelope and of the central star that providé the best fit to the data.

It was found that the density distribution corresponding to the collapse of the SLS
provides a good agreement with the observations. In general, early B-type central stars,
with high mass acretion rates (of the order of 0.001 solar masser per year), resulting
in accretion luminosities higher that the stellar luminosity, were required in order to
fit the observational data. Also, it was found that the accretion rates obtained for the
HMCs exceed the “critical” mass accretion rate required to quench the development of
an UCHII region, making the free-free emission from the jonized material in these objects

undetectable.

As a second part of this thesis, the emission from inversion transitions of the ammonia
molecule in HMCs was derived. This calculation was performed by solving the transfer
equation for the line emission across the envelope, adopting the density, temperature,
infall velocity and velocity dispersion fields of the SLS model that provided the best fit
to the observed dust continuum emission of each source. The emerging ammonia line
spectra for different positions along the envelope were derived and were compared with
the available observations. It was found that the best fit was obtained when adopting
a variable ammonia abundance in the gas phase resulting from the release of ammonia
molecules from grain mantles, after sublimation of water ice. The main features of the
observed ammonia spectra were reproduced the model, although the line widths predicted
appear to be larger than observed. However, observations with angular resolution high
enough to allow a detailed comparison are still scarce and new data will be required to

obtain definitive conclusions.
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Chapter 1 of this thesis describes the general properties of the massive star formation
scenario. Chapter 2 discusses the main assumptions of the model and outlines the radiative
transfer equations used. Chapter 3 presents the results obtained for the continuum dust
emission, followed by discussion and comparison with observational data for several HMC
candidates. Chapter 4 presents the ammonia line calculations for the same objects studied
in Chapter 2, followed by comparison of the model results with available observations and
discussion of the model predictions for future observations. Finaly, a brief summary of

the global conclusions and prospects for future research are presented in Chapter 5.



Resumen

En este trabajo de tesis se modela la emisién de los llamados “Nicleos Moleculares Ca-
lientes” (NMCs) que se encuentran en las regiones de formacion estelar de alta masa. Los
NMCs son pequeiias condensaciones de gas molecular caliente que se encuentran en las
cercanias de regiones HII ultracompactas y que se piensa pueden albergar estrellas masi-
vas en una etapa muy temprana de su formacion, cuando la estrella ain no ha ionizado
apreciablemente el material de su entorno. Bajo esta hipétesis, los NMCs podrian ser los
precursores de las regiones HII ultracompactas y constituirian la primera manifestacién

observable del nacimiento de una estrella masiva.

En nuestro modelo se simula un NMC como una envolvente esférica de gas y polvo en
colapso sobre una protoestrella masiva central. Se toma en cuenta el calentamiento del
interior de la envolvente debido a la luminosidad estelar y a la luminosidad del choque
de acrecién. Para la envolvente se adopté la estructura de densidad resultante de un
modelo dindmico de colapso con las condiciones iniciales correspondientes a la esfera
singular isotérmica o la esfera singular logatrépica. Bajo estas hipétesis, se resolvié el
transporte radiativo a través de la envolvente para calcular la emisiéon térmica de polvo
desde 3 pm hasta 3 cm. Las distribuciones espectrales obtenidas a partir de nuestro

modelo se compararon con los datos observacionales disponibles en la literatura de las
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fuentes G34.24+0.13MM, W3(H,0), el nicleo caliente de Orién, IRAS 23385+6053 y
el nicleo caliente en G31.41-+0.31, variando la tasa de acrecion, el tipo espectral de la

estrella y el tamafio de la envolvente, hasta conseguir el mejor ajuste.

Se encontré que, en general, puede obtenerse un buen acuerdo con las observaciones
cuando se adopta el colapso de la esfera singular logatrépica. Mediante estos ajustes se
obtuvieron los parametros fisicos de las envolventes y de las estrellas centrales. En general,
las estrellas centrales deben ser de tipo B y estdn acumulando material a una tasa muy
alta, del orden de 10~* Mg afio™?, por lo que la luminosidad de acrecién serd el agente
de calentamiento dominante en estos objetos. Asimismo, la intensa tasa de acrecién que
encontramos para estos objetos impedira el desarrollo de una regidn ionizada detectable,
explicando el hecho observacional de que carezcan de emisién de radio continuo libre-libre

asociada.

Como segunda parte de este trabajo, se calculé la emisién de las transiciones de inver-
sion de la molécula de NH; en estos NMCs. Para ello, se resolvié el transporte radiativo
en linea a lo largo de las envolventes, adoptando los campos de densidad, temperatura,
velocidad y dispersién de velocidades obtenidos del modele dindmico de colapso corres-
pondiente a la esfera logatrépica singular, que proporcioné el mejor ajuste a la emisién
de polvo en cada fuente. Se obtuvieron los espectros en cada punto de la envolvente y se
compararon con las observaciones disponibles. Se encontré que los mejores ajustes se ob-
tenian suponiendo una abundancia variable de amoniaco en fase gaseosa por sublimacién
de las moléculas atrapadas en los mantos de hielo de agua en la superficie de los granos de
polvo. De este modo se lograron reproducir las principales caracteristicas de los espectros

de amoniaco observados, siendo la principal discrepancia el ancho de las lineas, aunque
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las observaciones de alta resolucién son aiin escasas y seran necesarias nuevos datos para

obtener conclusiones mas definitivas.

En el Capitulo 1 de este trabajo se describen las generalidades del escenario de for-
macién de estrellas masivas. En el Capitulo 2 se discuten las suposiciones basicas de
nuestro modelo y se plantean las ecuaciones del transporte radiativo. En el Capitulo 3 se
presentan y discuten los resultados del modelo para la emisién de continuo de polvo y se
comparan con las observaciones de varios candidatos a NMC. En el Capitulo 4 se calcula
la emisién de linea de la molécula de amoniaco en los objetos estudiados en el Capitulo 3,
comparandose los resultados del modelo con las observaciones disponibles y realizindose
predicciones para futuras observaciones. Finalmente, en el Capitulo 5 se presentan las

conclusiones globales de este trabajo y las lineas de investigacién futuras.

La mayoria del material presentado en los Capitulos 2 y 3 forma parte del articulo
titulado “Hot Molecular Cores and the Formation of Massive Stars”, por Osorio, M.,
Lizano, S. y D’Alessio, P., publicado en The Astrophysical Journal, Vol. 525, pags. 808-
820 (1999). Una parte de este material se ha utilizado también en los articulos “Hot
Molecular Cores, sites of high mass star formation”, por Lizano, S. y Osorio, M., publicado
en Wolf-Rayet Phenomena in Massive Stars and Starburst Galaxies, Proceedings IAU
Symposium No. 193, eds. K. A. van der Hucht, G. Koenigsberger & P. R. J. Eenens,
pégs. 559-567 (1999) y “VLA Continuum Observations of Suspected Massive Hot Cores”,
por Carral, P., Kurtz, S., Rodriguez, L. F., Marti, J., Lizano, 5. y Osorio, M., publicado
en Revista Mezicana de Astronomia y Astrofisica, Vol. 35, pags. 97-108 (1999). La parte

correspondiente al Capitulo 4 se estd preparando para ser enviada a publicar.
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Capitulo 1

Introducciéon

1.1 La formacidon de las estrellas masivas

Nuestro conocimiento acerca de cémo ocurre el nacimiento de una estrella esta mejor
establecido en el caso de las estrellas de masa baja {~ 1 M) que para el caso de estrellas
de masa alta (210 My). Es ampliamente aceptado que las estrellas se forman debido al
colapso gravitacional de las nubes moleculares interestelares. Segin el modelo estandar
(Shu, Adams y Lizano 1987), en sus primeras etapas, el proceso de formacién de las
estrellas de baja masa se puede aproximar como una envolvente con simetria esférica en
caida sobre un objeto central (protoestrella). A medida que el proceso va avanzando,
debido a la conservacién del momento angular, el material va formando un disco (disco
de acrecién) en rotacién en torno a la protoestrella. Se piensa que estos discos estan
{ntimamente relacionados con los fenémenos de eyeccidén colimada de materia (como los
flujos moleculares bipolares, chorros térmicos o sistemas de objetos Herbig-Haro) que se
observan asociados a la formacion estelar. Este proceso de formacion de estrellas de baja

masa ha sido modelado en detalle (Tereby, Shu y Cassen 1984, entre otros). Comparando

13



14 1. Introduccién

las predicciones de estos modelos con las observaciones, se han identificado cuatro fases
evolutivas que se corresponden con los llamados objetos de clase 0, I, Il y III, segin su
estado evolutivo sea mas temprano o mas avanzado, respectivamente (p.ej., André et al.
1993). Cada una de estas fases presenta una Distribucién Espectral de Energia (DEE)
caracteristica, que sirve de base para la clasificacién de los objetos estelares jovenes de

masa baja (Adams, Lada y Shu 1987; Kenyon, Calvet y Hartmann 1993, entre otros).

En el caso de las estrellas masivas, los procesos dinamicos que conducen a su formacion
son menos conocidos porque su estudio es mds dificil, ya que estas estrellas son més escasas
que las estrellas de baja masa (por un factor de ~100-1000) y ademds evolucionan mds
rapidamente. El hecho de que durante todas las etapas de su formacion, hasta alcanzar
la secuencia principal, permanezcan profundamente inmersas en nicleos densos de nubes
moleculares gigantes también dificulta su estudio. Por ello, para investigar el proceso de
formacion de las estrellas masivas, incluso en sus iltimas etapas, se necesitan observaciones
a longitudes de onda de radio e infrarrojas, donde la opacidad del polvo es menor que en

el 6ptico y ultravioleta.

Ademas, las estrellas masivas usualmente nacen en grupos o asociaciones, lo cual hace
que el estudio de estrellas individuales se complique debido a la confusién con fuentes
vecinas. Todo esto, junto con el hecho de que las regiones de formacién de estrellas
masivas son mas lejanas (Oridn, que es la mas cercana esta a 480 pc, pero en general
se encuentran a varios kpc de distancia) que las de formacién de estrellas de baja masa
(p-¢j., TwA y Taurus-Auriga se encuentran a 55 y 140 pc, respectivamente) ha provocado

que se haya progresado menos en la comprensién de su formacién, en comparacién con el

caso de estrellas de baja masa.
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Sin embargo, aunque las estrellas masivas no son un componente dominante de la masa
total de la Galaxia, son de gran importancia, principalmente por el efecto perturbador que
causan, al alterar las condiciones fisicas, estructura y quimica del medio interestelar por su
fuerte radiacién ultravioleta y por su pérdida de masa (estudios téoricos y observacionales
se han hecho recientemente en esta direccion, p. €j. Diaz 1998 y Lebrén 2000 en regiones
disociadas y Franco el al. 1998 y referencias ahi citadas para el caso de regiones ionizadas).
Todo ello hace que tengan una contribucién importante en la evolucién quimica y dinamica
de la Galaxia. Por estas razones, uno de los retos mas importantes en el campo de la
formacién estelar es resolver las incégnitas que hay en torno al nacimiento de las estrellas

de masa alta.

Todavia quedan muchas dudas por resolver en relacién al proceso de formacion de las
estrellas masivas. El proceso que conduce a su formacién, jes similar al de las estrellas
de baja masa? Es decir, jes posible la formacién de estrellas masivas por acrecién, tal
como ocurre con las de baja masa? Mas especificamente, jse forman también estas es-
trellas en asociacién con discos de acrecién y flujos bipolares? O, por el contrario, las
estrellas masivas, jse forman de una manera completamente diferente a las de baja ma-
sa, por coalescencia de estrellas ya formadas de masa menor, tal como proponen algunos
autores? (p.ej., Bonell et al. 1998). O quizas, jpodria darse una combinacién de estos
dos escenarios? En esta seccién sélo nos concentraremos en describir, de modo general,
las evidencias que existen a favor o en contra de los dos principales escenarios propuestos
para la formacién de estrellas masivas: el de acrecidn y el de coalescencia. Una discusion
més amplia de los aspectos observacionales, asi como detalles de fenémenos tales como
discos, flujos, maseres, etc., y su posible conexion con la formacion de estrellas masivas

puede encontrarse en Churchwell (1999) y Garay y Lizano (2000).
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La hipdtesis de formacion de estrellas masivas por ceoalescencia de varias estrellas
de baja masa se apoya, entre otras cosas, en el hecho observacional de que las estrellas
masivas jovenes se encuentran en grupos (Ho y Haschick 1981, Welch et al. 1987, Rudolph
et al 1990, Garay et al. 1993b), siendo esto propicio para la colisién entre estrellas. Por
ejemplo, Garay et al. (1993b) observaron con alta resolucién angular la emisién de gas
ionizado en una muestra de fuentes IRAS puntuales de alta luminosidad, encontrando que
en la mayoria de los casos, la emisién centimétrica presentaba una morfologia compleja,
con miiltiples componentes, sugiriendo que estas fuentes IRAS no estdn asociadas con
una sola estrella, sino con un cimulo de estrellas jévenes de tipo O y B. Sin embargo,
no puede descartarse que en algunos casos dicha morfologia pueda ser producida por
inhomogeneidades de densidad del medio ambiente, debido por ejemplo a la presencia
de pequenos grumos de gas calentados externamente y parcialmente ionizados por la

presencia de una estrella luminosa cercana (Dreher et al. 1984).

Otra evidencia observacional que apoya la hipétesis de coalescencia es que existen
indicios de segregacién de masa en los ciimulos, mostrando que la masa estelar en promedio
aumenta hacia el centro del cimulo. Esta tendencia es bien conocida para los cimulos
viejos, como el de las Pléyades (que contiene alrededor de 800 estrellas), donde es facil
observar que los miembros mas brillantes {por tanto, los mas masivos) estén situados en
su centro. El desarrollo de detectores bidimensionales infrarrojos ha permitido que, mas
recientemente, hayan podido llevarse a cabo estudios desde tierra y desde el Telescopio
Espacial Hubble en cimulos mas jévenes, situados en regiones con mayor extincién, como
en W3 (Megeath et al. 1996), 30 Doradus (Malumuth et. al. 1994 y Branl et al. 1996) y en
la nebulosa de Orién (Hillenbrand y Hartmann 1998), mostrando también que las estrellas

rd - - L
mas masivas se encuentran preferencialmente en la region central. Es poco probable que
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esta segregacion de las estrellas masivas hacia el centro de los ciimulos sea el resuitado de
su evolucién dindmica, puesto que la edad de estas estrellas es menor que el tiempo que
se requiere para que se muevan hasta la regién central (Hillenbrand y Hartmann 1998).
Ello llevé a estos autores a sugerir que las estrellas masivas nacen en la regién mas densa,
donde son mas frecuentes las colisiones, forméndose como consecuencia de la fusién de

estrellas de baja masa.

Sin embargo, uno de los problemas del escenario de coalescencia es que el tiempo
medio entre las colisiones estelares es grande. Incluso en la zona central, que es donde las
colisiones son mas frecuentes, este tiempo es comparable con la edad del cimulo. Para
solventar este problema, Stahler et al. {1999) sugirieron que las colisiones entre estrellas
de baja masa que finalmente llevarian a la formacién de una estrella masiva deberian
ocurrir cuando éstas estan aun rodeadas de sus envolventes de polvo, lo cual aumentaria
su seccién recta efectiva. No obstante, adn no se han desarrollado modelos hidrodinamicos
apropiados para describir este tipo de colisiones, y no esta claro si mediante este proceso
se fusionarian las envolventes, ganando masa y formandose finalmente una estrella masiva,
o si, por el contrario, estas colisiones dispersarian las envolventes o incluso harian que las

protoestrellas centrales de baja masa salieran expulsadas (Price y Podsiadlowski 1995).

Alternativamente, el escenario de acrecidn se apoya, desde el punto de vista obser-
vacional, en el hecho de que se han encontrado indicios de colapso en algunas regiones
masivas. El ejemplo més claro es el caso de la regién G10.6—0.4, donde mediante obser-
vaciones de linea de la molécula de NH; se encontré evidencia de que el gas molecular se
encuentra en colapso y rotacién en torno a la regién HII compacta central (Ho y Haschick

1986, Keto, Ho y Haschick 1987, 1988). Esta evidencia se basa en la deteccién de emision
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corrida al rojo en absorcién frente a la regién HII que se encuentra inmersa en el centro
del nicleo molecular (lo cual permite asegurar que la parte frontal de la envolvente se
mueve hacia el centro), mientras que las lineas originadas en otras partes de la envolvente
se observan en emisién, con corrimientos en velocidad consistentes con un movimiento
global de colapso y rotacién. Adicionalmente, se observa que la parte central gira mas
de prisa que la parte mas externa de la envolvente, sugiriendo que este efecto se produce
por la conservacion del momento angular durante el colapso. En su conjunto, los resul-
tados para esta region indican que se trata del colapso global de una envolvente con una
masa de 400-1800 Mg, sobre un cimulo de estrellas centrales jévenes, aunque no existe
la evidencia de colapso en cada objeto individual. Otras regiones masivas donde se han
observado lineas con perfiles caracteristicos de colapso son W3(OH), G34.3+-0.15 (Keto,
Ho y Reid 1987b) y una de las componentes del complejo W51 (en la cual, ademis, se
encontraron movimientos de rotacién; Ho y Young 1996, Zhang y Ho 1997, Zhang, Ho y
Ohashi 1998a). La observacién adicional de flujos bipolares y posibles discos asociados a
estrellas masivas jévenes pareceria indicar que su formacién tiene lugar en un escenario
de acrecién similar al que origina las estrellas de baja masa. Sin embargo, en el caso de
las estrellas masivas la presién de la radiacién de la protoestrella puede detener el colapso
e invertir el flujo de acrecién (Kahn 1974, Wolfire y Cassinelli 1987); por ello, este efecto
limita la cantidad de material que se puede acumular para formar una estrella, aunque
este limite es menos estricto para el caso de acrecién no esférica (por ejemplo un disco de

acrecién) y depende de las propiedades de los granos de polvo que se estén considerando.

El escenario de acrecién ha sido adoptado por diversos autores (Molinari et al. 1998,
van der Tak et al. 1999, van der Tak 2000) para modelar, con diferentes aproximaciones,

la distribucién espectral de energia de fuentes luminosas altamente extinguidas. En el
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modelo desarrollado en el presente trabajo, también se adopta el escenario de acrecion.

1.1.1 Nicleos moleculares calientes

Hasta muy recientemente, se habia tomado como la manifestacién mas temprana del
‘nacimiento de una estrella masiva a las llamadas regiones HII ultracompactas (HIIUC),
las cuales son zonas de tamaiio g 0.1 pc y densidades ~ 10* cm™3, fotoionizadas por
estrellas de tipo O-B. Estas regiones se cree que estin en una fase muy temprana de
su evolucién, y que su tamafio muy compacto indica que ha transcurrido relativamente
poco tiempo (~ 10° afios) desde el nacimiento de la estrella que las fotoioniza, por lo que
ain no han tenido tiempo de expandirse y alcanzar un tamafio mayor (ver revisién de
-.Churchwell 1991). Aunque estas fuentes son-buenos trazadores de regiones de formacién
estelar reciente, no son los primeros “signos” del nacimiento de una estrella masiva. Sin
embargo, dado que se sabe que las estrellas masivas se forman en grupos, el entorno de
las regiones HITUCs constituye un excelente lugar para la bisqueda de objetos masivos

ain mas jévenes.

Recientemente, con el incremento de sensibilidad proporcionado por interferémetros
tales como el Very Large Array (VLA) y la nueva generacién de interferémetros mi-
limétricos, se han hecho observaciones hacia estas regiones con alta resolucién angular.
Descubriéndose regiones ionizadas 10 veces mas pequenas y 100 veces mas densas que las
regiones HII ultracompactas las cuales se han denominado como regiones HII hiperultra-
compactas (HITHUC) (kurtz 2000a). También estas observaciones han revelado que en el
entorno de algunas regiones HIIUC, o incluso en proyeccién sobre su propia emisién, se

encuentran otras fuentes de gas molecular denso y caliente, lamadas Niucleos Moleculares



20 1. Introduccién

Calientes (NMCs) (ver Fig. 1.1). Los NMCs son condensaciones pequeiias (~ 0.1 pc),
densas (n ~ 10°-10® cm™?), luminosas (L ~ 10%-10° Ly), calientes (50-100 K), con una
gran extincién (A4, > 10% mag) y que se detectan a través de la emisién compacta de lineas
moleculares de alta excitacion y por su emisiéon de continuo milimétrico de polvo. Pero a
pesar de sus grandes luminosidades, dichas fuentes carecen de emisién de radio continuo
libre-libre centimétrico asociada (ver la revisién de Kurtz et al. 2000b), indicando que no

hay fotoionizacién.

El caso mas conocido de este tipo de fuentes es el nicleo caliente de Orién-KL
(p-€j., Genzel y Stutzki 1989), pero existen otras con caracteristicas similares, tales co-
mo G9.62+0.19F (Hofner et al. 1996), G34.24+0.13MM (Hunter et al. 1998), W3(H,0)
(Turner y Welch 1984), IRAS 2338546053 (Molinari et al. 1998) y el micleo cercano a
G31.4140.31 (Cesaroni et al. 1994b), por citar algunas.

Auin no estd bien establecido cudl es la fuente de calentamiento de los NMCs. Es
posible que sus altas temperaturas sean el resultado del calentamiento debido a estrellas
masivas vecinas o se deban a una o mas estrellas tipo O-B que se estan formando en su
seno. De ser esto iltimo cierto, uno podria preguntarse por qué no se les detecta emisién
compacta de continuo centimétrico, dado que la estrella masiva central debi6 fotoionizar
una region considerable. Para explicar esta situac-ién, Walmsley (1995}, basdndose en el
trabajo de Yorke (1984}, propuso que los NMCs podrian albergar estrellas masivas en
formacién, con una tasa de acrecién de material muy intensa, manteniendo confinada a
la region HII y haciéndola indetectable, lo cual implicaria que estos objetos serian los
precusores de las regiones HIIUCs y HITHUCs y probablemente serian la primera etapa

observable en la formacién de estrellas masivas.
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Figura 1.1: Imagen de la regién G31.4140.31 (Cesaroni et al. 1998). En escala de grises
se muestra la emision centimétrica de la regién HIl y en contornos la emisién molecular del
NMC, observada en la transicion de inversién del nivel (4,4) del amoniaco (linea principal en
el panel superior y satélites en el inferior). La cruces representan las posiciones de maseres de

agua.
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La tasa de acrecidn “critica” para confinar la regién HII puede calcularse de la siguiente
manera. Supongamos que el material colapsa sobre una protoestrella de masa M, a la
velocidad de caida libre, v = (2GM,/r)"/2, con una tasa de acrecién, M. Usando la

ecuacién de continuidad se tiene que la densidad estd dada por:

M _ M (11)

pr) = Anriy (321r2GM.)1/2'r3/3.

Por otra parte, la ecuacion de balance entre la tasa de fotones ionizantes, N, y la tasa
de recombinaciones establece:

. Rs
N, = a ang(r)41r'r2dr, (1.2)

donde R, es el radio de la estrella, Rs es el radio de la regién ionizada, a = 3 x 10~13

cm?® g1

es el coeficiente de recombinacién al. nivel 2 o superior, y n,(r) = p(r)/mu es el
nimero de protones por unidad de volumen. Substituyendo la expresién de la densidad
y simplificando, resulta:

. aM? Rs 1 aM? Rg
e, ey s
N 8rmiGM, -/;2. r 8mm{GM, R, (1:3)

La tasa de acrecion critica, M.y, serd aquella que mantenga la regién HII totalmente

confinada y por tanto indetectable, para lo cual deberd ser In(Rs/R,) ~ 1, resultando:

o g\ 1/2
Mo = (—S“N‘GM"”“) : (1.4)

- a
Por ejemplo, para una estrella de tipo espectral O8, con una tasa de fotones ioni-
zantes N; = 1.8 x 10" s~! (Thompson 1984), la tasa de acrecién critica serd M =
4.2 x 10™® M, afio™!, mientras que para una estrella de tipo B3 (N = 2.3 x 10 s~1)

seria M =2 x 1075 M, afio™.



1.1. La formacién de las estrellas masivas 23

En este anédlisis no se han tomado en cuenta los fotones ionizantes adicionales reque-
ridos para ionizar el material neutro que se incorpora continuamente al volumen con-
siderado, debido a la acrecién. El nimero de fotones ionizantes adicionales requeridos
por unidad de tiempo seria, M /mu, cuyo valor es insignificante en comparacién con el
nimero de fotones ionizantes por unidad de tiempo requerido para igualar la tasa de
recombinaciones, dado por la ecuacién (1.3), siempre y cuando la tasa de acrecién sea
M > 3 x 10~° M, afio~!. Puesto que nosotros estamos considerando fuentes con tasas

de acrecién ~ 103 M, afio™! (Capitulo 3), esta suposicién estd bien justificada.



Capitulo 2

Descripcion del modelo

2.1 Hipdtesis principales

Desarrollando la sugerencia de Walmsley (1995), en el sentido de que los NMCs podrian
-albergar estrellas masivas en formacién con un intenso flujo de acrecién de material que
impide el desarrollo de una regién ionizada, hemos modelado a un NMC como una envol-
vente esférica de gas y polvo caliente en colapso sobre una protoestrella central masiva
(M, 2 10 Mp). Suponemos que las principales fuentes de calentamiento de la envolvente
son la luminosidad estelar, L,, debido a que ya se ha iniciado la combustién por reacciones

nucleares en la estrella y la luminosidad del choque de acrecion, Lacc, de modo que
Ltot = L: + Laccs (21)

con Lace = GM.M /R.. En el modelo no tomamos en cuenta los posibles efectos de un
viento estelar de alta energia. En una geometria esférica, esto esté justificado siempre y
cuando la tasa de acrecién sea mayor que la tasa de pérdida de masa, lo cual es valido
en nuestro caso, dado que la velocidad terminal del viento es del orden de la velocidad

de caida libre. Por lo tanto, la presién hidrodindmica del flujo de acrecién impediria que

25
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el viento escape de la superficie estelar. Sin embargo, es mas probable que, debido al
momento angular de la envolvente en colapso, la acrecién no tenga simetria esférica, sino
que el material folrme un disco circunestelar alrededor de la protoestrella. En este caso,
el viento estelar podria escapar mas facilmente a través de los polos. Nuestro modelo
seguirfa siendo valido si el viento estelar se eyectara formando conos bipolares angostos,
coexistiendo con la envolvente en acrecién, como en el caso de protoestrellas de baja masa
(Adams, Lada y Shu 1987), siempre y cuando el material que se pierda en estos conos
represente solamente una pequena fraccién del total de la envolvente y el eje de este flujo
bipolar no coincida con la linea de visién ya que en este caso estariamos viendo material
moviéndose en sentido contrario a la acrecién. Por otro lado, las desviaciones del perfil
de densidad con respecto a la simetria esférica sélo seran importantes dentro del radio
centrifugo (Adams y Shu 1986). Puesto que se espera que el tamaiio de esta regién sea
pequeno en comparacién con el tamarno del nicleo, su contribucién al flujo emergente sera
también pequeiia, de modo que no afectard al espectro resultante predicho por nuestro

modelo.

Las distribuciones de densidad y velocidad de la envolvente se obtienen de modelos
dindmicos de colapso, tales como el de la esfera isotérmica singular (Shu 1977) y el de la
esfera logatrépica singular (McLaughlin et al. 1996). La temperatura del gas y polvo se
suponen similares, esta suposicién funciona para altas densidades (> 10° cm™2, Sweitzer
1978) ya que hay un intercambio efectivo de energia térmica por colisiones entre gas y
polvo lo cual hace que esten acoplados. Con estas suposiciones, resolvemos el transporte
radiativo en la envolvente que simula al NMC para obtener la emisién térmica del polvo

en el continuo (Capitulos 2 y 3) y la emisién molecular de linea del amoniaco (Capitulo

2).
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2.2 Geometria

Suponemos una envolvente en colapso con simetria esférica. Por lo tanto sus campos de
densidad, p(r), temperatura cinética, T'(r), y velocidad de colapso, v(r), sélo dependeran
de la coordenada radial. Designaremos R, al radio externo de la envolvente y Ry al radio

interno, mas adentro del cual ya no se encuentra material emisor (ver seccién 2.3.4).

Para realizar el transporte radiativo se adopta el sistema de coordenadas que se mues-
tra en la Figura 2.1, siendo s la coordenada a lo largo de la linea de visién, cuyo origen
esta en el plano perpendicular a la linea de visién que pasa por el centro de la envolvente,
incrementandose al alejarse del observador (es decir, en la misma direccién y sentido que
el eje Z). La coordenada p es el pardmetro de impacto, es decir, la distancia proyectada
en el plano del cielo entre el centro de la envolvente y una visual cualquiera. La relacién
entre las coordenadas s, p y r estd dada por r = (s? 4+ p*)'/2, como puede verse también

en la Figura 2.1.

2.3 Cdlculo de la intensidad y el flujo total

Para obtener la intensidad emergente a lo largo una linea de visién con parametro de
impacto p, partimos de la ecuacién de transporte radiativo, que en nuestro sistema de
coordenadas (en el cual la coordenada s se incrementa en sentido opuesto a la direccién

de propagacién de la radiacién observada) esta dada por:

d,

ds xv p (I — 5.), (22)

donde I, es la intensidad especifica del campo de radiacién en cada punto, x, = k, + o,

es la extincién por unidad de masa, que es la suma del coeficiente de absorcién verdadera
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Figura 2.1: Geometria del NMC. Ry y R.,. son el radio interno y externo de la envolvente,
respectivamente, p es el pardmetro de impacto de la linea de vision, s es [a coordenada de un

punto cualquiera a lo largo de visual y —sq, +30 son las coordenadas de las fronteras de la
envolvente.
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més el coeficiente de dispersién, S, = (k. B, + 0,J.)/x. es la funcién fuente y J, es la
intensidad promedio de la radiacién. Para el caso de la emisién térmica del polvo, supo-
nemos la funcién de Planck evaluada a la temperatura del polvo, y suponiendo equilibrio

termodindmico local se tiene S, = B,.(T).

La forma integral de la ecuacién del transporte proporciona la expresién de la inten-

sidad emergente:

Lops = Tog €™ + j "8, e, (2.3)
0
siendo
T, = Xv p ds’, (2.4)
—s0
y
+-20
T, = Xy p ds', (2.5)

s
donde 7/ es la profundidad éptica acumulada entre el borde de la envolvente mas cercano al
observador, —sg, y un punto s, 7, es la profundidad éptica total entre —sq y el borde de la
envolvente més alejado del observador, +s¢, Iobs = I.(s=—3¢) = L.(7/=0) es la intensidad
emergente que recibiria el observador e Iig = I,(s=3) = L,(r/=7,) es la intensidad de la
radiacién de fondo. Las fronteras de la envolvente, en términos del pardmetro de impacto,

p, seran tso = (B2, — p?)V/2

A efectos de calcular la intensidad emergente, también pueden escribirse las ecuaciones

anteriores como un sistema de ecuaciones diferenciales:

dr .
E’ - Sv Xv pe ) (26)

drl
T, S Xv P (2.7)
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donde se hizo el cambio de variable I’ = I, — I,e™"". Este sistema de ecuaciones dife-
renciales puede integrarse entre —so y +30, con las condiciones iniciales 7/(s=—s0) =0 e
I'(s=—s0) = 0, usando un algoritmo de Runge-Kutta (Press et al. 1992). Como resul-
tado de la integracién se obtiene I'(s=s;) y regresando a la variable original se tiene la
intensidad emergente, mediante la relaciéon I, = I'(s=s8q) + I,ge™ . Los valores de p y
T en cada punto de la envolvente, necesarios para integrar las ecuaciones anteriores, asi

como el valor de x, a cada frecuencia, se determinan en las secciones 2.3.1, 2.3.2 y 2.3.3.

Una vez obtenida la intensidad emergente, I,1.(p), la cual debido a la simetria del
problema sélo es funcién del pardmetro de impacto, puede calcularse el flujo total a cada
frecuencia, integrando dicha intensidad en anillos de radio p y ancho dp. El flujo de un

anillo, estd dado por

2np
dFu(p) = iohs dﬂ = obs(p)ﬁdpg (2.8)
donde df) es el elemento de dngulo sélido y D es la distancia del observador a la fuente.

Asi, el flujo total observado a cada frecuencia es

_21r

Rezt
Fu —_ B—E-/O Iobs(p) p dp' (2'9)

Para el calculo del flujo total de la emisidn del polvo, esta integral se aproximé a una su-
matoria de 200 puntos, con valores de p en intervalos espaciados logaritmicamente. El pro-
cedimiento se realizé para 100 frecuencias diferentes muestreadas también logaritmicamente

en el intervalo de 3 um a 3 cm.
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2.3.1 Estructura de la envolvente

En el presente trabajo se analiza si las distribuciones de densidad correspondientes a los
modelos dindmicos del colapso de la Esfera Isotérmica Singular (EIS; Shu 1977) o la
Esfera Logatrépica Singular (ELS; McLaughlin y Pudritz 1997) producen distribuciones
espectrales de energia similares a las observadas de los NMCs. Las soluciones para la
distribucién de densidad y velocidad resultantes del colapso de la ELS, se han adoptado
de Adams, Lizano y Shu (1987).

Las observaciones atin no han permitido establecer de modo definitivo si las condiciones
iniciales en las condensaciones preestelares estdn mas cercanas a las de la EIS o a las
de la ELS. Para investigar estas condiciones, Larson (1981) estudié la relacién entre la
-densidad ' media, el-tamaio y la-dispersién de-velocidad en una-amplia-muestra de nubes
moleculares, encontrando que la densidad media es inversamente proporcional al tamaio
de la nube y la dispersién de velocidad aumenta con el tamafio de la nube con una ley
de potencias de indice préximo a 0.5. Aunque estas relaciones se refieren a los valores
globales en las nubes, también se ha considerado que podrian tenerse unas dependencias
parecidas para la variacién radial de estos parametros dentro de una misma nube. Es decir,
p(r) o 7~ y ov(r) o r!/2, resultando ay(r) o p~'/2. Posteriormente, se han realizado
observaciones para tratar de medir las variacién de pardmetros dentro de una nube de
modo més directo y con mayor resolucion angular. Estos estudios han dado resutados
contradictorios, obteniéndose distribuciones de densidad p(r) o 777, con 0.5 < p < 3 (ver
referencias citadas en André 2000). En un estudio reciente, para el caso de envolventes
en torno a protoestrellas de baja masa, se ha inferido la distribucién de densidad a partir

de la densidad columnar obtenida de los perfiles de intensidad espaciales en longitudes
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de onda milimétricas para una amplia muestra de objetos jévenes y se ha deducido una
distribucién de densidad que va como p ~ r™P con p ~ 1.5 — 2 (Motte y André 2000). El
gradiente de densidad en envolventes de protoestrellas masivas (en la etapa mas temprana
del proceso de formacién, cnando todavia no ha desarrollado una regién HII) se ha tratado
de inferir también indirectamente ajustando con leyes de potencia la emisién molecular de
una muestra de fuentes por van der Tak et al (1999), encontrdndose que una distribucién
de la forma p ~ r~! es la mas apropiada para reproducir la emisién en lineas de HCN,
CN, HCO* y CS. En otro trabajo reciente, Franco et al. (2000) infieren la distribucién
de densidad corresposdiente a la fase mas temprana de formacién de una estrella masiva
extrapolando el gradiente de densidad del material ionizado (que corresponderia a una
etapa posterior) que ajusta mejor el flujo integrado de la emisién centimétrica de regiones
HII ultracompactas, encontrando que éste debe ser mas empinado que una dependencia
de tipo p(r) oc 2.

La ecuacién logatrépica se ha utilizado para explicar la relacién entre la dispersién
de velocidades y la densidad, ov(r) o p~'/2, que se deriva de las relaciones de Larson
(Lizano y Shu 1989; Myers y Fuller 1992; McLaughlin y Pudritz 1996). Partiendo de
esta relacién, y puesto que la velocidad del sonido se comporta como la dispersién de
“ velocidades, ¢, ~ ov, se tiene ¢Z = dP/dp = o} o< p™' y dP « p~'dp, resultando después
de integracién, una ecuacién de la forma P = P,ln(p/po), donde P, es una constante
Y Po una densidad de referencia arbitraria (McLaughlin y Pudritz 1996, 1997 dan una

expresién mas general, en la forma P/P, =1+ Aln(p/p.)).

Los colapsos logatrépico e isotérmico ocurren de manera parecida. Una onda de ex-

pansidon dentro de la nube en reposo se mueve de adentro hacia afuera y el gas atras de
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esta onda cae hacia la protoestrella. El material que se encuentra en el centro, tiende a
un perfil de densidad y velocidad de caida libre dados por p(r) = M(32x2GM,) /2 r=3/2
y v(r) = (2GM,)/*r~1/2 respectivamente, donde G es la constante gravitacional, M,, es
la masa de la estrella y M es la tasa de acrecién. En la parte externa su perfil de densidad
tiende a una configuracién de equilibrio hidrostatico dada por: p(r) = a?(2xrG)~'r~2, para
la EIS, y p(r) = (Po/27G)*/?r~1, para la ELS. Sin embargo, hay importantes diferencias
en el comportamiento de estos dos tipos de colapso. La tasa de acrecion es constante para
el colapso de la EIS: M = mia®/G, donde a es la velocidad del sonido isotérmica y m} es
la masa reducida' cuyo valor es de 0.975. Para el colapso de la ELS, la tasa de acrecién

tiene una dependencia con el tiempo de la forma®:

(27I'GP0)312 m t3.

M= iC 0 (2.10)
donde mg es la masa reducida cuyo valor es 0.0302.

Dada una masa estelar, M, y la tasa de acrecién actual, M, el tiempo desde el inicio

del colapso de la EIS esta dada por t* = M, /M, mientras que es mas grande para la ELS,

t=4

(2.11)

Ademads, como el colapso en ambos casos ocurre de forma autosimilar, para una estrella

central dada, la masa de la envolvente en colapso es

~ 1) , (2.12)

donde m(z), es la masa adimensional, que es una funcién diferente en cada tipo de colapso

1Esta es la masa adimensional que ha caido en el centro.
2Ge utiliz6 la formulacién de Adams, Lizano y Shu 1987 sin publicar que es el equivalente a McLaughlin
y Pudritz 1997.
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y la cual es una funcién de la variable adimensional z. Para la EIS,
z=r/at (2.13)

mientras que para ELS,

z = 4(2rGP) ™V ?rt 2. (2.14)

Para un tiempo dado, la localizacién de la onda de expansién, r,., ocurre a z = 1. Asi,
se tiene la distribucion de densidad en colapso dentro de r,. y la distribucién de densidad
hidrostética afuera de este radio. En particular, en la onda de expansién, m(1) = 2 para
la EIS y m(1) = 1 para la ELS. Asi, a un tiempo dado, dentro de la onda de expansién,
la ELS tiene inicamente el 3% de la masa en la estrella, el resto se encuentra en la
envolvente. En el caso de la EIS aproximadamente la mitad de la masa esté en la estrella

y la otra mitad en la envolvente.

Usando la ecs. (2.10) y (2.11) el valor de la constante de proporcionalidad de la
ecuacién logatrépica es una funcién de la tasa de acrecién de masa, M y la masa de la

estrella central M, tal que

g\ 1/3
Py= — (GM) . (2.15)

= olifag miM$¢
De este modo, los valores de M, y M determinan, a un momento dado, la estructura de

densidad de la envolvente.

En particular, los perfiles de densidad y velocidad de la envolvente logatrépica son

(Adams, Lizano y Shu 1987):

2
plr,) = —2zala) (2.16)
o(ryt) = %(QWGPo)lfztu(z) (2.17)

donde a(z) y u(z) son los perfiles autosimilares de colapso, y z estd dada por la ec(2.14).
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En los dos tipos de colapso que hemos considerado el material cae radialmente hasta la
protoestrella, sin embargo debido ala rotacién de la nube, la direccién de las velocidades se
puede desviar de la direccién radial antes de llegar a la estrella. Tereby, Shu y Cassen 1984
han calculado cual es el radio a cual el material se encuentra con una barrera centrifuga
por lo cual no continua su direccién radial hasta la estrella. Este radio denominado radio
centrifugo se calculé suponiendo conservacién de momento angular y la distribucién de

densidad de la esfera isotérmica y esta dado por la expresion

_ GSMSQZ

Re =~ (2.18)

donde M es la masa colapsada y € es la velocidad angular de la nube. Para una M=10M,
y una velocidad angular tipica de la nube de 10~!* (Shu, Adams y Lizano. 1987) se requiere
que la velocidad del sonido sea del orden de 0.6 km s~! para que el radio centrifugo sea

menor a 50 AU.

2.3.2 Opacidad de los granos de polvo

Se supone que la envolvente de polvo estd compuesta por una mezcla de cuatro tipos
de granos: grafitos, silicatos, hierro e hielo de agua. Los coeficientes de absorcién total
de estos componentes se adoptan de Draine y Lee (1984) para silicatos y grafitos, de
Warren (1984) para hierro y de D’Alessio (1996) para hielo de agua. Para calcular estos
coeficientes se usa una distribuciéon de tamanos tipo MRN (Mathis, Rumpl y Nordsieck
1977) y se supone un cociente de gas a polvo de 100 por masa. Las constantes 6pticas
y abundancias de estos elementos se toman como las tipicas de medio interestelar y se
listan en D’Alessio (1996). El hielo de agua inicamente contribuye a la opacidad para

T<100 K puesto que para temperaturas mas altas se sublima.
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El tamatio de granos de polvo puede variar, si estos se encuentran en diferentes am-
bientes, por ejemplo, granos que se encuentran en nucleos frios en nubes moleculares y
en los discos protoestelares son diferentes de los granos que se encuentran en el medio
interestelar debido principalmente a la formacion de cubiertas de hielo moleculares sobre
su superficie y por el proceso de coagulacion que hace que aumente su tamafto. Para
tomar en cuenta este efecto, en las opacidades en el intervalo milimétrico (A > 200 um)
que tienen a una ley de potencias xx = xo (ﬁ) —ﬁ, el exponente se varia entre 1 y 2,
donde xo = 0.1 cm? g~! de D’Alessio (1996). Esta opacidad es por unidad de masa total
(gas mas polvo). Usando las opacidades monocromaticas se calcula la opacidad promedio

de Rosseland, xg, definida como

—1= T * _1@.‘1
Xt = () [ o G, (2.19)

donde o es la constante de Stefan-Boltzmann, y la opacidad promedio de Planck, xp

definida como

w

fo ” %, By(T)dv, (2.20)

las cuales se usan para calcular la estructura de temperatura de la envolvente. Las opa-
cidades promedio se calculan integrando sobre un amplio intervalo de longitudes de onda
(0.1 < (A/um) < 10°). La contribucién a la integral de longitudes de onda fuera de este
intervalo hemos calculado que no es importante tanto para las temperaturas mas altas

como las més bajas de la envolvente (~ 20-1200 K).

2.3.3 Distribucién de temperatura en la envolvente

Los granos de polvo presentes en las envolventes circunestelares asociadas a estrellas

Jovenes absorben una gran parte de la radiacién estelar, asi como radiacién de la misma
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Frente de la onda de

Figura 2.2: Estructura de la envolvente de polvo que simula al NMC. En la zona I sélo
hay gas puesto que en este lugar el polvo se ha sublimado por el calentamiento producido
por la radiacién que proviene de la regién central. Las zonas I — II constituyen la parte
épticamente gruesa de la envolvente, Ry, indica la posicion de la fotosfera, que divide la
regién Spticamente gruesa de la delgada, siendo las zonas IIl y IV las partes opticamente
delgadas de la envolvente. Las zonas I— III se encuentran en colapso (el choque de acrecién
llega hasta la estrella) y la zona IV es la parte estdtica de la envolvente puesto que todavia
no ha llegado la onda de expansién a esta regién. r,. indica la posicion a fa que se encuentra
la onda de expansién.
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envolvente y la reemiten principalmente en el intervalo de longitudes de onda de infrarrojo
a milimétrico. Por este proceso los granos aumentan su temperatura la cual no puede
superar los 1000—1500 K, que corresponde a las temperaturas tipicas de sublimacién de
los elementos de los que estan formados. Es de esperarse que la temperatura de los granos
disminuya con la distancia a la fuente principal de calentamiento de los mismos. Como ya
hemos mencionado, en este modelo suponemos que la fuente principal de calentamiento
es la radiacion estelar y la radiacién debida al choque de acrecién, el cual ocurre en la

superficie estelar.

Para calcular como varia la temperatura del polvo a lo largo de la envolvente de
los NMCs adoptamos un calculo simplificado propuesto por Kenyon, Calvet y Hartmann
(1993) quienes desarrollaron modelos detallados de la estructura de temperatura y emisién
térmica del polvo en envolventes en colapso en torno a protoestrellas de baja masa. La
idea basica de este tratamiento es que la parte externa (zonas III y IV en la Fig. 2.2) de
la envolvente es tenue, y por ello se puede calcular su temperatura considerando que es
opticamente delgada y que estd en equilibrio radiativo con la fotosfera, que es la regién
donde la envolvente empieza a ser pticamente gruesa (zona II). Dentro de esta regién
(IT) 1a profundidad dptica es > 1, y por ello, su temperatura se puede determinar usando
la aproximacién de difusién. El radio que divide estas dos regiones es el radio fotdsferico,
Hsyt, que no se conoce a priori. Para determinarlo se requiere que la profundidad éptica
de Rosseland evaluada a la temperatura fotosférica, sea del orden de la unidad, s (T¢t) =
2/3,y se usa el hecho de que la luminosidad total se conserva, Lo = 47 R3 ,0T},. Para este
célculo se usa un procedimiento iterativo debido a que la profundidad éptica de Rosseland
depende de la temperatura fotosférica y ésta depende del radio fotosférico. Ademas a

diferencia de lo que sucede para la distribucién de colapso de la esfera isotérmica, en el
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caso logatrépico el radio fotosférico cambia si se adoptan diferentes radios externos de la
envolvente. Esto ocurre porque la parte externa de la ELS tiene una profundidad optica

apreciable,.

A continuacién explicamos mas ampliamente el tratamiento para determinar la tem-
peratura. La radiacién estelar y la producida por el choque de acrecién se absorben en
la regién épticamente gruesa de la envolvente, quedidndose atrapadas y reprocesandose
en esta regién. Pero cerca de la fotosfera se reemiten completamente hacia la region

opticamente delgada.

Asi se supone que la fuente de calentamiento de los granos en la parte externa de la
envolvente es la radiacién proveniente de la fotosfera y como en la regién externa 7 < 2/3,
dicha radiacién soélo se diluye geométricamente y no por la absorcién del material que se
~encuentre-entre la fotosfera y el grano en consideracién. Dado que la profundidad éptica
en esta zona es muy pequena, la absorcién es a lo mas es un factor de exp(—2/3), que
es el valor maximo que se supone que hay entre la fotosfera y el radio de la envolvente.
Otras fuentes de calentamiento como el campo de radiacién difuso formado en la regién
épticamente delgada o el calentamiento producido por reacciones en la superficie de los

granos no se consideran.

Para determinar la temperatura de los granos en esta regién, se supone que hay equili-
brio radiativo con la fotosfera, de manera que la emisividad térmica de los granos integrada
en frecuencia es proporcional a la energia total que absorben y esto se establece igualando

los términos correspondientes a la energia absorbida y reemitida por los granos,

fo "k J,dv = f ” ko B(T(r))dv. (2.21)

0

donde J, = W(r)B(Tr:) es la intensidad promedio y W(r) es el factor de dilucién
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geométrica que estd dado por,
1 1
W(r) = 5(1 = [1 = (Ret/r)’]3)- (2-22)

El lado izquierdo de la ecuacién (2.20) corresponde al calentamiento de los granos donde
se ha aproximado la radiacién proveniente de la fotosfera como un cuerpo negro a su
temperatura efectiva, Ti ¥ €l lado derecho de esta misma ecnacién corresponde al enfria-
miento de los granos, cuya emisién es £, B,(T), donde la funcién de Planck es evaluada a
la temperatura de equilibrio de los granos tal que el calentamiento de los granos sea igual

al enfriamiento en ese punto.

Para simplificar la ecuacién anterior se usa la opacidad promedio de Planck, con la

que se llega a

W (r)Tgunp(Teor) = Tkp(T), (2.23)

donde la opacidad promedio de Planck, sp(T), se evalia a la temperatura local del polvo,
T,y xp(Ttot) se evalia a Tpoe. La ecuacién de balance de energia (2.22), es una ecuacién
implicita para la temperatura del grano, T, porque no podemos despejar T de manera
sencilla de esta ecuacién ya que no tenemos una expresién analitica para las opacidades.
Por ello resolvemos esta ecuacién numéricamente y encontramos la raiz de la ecuacién que
es la temperatura T'. De este procedimiento se tendré un valor de temperatura para cada
radio (es decir, para cada valor de W(r)). De este modo, la ecuacién implicita (2.22),

determina la distribucién de temperatura 7'(r) para la regién externa de la envolvente.

Dentro del radio fotosférico la envolvente es 6pticamente gruesa, la radiacién es isotrépica

y se aproxima al equilibrio térmico de modo que J, — B,. Asi el problema del transporte
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se reduce a la ecuacién de difusion,

64mor?T? dT

Lioy = =
ot 3xr p(r) dr

(2.24)
Dada una distribucién de densidad p(r) y la opacidad promedio de Rosseland xr(T),

se integra esta ecuacién para encontrar la distribucion de temperatura T'(r), sujeta a la

condicién de frontera T Riot) = Tot-

Tal como veremos méas adelante, este tratamiento produce una pequeiia discontinui-
dad en la temperatura correspondiente al radio fotosférico debido al factor de dilucién
geométrico, ya que en este punto se tiene W(Rg) = 1/2, lo cual implica por la ec. (2.22)
que T < Tyt Sin embargo, este efecto y las aproximaciones que se hacen (en la zona
épticamente delgada) al ignorar el ca 16 lentamiento por la radiacién difusa generada
por otros granos y el hecho de considerar que la radiacion proveniente de la fotosfera no
disminuye por opacidad no tiene repercusiones importantes en los resultados del mode-
lo, puesto que, provocan que la luminosidad inicial L, sea diferente de la luminosidad
“final”, aquella que se calcula para evaluar cuanto se conserva la luminosidad inicial inte-
grando en frecuencia el espectro resultante, por un valor de aproximadamente de ~ 15%

a 20 %.

2.3.4 Radio de destruccion de los granos de polvo

Puesto que el polvo se sublima a temperaturas ~ 1200 K (p. €j., Adams y Shu 1985) y
la temperatura en la envolvente se incrementa hacia el centro hasta estos valores es de
esperarse que en la regién central no existan granos de polvo. La frontera de esta regién,

R, se calcula de la siguiente manera. Se considera la evolucién del tamaiio de un grano
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de polvo de radio inicial agz, (tamafio promedio ~ 0.1 um) situado a una distancia R,
del centro de la envolvente en colapso. La variacién temporal de su tamafio debido a

sublimacién es dada por la ecuacién (Evans 1994),

(%) - _ff%.  (2.25)

En esta ecuacién, P, es la presién de vapor del sélido que estd dada por la ecuacién
de Clausius-Clapeyron, P,., = Pie"T1/T donde P, y T, son constantes que dependen del
material, pg es la densidad del material en el grano y v, es la velocidad térmica tipica

de las moléculas que escapan del grano y esta dada por la ecuacién,

l 8kT
vtcr(T) = u m}]ﬂ', (2.26)
g

donde pg es el peso molecular promedio del compuesto que forma el grano y my es la

masa del hidrégeno. Puesto que el grano se encuentra en una envolvente en colapso, la
ecuacién (2.24) puede escribirse en términos de la variacién espacial del tamaiio del grano

y de su velocidad de caida,

En la region central, para la cual este andlisis es relevante, los modelos de colapso (ya sea
el caso ELS o el EIS) tienden a una solucién de caida libre (como ya se discuti6 en la §

2.3.1) por lo que la velocidad de los granos se puede aproximar como

v(r) = 26M. (2.28)

T

Para calcular el radio al cual se destruye el polvo, Ry, se integra la ecuacién (2.26) entre

r=FHRyyr= Ry, estoes

0 . Ry Pvap(T) .
'[a“ 1% = /R“ v(r) pg '”ter(T)d ’ (2.29)



2.3. Caélculo de la intensidad y el flujo total 43

integrando el lado izquierdo de la ecuacién anterior se tiene

LM PalT()
“t f T pro T (230)

Puesto que 7'(r) es una funcién conocida pero no tiene una expresién explicita, la integral
de la ecuacién anterior se resuelve numéricamente hasta encontrar el valor del limite de
integracién, Rq4, que satisface dicha ecuacién. En este calculo se desprecia la acrecién de
particulas sobre los granos de polvo y se considera por simplicidad granos de silicatos®,
cuya presién de vapor esta dada por la expresién P, = 3. x 10*¢~%2%/T dinas cm™2
(Lamy 1974). En un andlisis més riguroso habria que calcular el radio de destruccion

de cada tipo de granos de la mezcla de polvo que se esta considerando y para diferentes

tamarnos.

2.3.5 Estrellas centrales

Para determinar la luminosidad total de la fuente central, se debe especificar la tasa de
acrecién, la masa, el radio y la luminosidad de la estrella central. Hasta ahora, no se sabe
con exactitud cual es el radio de una protoestrella que sufre una intensa acrecién. Adams
y Shu (1985), usando los resultados de Stahler, Shu y Taam (1980) para la formacién de
estrellas de baja masa, encontraron que el radio estelar es una funcién creciente de la tasa
de acrecién con la forma: R, o< M®33, Por otro lado, Stahler, Palla y Salpeter (1986)
estudiando la formacién de estrellas masivas primordiales, encontraron un comportamien-
to similar, esto es: R, o« M°*!, Recientemente, Beech y Mitalas (1994) y Bernasconi y
Maeder (1996) han estudiado la formacion estelar de estrellas masivas con abundancias

solares y con tasas de acrecién constantes. Estos autores no encuentran que el radio de la

3Para este compuesto p; = 3.3 gfcm® y = 169 de Draine y Lee 1984.
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estrella central aumente apreciablemente quizas porque sélo estudiaron tasas de acrecién

menores a 107* M ano™!.

Es probable que estrellas tipo O 6 B que se han formado a través de un intenso flujo de
acrecién dentro del NMC, tengan radios estelares mucho mayores que los valores ZAMS,
puesto que no han tenido tiempo de deshacerse del exceso de energia interna. En este
trabajo consideraremos dos posibilidades: estrellas con radios ZAMS de Thompson (1984)
y estrellas con radios estelares de 10'? cm. Este iltimo valor del radio es un factor de ~
2—5 veces mas grande que los radios ZAMS para estrellas centrales tipo B0-B3, las cuales
consideraremos en nuestros modelos. Se adoptaron luminosidades estelares ZAMS de
Thompson (1984; ver también Vacca, Garmany y Shull 1996), aunque las luminosidades

de estrellas masivas formandose bajo un flujo de intensa acrecion también son inciertas.



Capitulo 3

Modelaje de la emisién de continuo
en NMCs

3.1 Introduccion

En este Capitulo se presentan los resultados del modelaje de la emisién térmica de pol-
vo (en el intervalo de 3 pm a 3 c¢cm) en los NMCs, obtenidos del modo descrito en el
Capitulo 2. En primer lugar se estudia el comportamiento del espectro cuando se varian
los parametros libres del modelo suponiendo los dos tipos de colapso anteriormente discu-
tidos. Después, se comparan las distribuciones espectrales obtenidas de nuestros modelos
con las observaciones de las fuentes G34.244-0.13MM, W3(H,0), Orién, IRAS 2338546053
y G31.4140.31 y se analiza qué condiciones fisicas tienen los modelos que ajustan los flujos

observados.

45
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3.2 Comportamiento de la distribucién espectral con
los parametros libres del modelo

La fuente de calentamiento y el tamafio de la envolvente son los principales pardmetros
libres del modelo, sin embargo, en algunos casos para mejorar el ajuste se varia el exponen-
te de la ley de opacidad en longitudes de onda milimétricas. La fuente de calentamiento
depende de la tasa de acrecion y de las propiedades de la estrella central, como son su
radio, masa y luminosidad. En base a estas cantidades se determina autoconsistentemen-
te la estructura de temperatura, densidad, velocidad y dispersién de velocidades en la
envolvente una vez que se ha escogido el tipo de colapso (isotérmico o logatrépico). A
continuacion se presenta el comportamiento del espectro cuando se varia la tasa de acre-
cién, las propiedades de la estrella (escogiendo diferentes tipos espectrales) y el tamaifio
de la envolvente tanto para el colapso de la ELS como la EIS. Para obtener esta coleccién
de espectros se adopté una distancia de D=4.9 kpc, que es la distancia de IRAS 23385 +
6053, la cual es un canditato a NMC.

Se da un resumen de las propiedades fisicas de los espectros en la Tabla 3.1 y se
muestran sus tendencias generales en la Fig. (3.1) para el caso ELS. En el primer panel
de esta figura, se muestran los espectros que se obtuvieron para diferentes valores de la
tasa de acrecién (M = 1.5 x 1073, 4.4 x 10~% y 8.1 x 10~5 Mg afio™!), para un estrella
central de tipo espectral B0 y una envolvente de 0.1 pc de radio. Como puede verse en
la figura, conforme la tasa de acrecién aumenta, el maximo del flujo aumenta y se corre
hacia longitudes de onda mas largas. Este tltimo comportamiento puede entenderse como

resultado de que la profundidad éptica de la envolvente aumenta, puesto que aumenta

su densidad promedio. Como una consecuencia del incremento en la profundida éptica el
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flujo tiende a redistribuirse hacia longitudes de onda mas largas, donde la envolvente es
épticamente delgada. Esto también tiene el efecto de incrementar la profundidad de la

absorcién de los silicatos a 10 pm.

Tabla 3.1: Propiedades fisicas de una coleccién de modelos de la ELS

Moaodelo
L?ot Rg Rfot ngxt T;ot l'l:fu: Mgnv
(10°Lg) (AU) (10%AU) (105%cm~?) (K) (10°AU) (Mg)
Tipo espectral=B0; R = 0.1 pc
M (Mg afio™1):
1.5x102 16 118  11.0 33 74 21 495
4.4x10-* 6.4 47 3.2 6.0 110 47 86
8.1x10°% 3.2 18 0.4 0.5 260 144 8

M =4.4x10"* Mg afio™%; Ry = 0.1 pc

Tipo espectral:

o7 15.2 57 2.3 2.5 162 95 36
B0 6.4 47 3.2 6.0 110 47 86
B3 4.3 45 4.2 10 87 30 146

M=44x10"* Mg aiio~!; Tipo espectral=B0

Ry (Pc):
0.15 6.4 47 39 4.1 100 47 205
0.10 6.4 47 3.2 6.0 110 47 86
0.05 6.4 47 2.3 10 130 47 19

9 Luminosidad total

¥ Radio de destruccién del polvo

¢ Radio fotosférico

4 Densidad en ¢l radio externo de la envolvente
¢ Temperatura fotosférica

! Radio de la onda de expansion

# Masa de la envolvente

La Tabla 3.1, muestra que el radio fotésferico aumenta y su temperatura disminuye
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Figura 3.1: Espectros obtenidos con la distribucién de densidad correspondiente al colapso de
la ELS. Se muestra su comportamiento al variar los parametros libres del modelo. El panel de
arriba muestra los espectros obtenidos al variar la tasa de acrecién de masa, suponiendo una
estrella central tipo B0 y una envolvente de tamafio R = 0.1 pc. El panel central muestra
Iqs espectros obtenidos con diferentes estrellas centrales, suponiendo un R, = 0.1 pc y una
M = 4.4 x 107* Mg afio~*. El panel de abajo muestra los espectros para varios tamarios de
la envolvente, suponiendo una estrella central tipo B0 y una M=44x10"* Mg afo™!. En
todos los casos se adopté una distancia de 4.9 kpc correspondiente a [a distancia de una de

nuestras fuentes.
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conforme la tasa de acrecién aumenta. Nuevamente, esto es facil de entender puesto que
al aumentar la tasa de acrecién, la densidad promedio en la envolvente aumenta y con
esto el radio fotosférico se mueve hacia la parte més externa y por lo tanto mas fria. En
esta tabla también se aprecia que el radio de destruccion de polvo, R4, aumenta con el

incremento de la tasa de acrecién puesto que la luminosidad total aumenta.

Tabla 3.2: Propiedades fisicas de una coleccién de modelos de la EIS

Modelo
Liot R4 Reot Next Tioe Toe Menv
(10°Lg) (AU) (10%AU) (105em—3) (K) (10%AU) (Mg)
Tipo espectral=B0; R, = 0.1 pc
M(Mg afio™?):
1.5x10~3 16 115 6.5 5.4 98 4.1 141
4.4x10~4 6.4 47 2.1 2.3 136 9.4 47
8.1x10°5 3.2 18 0.3 0.2 284 29 4

M = 4.4 x 10~ Mg afio™!; R = 0.1 pc

Tipo espectral:

o7 15.2 56 1.6 2.2 192 12.0 20
BO 6.4 47 21 2.3 136 9.4 47
B3 4.3 44 2.5 2.4 114 6.0 57

M = 4.4 x 10~% My, afio~?; Tipo espectral=B0

Rext (pc):
0.15 6.4 47 2.3 1.0 130 9.3 84
0.10 6.4 47 2.1 2.3 136 9.4 47
0.05 6.4 47 1.6 9.4 157 9.4 11

El significado de las variables dc esta tabla ez ¢l mismo que ¢l de la Tabla 3.1.

El panel central de la Figura (3.1) muestra los espectros para estrellas de diferentes

tipos espectrales (O7, B0 y B3), para una envolvente de radio de 0.1 pc y una tasa

1

de acrecién de 4.4 x10~* My afio™'. Se aprecia que el maximo del espectro se corre
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ligeramente hacia longitudes de onda mas largas para tipos espectrales mas tardios. Esto
se debe a que la masa en la envolvente es inversamente proporcional a la masa estelar!,
M., x M9 y por lo tanto su profundidad ptica aumenta para tipos espectrales mds

tardios por lo que su emisién se reemite preferentemente a longitudes de ondas mas largas.

Finalmente, el panel de abajo de la Figura (3.1) ilustra las tendencias del espectro
para diferentes radios de la envolvente (Rex= 0.05, 0.10 y 0.15 pc ), para una estrella
de tipo espectral B0 y una tasa de acrecién de 4.4 x10™* Mg afio™?. Como puede verse
en la figura, conforme el radio externo se incrementa, el flujo a longitudes de onda largas
aumenta ligeramente, mientras que disminuye a longitudes de onda cortas. Este efecto
nuevamente puede comprenderse como una consecuencia de la redistribucién del flujo
hacia longitudes de onda mas largas, debido al incremento en la profundidad dptica para
mayores radios externos. Notese que el radio fotosférico aumenta con el aumento del radio

externo, como se discute en § 2.3.3.

El resumen de las propiedades fisicas de los modelos EIS se da en la Tabla 3.2 y sus
tendencias generales se muestran en la Figura (3.2). Los modelos EIS en cada panel se
calcularon con los mismos pardmetros que los modelos ELS. Como puede verse de las
Figuras (3.2) y (3.1), el comportamiento general de los modelos EIS en cada panel es el
mismo que el de los modelos ELS. Sin embargo, también pueden verse claras diferencias.
Por ejemplo, el espectro de los modelos EIS presenta menos flujo a longitudes de onda
en el rango milimétrico y més flujo en el rango infrarrojo que los modelos ELS. Esto se
debe a que la masa de la envolvente EIS, M.,, = M(18GM,)~V/ 2R3 e siempre menor

ext ?

que la de los modelos ELS (ver las Tablas 3.1 y 3.2). De aqui que la envolvente EIS

!Esta dependencia se deduce usando la ec.(2.12) con m(z)/mg >> 1y la cual vale para Rey: < 7.
(que el caso de estos modelos) donde m(z) o< ¥ y z o« M7 M?/® que se obtiene de la ecs. (2.14),
(2.11) y (2.15).
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Figura 3.2: Espectros obtenidos con la distribucién de densidad correspondiente al colapso de
la EIS. Se muestra su comportamiento al variar los pardmetros libres del modelo. El panel de
arriba muestra los espectros obtenidos al variar la tasa de acrecién de masa, suponiendo una
estrella central tipo BO y una envolvente de tamafio R.,; = 0.1 pc. E! panel central muestra
los espectros obtenidos con diferentes estrellas centrales, suponiendo un R, = 0.1 pc y una
M = 4.4 x 107* Mg afio™!. El panel de abajo muestra los espectros para varios tamafios de
la envolvente, suponiendo una estrella central tipo BO y una M = 4.4 x 10~* Mg afio~1. En
todos los casos se adoptd una distancia de 4.9 kpc correspondiente a la distancia de una de
nuestras fuentes.
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es Opticamente mas delgada y emite su radiacion en general a longitudes de ondas mas

cortas que las envolventes ELS.

En resumen, el espectro en todas las frecuencias es muy sensible a la tasa de acrecion;
el flujo en el rango infrarrojo es sensible al tipo espectral de la estrella central; y el valor del
radio externo de la envolvente tiene unicamente un pequeno efecto sobre el espectro para
los pardmetros explorados en las Figuras (3.1) y (3.2). Esto vale para las dos distribuciones

de densidad que han sido consideradas.

3.3 Comparacion con las observaciones

Con la finalidad de comparar la emisién térmica de polvo de nuestro modelo con las
observaciones, se traté de escoger de la literatura una serie de objetos “aislados”, que
han sido propuestos como protoestrellas masivas que no han desarrollado una regién HII.
Como se ha comentado en la introduccién, hasta ahora se registran alrededor de veinte
candidatos a NMCs (Kurtz et al. 2000). Sir embargo, en general estos objetos no estan del
todo aislados, porque se encuentran cerca (unos pocos segundos de arco) de otras fuentes
infrarrojas y/o regiones HII, de modo que los flujos observados pueden estar contaminados
por la emision de las fuentes vecinas, en observaciones realizadas con insuficiente resolucién
angular. Puesto que éste es el caso de la mayoria de las observaciones realizadas hasta la
fecha, resulta que buena parte de los datos disponibles son en realidad solamente limites
superiores a los verdaderos valores del flujo del NMC. El problema es particularmente
importante en el caso de las observaciones en el infrarrojo lejano. Esto dificulta ajustar
el espectro intrinseco del NMC, puesto que no se sabe cuanta emisién proviene de él y

cuanta es de las fuentes vecinas. Debido a esto, en nuestra seleccién hemos tratado de
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lograr un compromiso escogiendo fuentes que estuvieran relativamente aisladas pero que
tuvieran una amplia base de datos observacionales para restringir tanto como sea posible

el ajuste del modelo.

Teniendo en cuenta estos criterios, se escogieron las fuentes: G34.24+0.13MM (Hunter
et al. 1998), W3(H,0) (Turner y Welch 1984), NMC de Orién (Genzel y Stutzki 1989),
IRAS 2338546053 (Molinari et al. 1998) y NMC de G31.41+0.31 (Cesaroni et al. 1994}
como una muestra representativa para investigar si su espe;:tro se puede explicar como
originado por la emisién térmica del polvo en una envolvente en colapso sobre una estrella
masiva. En el caso del NMC en G31.4140.31, las condiciones fisicas posiblemente sean
més extremas que en el resto, puesto que a pesar de ser uno de los objetos mas distantes,
presenta una intensa emisién en el intervalo milimétrico (ver mas adelante). Este es el
objeto del que se dispone de una base de datos més amplia y con alta resolucién angular en
transiciones de la molécula de amoniaco, por lo que resultard muy 1til para comprobar los
modelos de emisién en linea desarrollados en el Capitulo 4. En el caso de G34.24+0.13MM
presentamos un anélisis comparativo entre las distribuciones de densidad correspondientes
al modelo de colapso de una EIS y una ELS, asi como también discutiremos el efecto al usar
radios de diferentes tamanos de la estrella central. En el resto de los objetos obviaremos

este analisis.

3.3.1 G34.2440.13MM

Hunter et al. (1998) detectaron la fuente de emision milimétrica G34.24+0.13MM a 1.5 pc
al suroeste de la regién ultracompacta G34.26-0.15, la cual forma parte del complejo de

regiones HII G34.34-0.20. Este complejo se encuentra a una distancia de 3.7 kpc (Kuchar
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y Bania 1994). Hunter et al. (1998), por las razones que se discuten mas adelante,
identificaron a G34.24+0.13MM como un objeto protoestelar masivo, el cual coincide con
emision maser de metanol. A partir de sus observaciones de 1.3 mm y 2.7 mm midieron un
didmetro lineal de 0.037 pc y estimaron en base a sus ajustes al espectro observado, usando
temperatura constante, una luminosidad total de 1600 a 6300 Ly. En radiofrecuencias,
hacia esta region sélo se han detectado limites superiores en la emisién libre-libre de
S, £08mlyalb GHzy S, g 0.6 mJy a 8.3 GHz (W. M. Goss 1999 comunicacién
personal) por lo que estos autores argumentan que, a causa de la gran luminosidad y per
la carencia de emisién compacta de radio continuo centimétrico, la fuente probablemente

contenga una protoestrella tipo B profundamente inmersa.

En el caso de G34.24+4+0.13MM se muestra una comparacién de los espectros en los
que se adopta las distribuciones de densidad correspondientes al colapso de la ELS y al
colapso de la EIS con los flujos observados de esta fuente (ver fig. 3.3). Estos espectros
resultan de unos modelos que requiren R.,; = 0.07 pc y una estrella central tipo B3.
Puede verse en la Figura (3.3) que ambas distribuciones de colapso ajustan los flujos
milimetricos observados, sin embargo, el caso EIS presenta un exceso en el infrarrojo
medio que es mayor que el que presenta el caso ELS. Esto se debe a que para ajustar los
flujos observados en el intervalo milimétrico se requiere de envolventes masivas y, para
una tasa de acrecién dada, la envolvente es menos masiva para la EIS que para la ELS, de
esta manera en el primer caso se requiere de una tasa de acrecién mayor (M = 1.0 x 10~3
Mg, aiio™!) para ajustar los flujos milimétricos que la que se requiere en el caso de la ELS
(M =6.5x 107* Mg ano™!). Esto hace que la EIS produzca una densidad de flujo en el
infrarrojo medio varios érdenes de magnitud mas grande que el limite superior observado

a 20 pum. En el caso del colapso logatrépico resulta que el flujo a 20 um presenta un exceso
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Tabla 3.3: Pardmetros con los que se ajustd los flujos observados de NMCs ¢

Fuente T.E! M. Lt M Bee B DF
(Mg) (Leo) (Mg aiio™!) (pe) (kpc)
G34.244+0.13MM B3 10.0 1.0x10®° 6.5x10-* 007 2.0 3.7
W3(H,0) Bo 15.8 25x10* 1.2x107% 0.05 1.6 2.2
Orién B3 10.0 1.0x10® 1.1x10°% 002 1.6 05
IRAS 2338546053 B2 126 2.8x10® 1.0x1073 0.10 1.6 4.9
G31.41+0.31 08 25.1 6.5x10* 2.7x10"3 015 1.0 7.9

9 En todos los casos se adopté R, = 10'? em.

% Se adopté ¢l valor dado por Thompson 1884, para cada valor de M..

€ Se adoptaron los valores dados por Kuchar y Bania 1994, Humphreys 1978, Gengel ¢t al. 1981, Molinari <t al, 1988,
Churchwell et al. 1990, respectivamente.

t Tipo espectral

menor que se puede atenuar con una extincién del ambiente externo al NMC, de 4, ~ 100
mag. Este valor de la extincién externa es algo grande?, aunque los NMCs se encuentran
dentro de regiones densas en nubes moleculares. En la Figura (3.3) también se muestra
una comparacién entre el espectro del modelo ELS que supone una estrella central de
radio ZAMS con el espectro de un modelo que supone un radio mayor que el radio ZAMS,
esto es 10'? cm (ver §2.3.5). Claramente, el exceso de emisién & 20 um se reduce y respeta
la restriccién a esta longitud de onda sin necesidad de extincion del ambiente externo.
Esto ocurre porque la luminosidad de acrecién disminuye con el aumento del radio estelar.
Nétese que, si se usaran radios estelares mayores que los radios ZAMS y la distribucién
de densidad de la EIS, atin se requeririan A, >100 mag para atenuar el exceso de emision

a 20 pm.

Para las demas fuentes estudiadas se encuentran resultados similares, por lo que de aqui

ZUn valor de la extincién del ambiente externo mids aceptado es del orden de 30 mag. (p.ej., Testi et
al. 1998)
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Figura 3.3: Espectro de la emisién de continuo de la fuente G34.244-0.13MM obtenido con
diferentes distribuciones de densidad y radios estelares. Los valores de los flujos observados
son de Hunter et al. 1998 y Goss 1999, los limites superiores a 25 y 12 um son del IRAS
PSC2 y a 20 um de Hunter et al. 1998. La linea de puntos corresponde a la distribucién de
densidad del colapso de la EIS con M = 1.0 x 10~ M, afio™!, mientras que la linea de punto
y raya corresponde a la distribucién de densidad del colapso de la ELS con M = 6.5 x 10~*
Mg afio™". Para ambos modelos se usaron estrellas centrales con un radio ZAMS (2.0 x 10!
cm de Thompson 1984). El mejor ajuste (linea continua) se obtiene con la distribucién de
densidad correspondiente al colapso de una esfera logatrépica singular (ELS) y un radio de !a
estrella central de 10’ ¢m. Los pardmetros resultantes del modelo se listan en la Tabla 3.3.
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en adelante, sélo consideraremos modelos con la distribucién colapso de la ELS y estrellas
centrales con radios de 10'? ¢m y no se considerard extincién del ambiente externo. La
realidad, probablemente, sea una combinacién de una extincién externa (A, ~ 30 mag)

y estrellas centrales con radios mas grandes que su valor ZAMS.

El modelo que ajusta el espectro observado de G34.244+0.13MM requiere una estrella
central tipo B3, con M = 6.5 x 107 M, afio™!, Rexe = 0.07 pc y un exponente de la
opacidad de polvo 8 =2. Los tipos espectrales mas tempranos que el B3 son demasiados
luminosos y son incompatibles con la emisién observada en el infrarrojo medio; tasas de
acrecién més pequefas que el valor de M =65x10"* Mg afio™! no reproducen la emisién
milimétrica observada en esta fuente (ver tendencias de los modelos, panel de arriba de
la Fig. 3.1). La Tabla 3.4 lista las propiedades fisicas de esta fuente derivadas a partir

del modelo.

Tabla 3.4: Propiedades fisicas de los NMCs obtenidas a partir de los modelos

Ry Ryar Ttot Text Lnot Lace /Ltot Meny Nea t: Tow
Fuente (AU)  (AU) (K} (em™¥) (Lg) (%) {(Mg) (cm~ )B {afios) (AU)
G34.24+0.13MM 36 3800 72  2.4x10° 1.6xi0f 94 131 3.9%10 6.1x10* 2.0x10?
W3(H;0) 74 5300 87 4.6x10® 6.7x10* 62 83  5.6x10%* 5.3x10* 2.4x10!
Orién 52 3200 88  1.2x107 2.5x10% 06 27 6.4x10%3% 3,7x10* 1.6x10%
IRAS 2338546053 54 7000 62 2.5x10%° 3.1x10% 81 382 5.5x10%% 5ox10f  2.1x10f
G31.4140.31 156 18000 63 1.5x10% 2.1x10° 71 1581 1.0x10%® 3.7x10* 2.2x10%

@ Densidad columnar de hidrégeno molecular
% Edad del niicleo calculada por la ec.[2.11)
El significado de las variables restantes ¢s ¢l mismo que se da en Tabla 3.1

La estrella central requerida para este modelo es tan tardia que no presenta una region
HII detectable a la distancia de 3.7 kpc y aunque estuviese mas cerca tampoco se podria
detectar ya que la fuente no desarrollara una region HII puesto que la tasa de acrecion
critica para confinar la regién ionizada (ec.1.4) es dinicamente M = 3.20 x 10~ M, afio™?,

considerablemente més pequena que la requerida por el modelo.



58 3. Mode]aje de la emision de continuo en NMCs

En la Figura 3.4 se grafican los campos de temperatura, densidad y velocidad, as{ como
la dispersién de velocidades (tanto debidos a los movimientos térmicos como turbulentos) a

lo largo de la envolvente correspondientes al modelo que mejor ajusta los flujos observados.

3.3.2 W3(H,0)

A esta fuente también se le conoce como el objeto TW por sus descubridores, Turner y
Welch (1984), quienes proponen que es una estrella joven, luminosa e inmersa. La fuente
se encuentra muy cerca de un complejo de maseres de H,O y estd localizada aproxima-
damente a 0.06 pc al este de la region HII W3(OH). Su distancia es de 2.2 kpc segin
Humphreys 1978. Dicho objeto se manifiesta como una concentracién densa y tibia de
material molecular (ver también Wilson, Gaume y Johnston 1993; Wink et al. 1994) que
coincide con una pequeiia fuente elongada de emisién sincrotrén (Reid et al. 1995; Wilner,
Reid y Menten 1999) de la que emana un flujo bipolar trazado por movimientos propios

de los maseres de H,O.

Hacia esta region, Wilner, Welch y Foster (1995) y Wyrowski et al. (1997) detecta-
ron emision de continuo milimétrica compacta (0.02 pc), que se interpreté como emisién
térmica de polvo caliente. Observaciones interferométricas recientes de Wyrowski et al.
(1999) tanto de continuo a 1.4 mm como de lineas moleculares con alta resolucién angular
(fracciones de segundo de arco) indican que la emisién de continuo de W3(H,0) presenta
tres componentes. La componente al oeste (componente A en su nomenclatura) es la
fuente que coincide con los maseres y con la fuente de emisién sincrotrén. Sin embargo,
debido a que nuestros modelos son esféricamente simétricos y no consideran la forma-

cién simultédnea de varios objetos y puesto que s6lo queremos determinar las propiedades
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Figura 3.4: Distribucién de temperatura, densidad, velocidad y dispersién de velocidades,
ancho total a altura mitad, para la componente térmica (linea quebrada), turbulenta (linea
punteada) y total (linea continua) en la envolvente de G34.24-+0.13MM, correspondientes al
modelo descrito en la Tabla 3.3 y que produce el espectro mostrado en la Figura 3.3. Estas
distribuciones se grafican desde el radio Ry hasta el radio R.x: los cuales dependen del modelo
de esta fuente.
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globales de la region comparamos el espectro predicho por nuestro modelo con los datos

milimétricos de menor resolucion angular que trazan a la fuente compacta reportada por

Wilner et al. (1995) y Wyrowski et al. {1997).

Reproducimos los flujos de esta fuente con un modelo que requiere una estrella central
tipo B0, con M = 1.2 x 1073 My afio™!, Rexe = 0.05 pc y un indice de opacidad de 1.6
(ver Tabla 3.3). La Tabla 3.4 lista las propiedades fisicas de este modelo y el espectro
resultante se muestra en la Fig. 3.5. Debido a que sélo hay observaciones en el intervalo
milimétrico para esta fuente, €l modelo no es inico. Se seleccioné aquel modelo que
tiene el tipo espectral y el indice de opacidad que esta de acuerdo con las estimaciones
de Wyrowski et al. (1997, 1999). Para restringir la luminosidad de la fuente y el tipo
espectral de la estrella central se requiere de observaciones con mejor resolucién angular

en el intervalo de longitudes de onda de infrarrojo medio y lejano que las que tienen los

flujos IRAS.

En la Figura 3.6 se grafican los campos de temperatura, densidad y velocidad, as{ como
la variacion de la dispersién de velocidades (tanto debidos a los movimientos térmicos como

turbulentos) a lo largo de la envolvente con los que se generd el espectro de la Figura 3.5.

3.3.3 El NMC de Orién

Por su cercania (D=480 pc; Genzel et al. 1981), la regién de estrellas masivas més
estudiada es la nube molecular de Orién (OMC-1). Observaciones de linea hacia la regién
central de OMC-1 (la nebulosa Kleinmann-Low) muestran que hay varias componentes
con diferentes velocidades las cuales, a partir de mapas de gran resolucién angular, se

fueron asociando a diferentes componentes espaciales (ver Wright, Plambeck y Wilner
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Figura 3.5: Espectro de la emisién de continuo de la fuente W3(H20). Los parametros del
modelo se listan en la Tabla 3.3. Los flujos observados son de Wyrowski et al. 1997 y Wilner
et al. 1995. Se muestran limites superiores IRAS a 25 y 12 micras.
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Figura 3.6: Distribucién de temperatura, densidad, velocidad y dispersién de velocidades,
ancho total a altura mitad, para la componente térmica (linea quebrada), turbulenta {linea
punteada) y total (linea continua) en la envolvente de W3(H,0), correspondientes al modelo
descrito en la Tabla 3.3 y que produce el espectro mostrado en la Figura 3.5. Estas distribu-

ciones se grafican desde el radio Ry hasta el radio R.., los cuales dependen del modelo de la
fuente.
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1996). En el centro de esta regién se encuentra una condensacién densa de gas y polvo
muy prominente conocida como el “Nicleo Caliente de Orién” (la figura 4.25 muestra
la posicién del nicleo respecto a fuentes conocidas), con una densidad de gas molecular
mayor a 107 cm~2 y una temperatura de 150—300 K (Genzel y Stutzki 1989). Si su fuente
de calentamiento es externa (Blake et al. 1996, Wright, Plambeck y Wilner 1996} o interna
(Masson y Mundy 1988) es todavia materia de gran debate. La Radio fuente “I” asociada
con una regién HII (Chandler y Wood 1997) y que esta localizada al noroeste del Nicleo
Caliente (~ 2") se ha propuesto como su fuente de calentamiento. Sin embargo, Kaufman
et al. (1998) modelaron las condiciones fisicas del Nicleo Caliente de Orion y concluyeron
que una fuente de calentamiento interna es mas probable, puesto que la Radio fuente “I”

no es lo suficientemente luminosa para calentar al nicleo a las temperaturas observadas.

Aunque nuestro mejor modelo sobrestima el flujo a 30 pm y a 1 —2 mm (ver Fig. 3.7)
consideraremos que logra ajustar en general el conjunto de datos observacionales. Sus

1 una estrella central tipo

pardmetros son, una tasa de acrecién de 1.1 x 10~*M, afio~
B3, un radio externo de la envolvente de 0.025 pc y un indice de opacidad de 1.6. La tasa de
acrecién de masa se determina principalmente por los flujos milimétricos y submilimétricos
observados. El tipo espectral de la estrella esta restringido por el flujo medido a 30 ym
(Wynn-Williams et al. 1984). Un tipo espectral mds temprano que una estrella B3 origina
espectros con mayor flujo a esta longitud de onda. El perfil convolucionado del modelo
a 1.3 mm tiene un ancho a potencia media de 3”, similar al observado por Blake et al.
(1996; Fig. 2, panel superior). La luminosidad total que resulta de nuestro modelo es
2.5 x 10*Ly, donde la mayoria se debe a la luminosidad de acrecién. Cabe recalcarse

que este valor excede la luminosidad minima requerida por los modelos de Kaufman et

al. (1998) para explicar la alta temperatura observada en el Nicleo Caliente de Orién. A
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pesar de que, en estudios de continuo y de lineas moleculares con alta resolucién angular
se ha encontrado evidencia de subestructura dentro del nicleo (Migenes et al. 1989; Blake
et al. 1996), hemos aplicado nuestro modelo con simetria esférica a esta fuente puesto
que nos interesa comparar los parametros derivados de su ajuste con el resto de la fuentes

estudiadas.
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Figura 3.7: Espectro de la emisién de continuo del niicleo caliente de Orién. Los pardmetros
del modelo se listan en la Tabla 3.3. Los flujos observados son de Wright et al. 1992, Murata
et al. 1991, Masson y Mundy 1988, Mezger et al. 1990 y los flujos y barras de error a 30
pm y 1.3mm se estimaron de los mapas de Wynn-Williams et al. 1984 y Blake et al. 1996,
respectivamente,

En la Figura 3.8 se grafican los campos de temperatura, densidad y velocidad, as{ como
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la variacién de la dispersién de velocidades (tanto debidos a los movimientos térmicos

como turbulentos) a lo largo de la envolvente.

3.3.4 IRAS 2338546053

Aparte del NMC de Orién, IRAS 2338546053 (Molinari et al. 1998) es de las fuentes que
tiene la base de datos més completa de emisién de continuo, ya que ha sido estudiada
desde longitudes de onda centimétricas hasta el infrarrojo cercano. Hacia esta fuente
se detecté emisién compacta a 3.4 mm de tamaiio angular de 475 x 376 (o de tamaiio
promedio de 0.048 pc para una distancia de 4.9 kpc) y le estimaron una luminosidad
bolométrica de 1.6 x 10*L,. Molinari et al. 1998 también detectaron coincidiendo con

esta fuente un flujo bipolar compacto en emisién en las lineas de Si0 y HCO*.

Para explicar la carencia de un maximo de emisién centimétrica ® en IRAS 2338546053,
Molinari et al. (1998) consideran dos posibilidades: una estrella tipo B0 muy obscurecida
con una acrecién residual o una protoestrella sufriendo una intensa acrecién de 1072 My
afio”! que impide el desarrollo de la regién HII, con M, = 39 Mg, R, = 70 Ry y
Liot = Lpcc, €l valor del radio lo estimaron de la relaciéon de Stahler et al. (1986), la cual

hemos ya discutido en §2.3.5.

El mejor ajuste (modelo I) a los flujos observados (que no corresponde a ninguno de
los modelos propuestos por Molinari et al. 1988) se muestra en el panel superior izquierdo
de la Figura (3.9). Este modelo requiere una tasa de acrecion tan alta como la propuesta

por Molinari et al. (1998) pero tiene una estrella central menos temprana, sus parametros

3De un andlisis de los mapas a 20 cm de esta regién ( L. F. Rodriguez, comunicacién personal) se
encuentra que la fuente estd inmersa en la emisién extendida de una regién HII cercana pero no tiene un
méximo de emisién propio a esta longitud de onda.
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Figura 3.8: Distribucién de temperatura, densidad, velocidades y dispersién de velocidad,
ancho total a altura mitad, para la componente térmica (linea quebrada), turbulenta (linea
punteada) y total (linea continua) en la envolvente del niicleo de Oridn, correspondientes al
modelo descrito en la Tabla 3.3 y que producen el espectro mostrado en la Figura 3.7. Estas
distribuciones se grafican desde el radio Ry hasta el radio R.,. los cuales dependen del modelo

de la fuente.
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! un radio externo

son una estrella central tipo B2, una tasa de acrecién de 107> Mg afio™
de la envolvente de 0.1 pc y un indice de opacidad de 1.6. Sus propiedades fisicas se
dan en la Tabla (3.4). El panel inferior izquierdo de la Figura (3.9) muestra el perfil
de intensidad espacial a 3.4 mm predicho por el modelo (linea continua) y el perfil de
intensidad observado a esta misma longitud de onda a lo largo del eje mayor y menor
del mapa de la Figura 1 de Molinari et al. (1998) (la linea de punto y raya). Como
puede verse en la figura, el acuerdo es bastante bueno. El perfil del intensidad se obtuvo
convolucionando (en dos dimensiones) la distribucién espacial de intensidad a 3.4 mm
dada por el modelo con un haz gaussiano de ancho a altura mitad de 3”8, correspondiente
al tamafio del haz usado en las observaciones de Molinari et al. 1998. Nétese que el perfil

de intensidad predicho a 3.4 mm, se obtuvo con el mismo grupo de pardmetros que dieron

el mejor ajuste al espectro observado.

Los paneles de la derecha de la Figura (3.9) muestran los resultados de las predicciones
para un modelo similar al propuesto por Molinari et al. 1998 (modelo II). Este modelo
tiene una estrella central con las mismas propiedades que la de (Molinari el al. 1998}, esto
es una protoestrella con M, = 39 Mg, R, = 70 Rg ¥ Liot = Lacc. El mejor ajuste a los
flujos observados en este caso requiere una M =16 x 1073Mg afio™!, Reye = 0.19 pc y
B = 2. Sin embargo, aunque el espectro observado puede ajustarse, el perfil de intensidad
espacial predicho a 3.4 mm es muy ancho y su maximo de intensidad es muy bajo para ser
detectable por arriba del nivel de ruido del mapa (ver Fig. 3.9, panel inferior derecho).
Esta diferencia se debe al valor tan grande del radio de la envolvente que se requiere
en el modelo II comparado con aquel del modelo I. Por lo tanto, este modelo parece no
reproducir del todo las observaciones. Se concluye que es mas probable que una estrella

tipo B2 esté inmersa en el nicleo de IRAS 23385+4-6053, como se sugiri6é por el modelo I
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Figura 3.9: Espectros y perfiles de intensidad predichos por el modelo y los flujos observados
de IRAS 233856053 (Molinari el al. 1998, IRAS PSC2). El panel que se encuentra en la
esquina superior izquierda muestra el espectro del modelo | (nuestro mejor ajuste), el cual
requiere una estrella central tipo B2 con M = 10-*M,, afio~!, Rex=0.1 pcy 8 = 1.6. El
panel en la esquina inferior izquierda muestra el perfil espacial a 3.4 mm correspondiente a
este modelo (linea continua) y los perfiles de intensidad observados a lo largo del eje mayor y
menor del mapa a 3.4 mm de Fig. 1 de Molinari et al. 1998 (lineas de trazos y puntos). Los
paneles superior e infesior derechos corresponden al espectro y al perfil espacial dei modelo I
(de Molinari et. al. 1998) el cual requiere una protoestrella de M, = 39M,,, R,=70 Ry con

M =16 x10"3Mg afio™, Rexe=0.19 pc y 8 = 2 y Liot=Lace.
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(Tablas 3.3, 3.4 y Fig. 3.9, izquierda).

En la Figura 3.10 se grafican los campos de temperatura, densidad y velocidad, asi
como la variacién de la dispersién de velocidades (tanto debidos a los movimientos térmicos

como turbulentos) a lo largo de la envolvente correspondiente al modelo I.

3.3.5 ElI NMC en G31.4140.31

Cesaroni et al. (1992) realizando un estudio en base a la emisién de NHj(4,4) hacia
regiones HITUC encontraron cerca de su regién HII G31.4140.31 a un objeto que llamé la
atencién debido a su alta densidad columnar de amoniaco y su alta temperatura (~100
K). Posteriormente, observaciones con el VLA (Cesaroni et al. 1994a) mostraron que la
.mayoria de la.emisién del amoniaco (4,4) proviene de una regién de alrededor de 0.1 pc
de radio. Otros estudios hacia esta regién con el arreglo interferométrico Plateau de Bure
del IRAM (Cesaroni et al. 1994b) reportaron un flujo de 700 mJy a 2.7 mm y mostraban
que la emisién de continuo milimétrica coincide con la emisién de amonfaco. De los NMCs
que hemos estudiado, éste es el que presenta mayor emisién milimétrica a pesar de que es
el més lejano (7.9 kpc). Como puede verse en el mapa de la figura 1.1 la fuente de emision
milimetrica y molecular no coinciden con un maximo de emisién centimeétrica sino que

se encuentra en proyeccién o inmersa en la emisién extendida a 1.3 cm de la regién HII

cercana, tal como en el caso de IRAS 23385+6053.

Hatchell et al. (2000) observaron la regién con el instrumento SCUBA* (Submilimetre
Common-User Bolometer Array) en el milimétrico y submilimétrico y corroboraron los

altos flujos en esta longitud de onda, aunque sus datos tienen menor resolucién angular

4gobre James Clerk Maxwell Telescope
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Figura 3.10: Distribucién de temperatura, densidad, velocidades y dispersién de velocidad,
ancho total a altura mitad, para la componente térmica (linea de trazos), turbulenta (linea de
puntos) y total (linea continua) en la envolvente de IRAS 23385+6053, correspondientes al
modelo descrito en la Tabla 3.3 y que producen el espectro mostrado en la Figura 3.9 (modelo
). Estas variables se grafican desde el radio Ry hasta el radio Ry los cuales dependen de!

modelo de la fuente.
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que los datos obtenidos con el interferométro Plateau de Bure, por lo que atribuyen la
emisién a estas longitudes de onda tanto al niicleo como a una componente extendida con

dimensién de 60”.

Como ya hemos discutido, el niicleo de G31.41-40.31 es la fuente que presenta ma-
yor emisién en longitudes de onda milimétricas, este hecho sugiere que si esta calentado
internamente, la fuente que suministra su calentamienta debe de ser una estrella muy
temprana o la energfa liberada durante el choque de acrecién debe de ser muy grande (
M muy grande). En base a estas suposiciones se traté de ajustar los flujos milimétricos
observados probando estrellas centrales tipo O 6 tasas de acrecién mucho mayores que las

que se adoptaron para las deméas fuentes ( > 1 x 1073M,, afio™?).

Explorando estas posibilidades se encontré que los modelos que suponen estrellas mas
tempranas que una tipo O7 y con una tasa de acrecién similar a la del promedio de las
demas fuentes producen espectros que logran ajustar la parte milimétrica pero sobrepasan
los limites IRAS en la regi6én de infrarrojo lejano, por otra parte, modelos con una tasa de
acrecién muy alta (3 5x 1073 Mg afio™!) y con estrellas tipo B pueden producir espectros
que ajustan la regién milimétrica pero dichas tasas de acrecion implican una dispersién
de velocidades muy grande en la nube que a su vez implicarian anchos de linea que son
extremadamente grandes (> 20 km s™!) que no se observan. Por tales razones se ajustan
los flujos observados usando estrellas centrales tipo O8, B0 y barriendo tasas de acrecion
en el intervalo 1—5x 1073 M, afio™!. Dentro de estos valores el mejor ajuste se obtuvo con
una estrella central tipo O8, una tasa de acrecién de 1 x 1073My, afio™!, una envolvente
de 0.15 pc de radio y un exponente de la opacidad de 8 = 1. El espectro predicho por

el modelo se muestra en la Figura 3.11, sus propiedades fisicas se listan en la Tabla 3.4
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y en la Figura 3.12 se grafican los campos de temperatura, densidad y velocidad, asi
como la dispersién de velocidades (debida tanto a los movimientos térmicos como a los
turbulentos) a lo largo de la envolvente encontréndose que los movimientos turbulentos

en la parte externa de la envolvente llegan a ser hasta de 15 km s~ !,

Los pardmetros
del modelo de esta fuente implican unos anchos mucho mayores en comparacién con las
demas fuentes, como puede corroborarse en la figuras de la dispersién de velocidades de
cada una de las fuentes.
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Figura 3.11: Espectro de la emisién de continuo del niicleo de G31.4140.31. Los flujos
observados y limites superiores son de Chini et al. (1986), Cesaroni et. al (1994a,b) y
Hatchell et al. (2000).
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Figura 3.12: Distribucién de temperatura, densidad, velocidades y dispersion de velocidad,
ancho total a altura mitad, para la componente térmica (linea quebrada), turbulenta {linea
punteada) y total (linea continua) en la envolvente de G31.41+0.31, correspondientes al
modelo descrito en la Tabla 3.3 y que producen el espectro mostrado en la Figura 3.11. Estas
distribuciones se grafican desde el radio R4 hasta el radio R.y:, los cuales dependen del modelo
de la fuente.
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3.4 Discusion

3.4.1 Discusion general de los resultados

Se encontrd que el modelo descrito en este trabajo, de una envolvente en colapso sobre una
protoestrella central masiva, reproduce los datos observacionales con los que se dispone
hasta ahora para las fuentes seleccionadas. Se exploraron dos posibles distribuciones de
densidad para la envolvente. La distribucién de densidad correspondiente al colapso de
la ELS produce espectros que estan en mejor acuerdo con los datos observacionales que

la distribucion de densidad correspondiente al colapso de la EIS.

Para ajustar los flujos observados de la mayoria de las fuentes se requieren estrellas
masivas tipo B (10—16 My), excepto en el caso G31.41+0.31 que requirié6 una estrella
tipo O8 (25Mp), valores altos de la tasa de acrecién ~ 1072 Mg afio™! y radios de la
envolvente de ~ 0.1 pc. Los valores que se obtuvieron para la tasa de acrecion exceden
por un gran factor la tasa de acrecion “critica”’que se necesita para impedir el desarrolio
de la region ionizada, la cual para una estrella tipo B (como las propuestas en nuestro
modelos) es del orden de 10=7 M afio™! (segin la ec. 1.4). Por lo tanto, los modelos

predicen que no se detectard continuo de una regién HITUC.

Los valores que se obtuvieron para los tamaifios de la envolvente son consistentes con
aquellos inferidos por las observaciones. Sin embargo, todavia no es posible hacer una
comparacién en detalle ya que la mayoria de las observaciones dan inicamente un limite
superior al tamaiio de las fuentes. Sélo en el caso de IRAS 233854-6053 y el niicleo caliente
de Orién, se tenia la distribucién espacial observada a 3.4 y 1.3 mm, respectivamente, lo

cual permitié hacer una comparacién entre éstos y el perfil espacial predicho por el modelo.



3.4. Discusion 75

Para IRAS 2338546053 se encontré un buen acuerdo con el flujo total observado, con su
méaximo a 3.4 mm y el tamafio observado. Para Orién se encontré también un buen

acuerdo con el tamafio observado a 1.3 mm.

Para un ajuste mas exacto de las fuentes se requiere de mapas con alta resolucion
angular y con buena sefial a ruido $/N a diferentes longitudes de onda. En este sentido,
los perfiles de intensidad espacial ayudarian a discriminar entre posibles modelos. Por otro
lado, se necesitan imagenes en el infrarrojo lejano o cercano con alta resolucién angular, ya
que nuestro modelo predice un maximo de 3 10° Jy a ~ 100 um y debido a que un ajuste
basado sélo en los flujos IRAS, con un haz del orden 10”—30", seria inadecuado porque
éste no sélo incluye el flujo de la fuente de interés (de tamafio ~ 17—4") sino también
el flujo de sus fuentes vecinas. Observaciones como las que se realizaron para la fuente
(G34.244-0.13MM a 350 micras y con la.cdmara SHARC (Submillimeter High Angular
Resolution Camare) del Observatorio submilimétrico de Calthech® podrian sugerir si la
emisién térmica de polvo de estas fuentes aumenta hasta 100 micras tal como sugieren

los modelos.

Tabla 3.5: Colores Infrarrojos Inferidos a partir de los Modelos

Fuente [100—60] [60—25] [25-12]
(G34.24+0.13MM 0.04 2.32 4.60
W3(H,0) ~0.18 1.36 3.58
Orién < -0.16 1.27 3.43
IRAS 23385+6053  0.20 2.86 5.84
. G31.41+0.31 ~0.09 214 4.42
HITUC 0.26 0.87 0.91

5 California Institute of Technology
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Los colores intrinsecos en el infrarrojo® predichos por nuestros modelos (ver Tabla 3.5)
son diferentes a los colores observados en las regiones HITUC (Wood y Churchwell 1989).
De aqui se puede tener un criterio de color para encontrar NMCs aislados, los cuales serian

de gran interés puesto que no se tendria el problema de la contaminacién de las fuentes

cercanas.

Para todas las fuentes se encontré que la luminosidad de acrecién excede la luminosidad
estelar (ver Tabla 3.4). Este resultado sefiala la relevancia de la energia liberada en el
proceso de acrecidn en este estado tan temprano de evolucién, siendo un ingrediente bésico

que no debe de ignorarse cuando se modela a esta clase de objetos.

3.4.2 Efecto de la presién de radiacién sobre los granos de polvo

En principio, la presion de radiacién sobre los granos de polvo podria evitar, toda la masa
de la nube llegue hasta la protoestrella. Debido a esto, es importante asegurarse si este
efecto detendra el colapso de las envolventes consideradas en este trabajo. Para ello se
revisan en esta seccién los limites que dan diferentes autores para que la acrecién proceda

hasta la protoestrella.

Wolfire y Cassinelli (1987) revisaron los cdlculos de la masa maxima que una pro-
toestrella con un flujo de acrecimiento puede acumular. Para ello tomaron en cuenta las
propiedades de los granos interestelares que en ese entonces se conocfan. Ellos analizaron
lo que pasaba tanto en la frontera interna de la envolvente (la cual es afectada por la

radiacion estelar directa) como en la frontera externa (que recibe la radiacién del campo

difuso).

Los colores estan definos como: (100-60] = log(Fi00/Feo), [60-25] = log(Feo/Fas) y [25-12] =
log(Fas / Fi3).
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En la frontera exterior de la envolvente, la aceleracién radiativa, &% Lot/ 4rric que
empuja el material hacia fuera debera ser menor que la aceleracién gravitacional GM.p, /r?
que lleva el material hacia el centro. Esta condiciéon puede escribirse de la misma manera
que en Wolfire y Cassinelli (1987), (ver su ec. 10),

pr
Ry Lo

L= 4rcGM ny

<l, (3.1)

donde xfy, es el coeficiente de presién de radiacién del flujo promedio, ¢ es la velocidad de
la luz, M.,, es la masa total dentro de la envolvente y L.y es la luminosidad disponible
para calentar y empujar su material. Los modelos de este trabajo en general tienen
Lit < 6 x 10* Ly y masas tipicas de las envolventes de ~ 130 My". Se aproximé
al coeficiente de presién de radiacién del flujo promedio como la opacidad promedio de
Planck del polvo evaluada a la temperatura fotésferica. Se encontré que dicha temperatura

es de ~ 70 K, es por lo tanto, kp ~ 1.2 cm? g~!. Para este rango de valores

K

-1
I = 0.042 P Lo Men <1 (3.2)
1.2 cm? g1 J\ 6 x 10*Lg / \ 13004, ’

y el flujo en la frontera exterior puede fluir hacia adentro.

Por otro lado, en el frente de destruccién de polvo, Ry, se tiene la radiacién directa de
la estrella y del choque de acrecién. Aqui, por lo tanto la tasa de momento del material
en colapso, Muy, debe de ser mayor o igual al flujo de momento del campo de radiacién,

Lot/ c, asi se tiene

Ltot

M> (3.3)

donde vg4, es la velocidad del flujo en el frente de destruccién. Esta condicion es satisfecha

por los modelos presentados en este trabajo (M, ~ 10 - 16 Mg, M ~ 6 x 10~* — 1072 M,

TExcepto el caso extremo de G31.4140.31 cuya Lioe = 2 x 10° Lg ¥ Meny ~ 1580 Mg
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afio™!, aun para G31.41-+0.31 cuya estrella central tiene una masa de 25 M) como puede
verse en la Figura 5 de Wolfire y Cassinelli (1987). Esta figura también muestra que
los micleos que estudiamos tienen menos luminosidad que la luminosidad de Eddington,
Lg44, donde la acrecién se detiene por la presion de radiacién sobre los electrones con una

opacidad dada por la dispersiéon de Thompson.

Considerando una envolvente de polvo que tiene una zona interna épticamente gruesa
¥y una zona externa opticamente delgada y suponiendo una opacidad promedio de Ros-
seland que tiene una forma analitica dada por xp = xro(T'/T,)?, Kahn (1974) obtuvo
el cociente luminosidad a masa maximo de L/M, = 5436 Ly /My como se mencioné an-
tes. Su ecuacién (65) implica que esta razén es inversamente proporcional al cubo de la
temperatura de sublimacién del polvo, T3, y a la opacidad promedio de Rosseland g,
para la radiacién a una temperatura de color de T, = 22,000 K. Kahn usé T,,, = 3675
K y xao = 600 cm® g='. Se encontré que una temperatura de sublimacién para una
mezcla de granos estdndar (ver §2.3.2) en estos modelos es Ty, ~ 1200 K. Ademais, el
valor de X go debe de incrementarse por un factor de ~ 8 para estar de acuerdo con nues-
tro valor para la opacidad promedio de Rosseland a T ~ 1000 K. Estas modificaciones
se deben a que se han usado propiedades de la mezcla de granos mas actuales. Esto
implica que el valor méximo del cociente entre luminosidad y masa derivado por Kahn
podria ser de ~ 20,000 Ly/My. Este resultado contrasta con los modelos detallados del
proceso de destruccion del polvo de Wolfire y Cassinelli (1987). Ellos encontraron que
solamente pueden formarse estrellas muy masivas modificando la mezcla de granos MRN
estandar para acrecién sobre estrellas masivas con M, = 60, 100 and 200 My, en las

cuales el cociente entre luminosidad y masa sea L/M, > 8974 Lo/Mg. Por otro lado,

Jijina y Adams (1996) encontraron que el valor méximo del cociente entre luminosidad y
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masa es menos restrictivo para el colapso con rotacién que para el colapso esférico. De
cualquier manera, todos nuestros modelos tienen un cociente entre luminosidad y masa
Liot/M, < 4300 Ly /My, excepto para G31.414-0.31 para la cual Lot /M, = 8000 Lo /Mo,
lo cual implica que la acrecién continiia hasta alcanzar la estrella central. Por lo tanto,
se considera que la presién de radiacién sobre granos de polvo no detendré el flujo de

acrecion sobre la protoestrella central para las fuentes modeladas en este trabajo.

3.4.3 Fin de la fase de acrecién

Como se discuti6 antes, el cociente luminosidad a masa de las fuentes estudiadas es grande
pero todavia esta por abajo de cociente critica para que la presién de radiacion sobre los

granos de polvo detenga la acrecién de material. No obstante, esta razon, dada por

Liw _ L.  GM
M, M, R’

(3-4)

aumentara como funcién del tiempo, debido a que la luminosidad de la estrella central
aumenta con el tiempo y debido a que la tasa de acrecién de masa también aumenta
con el tiempo, de la forma M o 3 (ec. [2.10]), en el modelo logatrépico. Por lo tan-
to, la presién de radiacién podra eventualmente detener el colapso de material sobre la
protoestrella. Este serd un proceso repentino, puesto que, cuando la acrecién se detenga,
también desaparecera la luminosidad de acrecién, la cual es una componente importante a
la luminosidad total. Asi, resulta tentador especular, que si un viento se enciende en la es-
trella, después de que el flujo se ha invertido sibitamente, este viento ayudara a mantener

invertido el flujo de acrecién. En este caso, una region HII UC puede desarrollarse.

Si este proceso ocurre en una escala de tiempo corta comparado a la escala de tiempo

de acrecién, uno puede hacer una simple estimaciéon de la masa final de la protoestrella,
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Figura 3.13: La linea continua representa el cociente luminosidad a masa como funcién de la
variable adimensional de tiempo, t/t,, donde ¢, es la edad de la fuente cuando ha alcanzado
una M, = 12.6 Mgy con M = 1 x 10~3M,, afios™!. t/t, = 1 corresponde a este instante y
en el cual se tiene L, > L,. La linea de puntos y trazos representa la contribucién estelar
a esta razon mientras que la de trazos representa la contribucién debido la acrecién. La linea

de triangulos muestra la envolucién de la masa de la estrella central y su eje vertical es el del
lado derecho.
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una vez que el flujo de acrecién se ha detenido por la presién de radiacién. Para ello, se
adopta una relacién masa-luminosidad para estrellas de secuencia principal de la forma,
L. < M? y una relacién masa-radio de R, o< M?™ (e.g. Bowers y Deeming 1984), sin
embargo, como se discuti6 en § 2.3.5, no es claro que estas relaciones se mantengan para
estrellas masivas formadas bajo una intensa tasa de acrecién, la cual tiene una dependencia
empinada con el tiempo. La Figura (3.13) muestra el cociente luminosidad a masa como
una funcién de la variable adimensional del tiempo, ¢/t,, donde ¢, es la edad actual del
nticleo molecular caliente (linea continua). Se supone una estrella central de 12.6 My y una
tasa de acrecién de masa de M = 1 x 10-3 M, ao™!, al tiempo adimensional de t/t, = 1.
Estos valores corresponden a la fuente IRAS 2338546053, la cual tiene una ¢, = 5 x 10*
aios (ver la Tabla 3.4). La linea de puntos y trazos representa la contribucién estelar al
cociente luminosidad a masa y la de trazos representa a la contribuciéon de la acreciéon a
este cociente. La linea de tridngulos muestra la masa de la protoestrella (M, « t%, que
se puede deducir integrando la ec. 2.10) etiquetada sobre el lado derecho del eje vertical.
Independientemente del valor exacto critico del cociente luminosidad a masa para que la
presién de radiacién detenga el flujo de acrecién, en esta figura se muestra que la evolucién
del cociente luminosidad a masa es rapido. Asi, uno espera que en menos de 10° afios (ver
figura 3.13), la acrecién de material se detenga y una region HIIUC empiece a desarrollarse

dentro del NMCs y a ser detectable.

Finalmente, si todas las estrellas OB se forman dentro de NMCs bajo una intensa
acrecion, uno puede estimar el nimero esperado de NMCs que se encuentran en esta fase.
Para ello se toma la tasa de formacién de estrellas O en la Galaxia N ~ 1/300 afo™!
(Wood y Churchwell 1989} y el tiempo en la fase de NMC. Este tiempo se mide desde que

se tiene una estrella mds temprana que una tipo B3 hasta que se llega a una luminosidad
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menor a 5 X 10% L, esta luminosidad corresponde al punto donde la presién de radiacién
sobre el polvo puede invertir el flujo de acrecién (antes de este limite se han acumulado
~ 60 Mg), durante este intervalo de tiempo, la acrecién va aumentando. Haciendo un
promedio sobre nuestras fuentes el intervalo de tiempo llega a ser At < 2 x 10* aios, con
este valor uno podria esperarse encontrar ~ 70 NMCs hoy en dia. Estos niimeros pueden
aumentar hasta 800, si se usa una tasa de formacién de estrellas masivas tipo O mas alta,

como la de Giisten y Mezger (1983}, que es ~ 4 x 1072 afio™?,

3.5 Conclusiones

En este capitulo se encontré que los flujos observados y atribuibles a emisién térmica de
polvo caliente (en el intervalo de 3 ym a 3 c¢cm ) de algunos candidatos a NMCs como
(G34.244+0.13MM, W3(H,O0), el nicleo de Orién, IRAS 23385+6053 y G31.41+40.31 se
parecen al espectro resultante de emisién térmica de polvo calculada siguiendo un modelo
de una envolvente de gas y polvo en colapso sobre una protoestrella central masiva. Los
pardmetros con los que se lograron los mejores ajustes son estrellas tipo B (en el caso de
(31.414-0.31 se requiri6 una estrella tipo O8) con tasas de acrecién g 1 x 1073 M, afio™!

y edades del orden de 10° afios. Se encontré que el principal agente de calentamiento es

la luminosidad de acrecién.

¢ Los espectros resultantes del modelo dependen de la distribucién de densidad que
se supone para la envolvente. Para una tasa de acrecién dada, las envolventes cuya
distribucion de densidad corresponde al colapso de la ESI son menos masivas que
las correspondientes al colapso de la ESL. Por esta razén, requieren mayores tasas

de acrecién para reproducir los flujos milimétricos observados (> 1073 My afio™).
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Sin embargo, los espectros que se obtienen con tales tasas de acrecién predicen una

emisién en el infrarrojo cercano mucho mayor que la observada.

Los modelos de la estructura de estrellas masivas que se forman bajo una intensa
tasa de acrecién que se incrementa con el tiempo (como los que se discuten en este
trabajo) son necesarios para determinar las caracteristicas de este tipo de objetos.
Por ejemplo, el modelo ha requerido estrellas centrales con radios mayores que los

radios ZAMS para explicar los bajos flujos observados en el infrarrojo cercano.

Se requieren observaciones con mejor resolucién angular (por debajo de un segundo
de arco, lo cual evitaria la contaminacién de las fuentes de las estrellas masivas

cercanas) en el rango de infrarrojo medio y lejano para restringir la luminosidad

total de los NMCs.

La tasa de acrecién critica para mantener confinada la region HITUC es mucho menor
que las tasas de acrecién predichas por nuestros modelos de NMCs. Por lo tanto,

en esta fase de alta acrecién, los NMCs no tendran una region HII detectable.

Se especula que cuando se alcanza un cociente luminosidad-masa “critico”, el colapso
se detiene y un poderoso viento estelar limpiara la envolvente de polvo circunestelar,

en este punto se empezara a detectar la region HITUC.



Capitulo 4

Modelaje de las transiciones de
inversion del amoniaco en NMCs

4.1 Lineas moleculares en NMCs

Los NMCs se caracterizan por presentar emisién detectable de diversas especies molecu-
lares. El andlisis simple (realizado, en general, suponiendo que se trata de condensaciones
estdticas, con temperatura y densidad constantes) de las observaciones de transiciones
moleculares originadas en NMCs (p.ej., Cesaroni et al. 1998) sugiere que estos objetos

presentan temperaturas y densidades promedio (en torno a 70 K y 10" cm™®

, respecti-
vamente) que superan en varios 6rdenes de magnitud a las que caracterizan al resto de
la nube molecular. Los valores asi obtenidos representan probablemente un promedio
dentro del NMC, pero las condiciones fisicas reales en estos objetos son ciertamente mas
complejas, variando de un punto a otro dentro de un mismo NMC. Es por ello que resulta
conveniente disponer de modelos detallados, que permitan hacer predicciones precisas de

la emisién esperada en las condiciones de excitacién correspondientes a los campos de

velocidad, densidad y temperatura caracteristicos de los NMCs, para su posterior com-

85
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paracion con las observaciones de lineas moleculares realizadas hacia estos objetos. En
particular, nos interesa modelar la emision esperada para los campos de velocidad, den-

sidad y temperatura predichos por los modelos descritos en el Capitulo 3.

Una de las moléculas mas utilizadas para la observacién de NMCs es la molécula de
amoniaco. Esto se debe a que esta molécula es un trazador de gas denso (es decir, que su
emision sélo tiene una emisién detectable en condiciones de densidad relativamente alta,
% 10* cm™?), permitiendo con ello “aislar” la emisién del niicleo de gas més denso de la del
resto de la nube. El amoniaco presenta la ventaja adicional de que sus diferentes transi-
ciones de inversién (ver mas adelante) ocurren a frecuencias similares y pueden observarse
cor un mismo instrumento en condiciones de observacién muy parecidas. Cada una de
estas transiciones presenta a su vez estructura hiperfina facilmente observable, por ello
puede obtenerse mucha informacién acerca de las condiciones fisicas con la observacién
de una sola transicién. Las transiciones de inversién de la molécula de NH3 ocurren en el
intervalo de longitudes de onda centimétrico, por lo que son susceptibles de ser observa-
das con el Very Large Array (VLA), el interferémetro que actualmente permite obtener
la mejor combinacién de resolucién angular y sensibilidad. Esto es particularmente in-
teresante, puesto que los NMCs en general se encuentran a distancias de varios kpc, de
modo que son necesarias observaciones con resolucién angular por debajo del segundo de
arco para poder resolver angularmente su emisién y asi poder obtener informacién acerca

de la variacién espacial de las condiciones fisicas dentro del NMC.

Es por ello que en este capitulo nos proponemos modelar la emisién de las lineas de
inversion de la molécula de amoniaco, realizando el transporte radiativo en envolventes

con las condiciones fisicas correspondientes a los campos de densidad, velocidad y tem-
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peratura (Capitulo 3) que suponemos deben caracterizar a los NMCs que contienen una
estrella central masiva en formacién. Los resultados obtenidos a partir de estos mode-
los se comparardn con las observaciones actualmente disponibles de las fuentes que ya
han sido observadas, efectudndose asimismo predicciones de utilidad para guiar futuras

observaciones de nuevas fuentes.

4.2 Fisica de la molécula de amoniaco

Las propiedades de la molécula de amonfaco estdn estudiadas en detalle en Townes y
Slawlow (1975), Ho (1977), Ho y Townes (1983}, y estan resumidas en Estalella y Anglada
(1999). Otros trabajos acerca de aspectos maés especificos pueden encontrarse en Morris
et al. (1973), Sweitzer (1978), Walsmsley y Ungerechts (1983), Danby et al. (1988),
entre otros. En lo que sigue nos centraremos iinicamente en las cuestiones mas relevantes
en relacién al célculo de las propiedades fisicas que necesitaremos para el desarrollo de

nuestros modelos.

4.2.1 Niveles rotacionales y temperatura rotacional

La molécula de NH; tiene una estructura piramidal con un eje de simetria que pasa por
el 4tomo de nitrégeno y es perpendicular al plano que determinan los tres dtomos de
hidrégeno. Debido a esta simetria, la molécula tiene iguales dos de los tres momentos
principales de inercia y se la denomina “rotor simétrico”. Su energia rotacional estd
entonces especificada por dos niimeros cuanticos principales, correspondientes al momento

angular total, J y a su proyeccién sobre el eje de simetria, K,

Ex =h[BJ(J+1)+(C-B)K?* (J=0,1,2,... K=0,%1,...,%J), (4.1)
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donde las constantes rotacionales de la molécula estidn relacionadas con los momentos

principales de inercia Ig, I¢ y sus valores son:

h h
R — 11 = — =1. 11 Hg, .
Srag = 98X 10" Ha, €= o = 1.89 x 10" Ho (4.2)

La Figura 4.1 muestra un diagrama de los niveles rotacionales de energia de la molécula
de NHj3. Las reglas de seleccion dipolar sélo permiten transiciones radiativas con AK =
0, AJ=0, £1. Es decir, solo pueden darse transiciones radiativas entre estados del mismo
nimero cuantico K, que ademas tengan valores consecutivos del nimero cuantico J. Es
como si los estados de energia de cada valor de K fueran los peldafos de una “escalera
de mano”, asi se pueden subir o bajar peldafios de una misma escalera K, de uno en uno
(es decir, J sélo puede cambiar en una unidad), pero no se puede saltar de una escalera a
otra (es decir, no puede variar el valor de K). En general, excepto en el caso de que exista
un intenso campo de radiacién infrarroja, los niveles rotacionales altos de cada escalera
(J > K) tienden a estar poco poblados, puesto que sus tiempos de vida son muy cortos
(del orden de 10—100 s), por lo que se les denomina estados no metaestables, de modo
que todas las moléculas se encuentran mas probablemente en los estados de las diferentes
escaleras que corresponden al nivel mas bajo de energia (J = K), los cuales se denominan

estados metaestables y su tiempo de vida es mucho mayor (del orden de 10° s).

Por otra parte, de acuerdo con las reglas de seleccién, las transiciones radiativas entre
estados metaestables no son posibles (puesto que para pasar de un estado metaestable a
otro debe variar el valor del niimero cuantico K, lo cual esté prohibido}. Unicamente son
posibles las transiciones colisionales entre estados metaestables. Debido a todo ello, en
el medio interestelar, normalmente se dan las condiciones en que solamente los estados

metaestables estdn poblados significativamente, estando las poblaciones de dichos estados
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Figura 4.1: Estructura de niveles rotacionales de la molécula de amoniaco.

gobernados por las colisiones (principamente con las moléculas de Hz, que son las mas
abundantes). Por ello, la temperatura de excitacion que, de acuerdo a la ley de Boltz-
mann describe las poblaciones relativas entre niveles rotacionales y que por esta razén
recibe el nombre de temperatura rotacional, Ty, en general constituye una muy buena
aproximacién a la temperatura cinética, Ty, la cual define el movimiento térmico de las

moléculas en la regidn.

Puesto que las transiciones permitidas entre estados rotacionales tienen lugar a longi-
tudes de onda dificilmente observables desde la superficie de la tierra y puesto que en las
condiciones que generalmente se dan en el medio interestelar no existen campos infrarrojos
intensos que mantengan poblados los niveles no metaestables y puedan ocurrir este tipo

de transiciones, éstas han sido poco utilizadas para el estudio de regiones de formacién
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estelar.

4.2.2 Transiciones de inversion

Las transiciones que han resultado de mayor interés para el estudio del amoniaco en el
medio interestelar son las llamadas transiciones de inversién, que ocurren en el rango de
las microondas (a una longitud de onda en torno a 1.3 cm), las cuales se describiran a

continuacién.

Como hemos mencionado anteriormente, en la molécula de amoniaco, el 4tomo de
nitrégeno se encuentra en el vértice de una pirdmide cuya base determinan las posiciones
de los dtomos de hidrogeno. En su movimiento vibracional, el dtomo de nitrégeno se des-
plaza con respecto a su posicion en el vértice de la pirdmide. Clésicamente, este atomo
no podria atravesar el plano de los hidrégenos debido a la barrera potencial creada entre
ellos, pero cuanticamente esto es posible por efecto tinel. Debido a esto, el potencial
vibracional del amoniaco se deforma con respecto al potencial de un oscilador armdnico
simple, en consecuencia, los niveles vibro-rotacionales se juntan por pares, de modo que
cada nivel rotacional (excepto el K'=0) parece estar “desdoblado” en dos subniveles muy

’ v - p - 7 .’ .
proximos, cuya separacion en frecuencia esta en la regién de microondas. A estos sub-
niveles se les conoce como el de paridad positiva (+) y el de paridad negativa (—) (ver
Fig. 4.2) y las transiciones entre ellos son las llamadas transiciones de inversién del nivel

rotacional (J,K), las cuales cumplen con las reglas de seleccién dipolar, puesto que en

ellas AJ =0y AK = 0.

En la Tabla 4.1 se listan las frecuencias de las transiciones de inversién correspondientes

a los niveles rotacionales metaestables (1,1) al (6,6) de la molécula de amoniaco (Pickett
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Figura 4.2: Estructura hiperfina del nivel rotacional (J,K)=(1,1) de la molécula de amoniaco y de su

correspondiente transicién de inversidn.

et al. 1998).

Tabla 4.1: Transiciones de inversién de la molécula de amoniaco

Au
(s7h)

Vo

(J,K) (GHz)

(1,1) 23.6944955
(2,2) 23.7226333
(3,3) 23.8701292
(4,4) 24.1394163
(5,5) 24.5329887
(6,6) 25.0560250

1.66838 x 10~"
2.23246 x 10°7
2.55865 x 1077
2.82264 x 1077
3.08642 x 1077
3.38201 x 1077

En la Tabla 4.1 se lista también el coeficiente de Einstein de desexcitacién espontinea

para cada transicién de inversién, A.;, obtenido mediante la expresién:

. 647r4vg

Aul =

K*

3hed J(J +1)7

(43)
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donde v es la frecuencia de la transicién de inversiéon correspondiente al nivel rotacional
(J,K) y p es el momento dipolar eléctrico de la molécula de amoniaco, cuyo valor es

g = 1.468 x 107'® ues cm (= 1.469 Debye).

4.2.3 Calculo de la temperatura de excitacién de una transicién
de inversiéon por medio del modelo de dos niveles

Las transiciones de inversién dentro de un nivel rotacional metaestable (J,K) ocurren
mucho mas frecuentemente que las transiciones a otros niveles rotacionales. Por esto,
en el caso de la molécula de amoniaco es una buena aproximacién utilizar un modelo
de dos niveles para calcular las temperaturas de excitacién, T.,, de las transiciones de
inversién. Este modelo consiste en calcular la excitacién considerando tnicamente las
transiciones entre los dos niveles de inversién de cada estado metaestable, como si éstos
estuvieran aislados, omitiendo por tanto las transiciones a otros niveles, En el caso de
la molécula de NH; esto es una buena aproximacién porque las transiciones radiativas
son poco frecuentes (ya que dentro de una misma escalera practicamente sélo estara
poblado el nivel metaestable y entre escaleras distintas estan prohibidas) y las transiciones
colisionales dentro del doblete de inversién de un mismo nivel rotacional son mucho mas
frecuentes que las que ocurren entre niveles rotacionales distintos (puesto que las secciones

rectas de estas ultimas son generalmente un orden de magnitud menores; Ho y Townes

1983, Danby et al. 1988)

Para obtener la temperatura de excitacién establecemos un balance entre las pobla-

ciones de los dos niveles de inversién, igualando el nimero de excitaciones con el nimero
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de desexcitaciones (radiativas y colisionales). Es decir:

ny Ay + nuBul, + nunp,Yu = 1B, + ninu, Y, (4.4)

donde los subindices u y ! denotan el nivel superior e inferior, respectivamente. Ay, By

y By, son los coeficientes de Einstein, v, ¥ 7. son los coeficientes colisionales, I, es la

intensidad del campo de radiacién local, y ng, es la densidad de moléculas de Hj, puesto

que se ha supuesto que las colisiones dominantes serdn con moléculas de H; por ser las

mas abundantes. La ecuacién 4.4 puede escribirse como:

Eli _ Blqu + NH, Yiu

= . 4.5
n Aw+ Bul, + np,vu (45)
Utilizando la definicién de temperatura de excitacién
fu  Gu Ry fkTex
AR PN 4.6
& ) (4.6)
las relaciones entre los coeficientes de Einstein
gtBl = guBu (4.7)
y
2hid
Au = cz" Bu, (4.8)
y la relacién entre los coeficientes colisionales
ﬁ‘. — g_“e"hl’ofkTh, (49)
Yul qi
obtenemos:
hvofk
Tor = vl (4.10)
(1 Aul )e"”o/*'fk-l
].n PHp Tul + 1

A 2 hug (T,
BH, Tul (tho e +1
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En la prictica, tomaremos la intensidad del campo de radiacién local como la de la
radiacién de fondo I, = B,(Tyg), sin que esto afecte al resultado, puesto que, como
veremos, las densidades en las envolventes que estudiaremos son lo suficientemente altas

para que éstas se encuentren cerca de la termalizacidn.

Para el calculo del coeficiente de desexcitacién colisional adoptaremos la expresién
Yu = 2.27 x 1071 (T,/K)%® s7! cm® (Ho 1977) para todas las transiciones, puesto que
los célculos de Sweitzer (1978) y Danby et al. (1988) muestran que varia poco de una

transicién a otra.

En el caso de que la profundidad dptica sea pequefia, la intensidad del campo de
radiacién local coincidird con la de la radiacién de fondo, I, = B,(Thg). El efecto re-
sultante de un aumento de la opacidad es hacer que el campo de radiacién local tenga
una contribucién adicional, debido a los fotones de linea atrapados, haciendo que la tem-
peratura de excitacion se aproxime mdas a la temperatura cinética (ver, por ejemplo, la
discusién de Ho 1977). Por tanto, si se usa como valor de la intensidad del campo de
radiacién local el de la radiacién de fondo, las temperaturas de excitacién asi obtenidas
seran limites inferiores estrictos. El célculo del efecto de los fotones atrapados sobre el
campo de radiacién local depende, ademas, de la geometria y, en general, se require un
proceso iterativo para obtener la temperatura de excitacién. Sin embargo, puesto que las
densidades en las envolventes que estudiaremos son lo suficientemente altas para que las
temperaturas de excitacién obtenidas usando la radiacién de fondo estén ya muy cerca
de la termalizacién (ver mas abajo y Fig. 4.3), la correccién debido a los fotones de linea
atrapados no tendria un efecto apreciable en las temperaturas de excitacién resultantes,

de modo que en la practica adoptaremos I, = B,(Ti), sin maés iteraciones.
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Para tener una guia acerca de cémo serdn las condiciones de excitacién en las fuentes
que vamos a estudiar, hemos obtenido la relacién entre la temperatura de excitacion y la
temperatura cinética, en funcién de la densidad, para varias transiciones de inversion de
la molécula de NH;. Tal como se muestra en la Figura 4.3, estas transiciones estan bien

termalizadas para densidades superiores a ~ 10° cm™2

, por lo que en la mayor parte de
los puntos de las envolventes de nuestras fuentes (ver figuras 3.4, 3.6, 3.8, 3.10, 3.12), se

tendrd T, ~ 7.

ey . s e R Ty T T T - r
T,=1000 ¥ T,=1000 K
1000 |- . 1000 |-
{1} T,=502 K 1 (5.5) T,-562 K
T,=318 K ] T,=318
T,m178 K E T,=170 K
100 L n 100 K 100 o
< T,=58 K ¢ T,=68 K
] T,=32 K i T,=32 K
T, 18 K . T, =18 K
T, 10 X T=10 K
10} . 1o}
1 i l ol W EETETETTI e al ul FETTH BT TYT! 1 L ul il ¥ BT BT | Tl
10 100 1000 400 10 [1:3 10 10 10 10 100 1000 i0¢ 108 10 107 1o 104
A, {cm~%) n,{em™)

Figura 4.3: Temperatura de excitacién para la transiciones de inversion del nivel rotacional
(1,1) (izquierda) y (5,5) (derecha), en funcién de la densidad, para diferentes valores de la
temperatura cinética, obtenida a partir del modelo de dos niveles.
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4.2.4 Desdoblamiento hiperfino

Desdoblamiento hiperfino cuadrupolar eléctrico

El espectro de cada transicion de inversién presenta una estructura hiperfina originada
por la interaccion del momento cuadrupolar eléctrico del niicleo de nitrégeno con el campo
eléctrico de los electrones. Esta interaccién desdobla cada uno de los dos subniveles del
doblete de inversién en tres estados hiperfinos (ver Fig. 4.2), cada uno correspondiente a un
valor del nimero cuantico Fy (F, = Iy +J, siendo Iy el spin del niicleo de nitrégeno, cuyo
valor es la unidad). Las reglas de seleccién sélo permiten transiciones con AF, = 0,+1
(Ho 1977), estando prohibida, ademds, la 0—0, resultando siete transiciones posibles (seis
en el caso del nivel (1,1)). De estas transiciones, las correspondientes a AF; = 0 tienen
la misma frecuencia, de modo que aparecen en el espectro de inversién como una wnica
linea llamada linea principal y las restantes (AF; = +1) reciben el nombre de lineas
satélites. Asi, en cada transicién se observan cinco componentes: una linea principal,
con al menos el 50% de la intensidad, situada en el centro y dos pares de lineas satélites
desplazadas simétricamente a ambos lados. En la Tabla 4.2 se lista la separacién en
frecuencia, Av; = vy — 1;, y la correspondiente velocidad, V;, de cada componente con

respecto a la de la linea principal, para las transiciones de inversién de los niveles (1,1) al

(6,6).

También se listan en la Tabla 4.2 las intensidades (intrinsecas, es decir, sin tomar en
cuenta aun los efectos de transporte radiativo) de las lineas hiperfinas, normalizadas a
la intensidad total de la transicién, que se expresan como z; = I Fi—F 41/ Loy para las
satélites y z; = 3" I'r,, 5, /Iio: para la principal (que esta constituida por las componentes

que tienen la misma frecuencia, correspondientes a AF; = 0), que se obtienen a partir de
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las expresiones dadas por Townes y Schawlow (1975):

BJ(J +1)+ Fi(F +1) - In(In + 1)2(2F1 + 1)

= 4.
Ip o, R + 1) ( 11)
! ~bJ+FR+In+t 1) (J+F - In)(J - A+ In+1)(J - F - In)
FiF-1= 2 (4.12)
YI+F+IN+2)J+F-Int1)J-FR+In)(J-F1—In-1)
IFaR 41 = . (4.13)

41

donde b es una constante. Las intensidades absolutas corresponden al valor de b, tal
que la suma de las intensidades de todas las componentes hiperfinas de la transicién,
Lt = X Ip, 1, sea exactamente igual a la intensidad que tendria la transicién si ésta no
se hubiera desdoblado. Las intensidades relativas normalizadas que se dan en la Tabla 4.2

cumplen la condicién %, z; = 1.

Desdoblamiento hiperfino magnético

En la estructura hiperfina de cada doblete de inversién del NH; hay otro desdoblamiento
debido a la interaccién (més débil) magnética entre los espines (ver Fig. 4.2). Debido a
esto, la transicién de inversién estd compuesta en realidad por 18 componentes distintas
(separadas ~ 0.5 km s™), que constituyen el desdoblamiento hiperfino magnético. Sin
embargo, estas componentes sélo se distinguen en observaciones de alta resolucién espec-
tral de regiones {con bajas temperaturas y baja turbulencia), donde las lineas son muy
estrechas. Dado que en las fuentes estudiadas las lineas son anchas, el desdoblamiento
hiperfino magnético es indistinguible y por ello sélo se considera en este andlisis las cinco

componentes resultantes del desdoblamiento hiperfino eléctrico.
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Tabla 4.2: Estructura hiperfina cuadrupolar eléctrica del NH,
Ay; Vi
i F— F (MHz) (kms™!) z;
(1,1)

1 0—=1 1.531 -19.37 0.11111 sat. ext.
2 21 0.613 -7.75 0.13889 sat. int.
3 114 22 0 0 0.08333+-0.41667 = 0.50000 pral.

4 12 -0.613 7.7 0.13889 sat. int.
5 10 -1.5631 19.37 0.11111 sat. ext.
(2:2)

1 12 2.04 —25.78 0.05000 sat. ext.
2 32 1.31 —16.55 _ 0.05185 sat. int.

3 1514224 33 0 0 0.1500040.231484-0.41481 = 0.79629 pral.

4 23 -1.3 16.55 0.05185 sat. int.
5 21 —-2.04 25.78 0.05000 sat. ext.
68)

1 23 2.30 —28.88 0.02645 sat. ext.
2 43 1.71 —21.47 0.02678 sat. int.

3 292433+ 44 0 0 0.211644-0.28009--0.40178 = 0.89352 pral.

4 314 —-1.71 21.47 0.02678 sat. int.
5 32 —-2.30 28.88 0.02645 sat. ext.
49
1 34 2.45 —-30.43 0.01620 sat. ext.
2 54 1.95 —24.21 0.01629 sat. int.

3 323+4-44+ 55 0 0 0.243054-0.30083+4-0.39111 = 0.93500 pral.

4 455 —1.95 24.21 0.01629 sat. int.
5 423 ~2.4b 30.43 0.01620 sat. ext.
(5,5)

1 455 2.57 —31.40 0.01090 sat. ext.
2 556 2.12 —-25.91 0.01094 sat. int.

3 444 55+ 66 0 0 0.26181+0.31148+0.38299 = 0.95629 pral.

4 65 -2.12 25.91 0.01094 sat. int.
5 b4 —2.57 31.40 0.01090 sat. ext.
(6,6)

1 546 2.63 —-31.46 0.00783 sat. ext.
2 67 2.25 -26.92 0.00785 sat. int.

3 5354696+ 77 0 0 0.2742240.31765+0.37677 = 0.96863 pral.
4 7956 -2.25 26.92 0.00785 sat. int.
5 65 -2.63 31.46 0.00783 sat. ext.
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4.2.5 Opacidad de las transiciones de inversion

En general, el coeficiente de absorcién correspondiente a una transicién entre dos niveles

esta dado por la expresién (p.ej., secc. 1.3.5 de Estalella y Anglada 1999):

c3

—— Auny, (4T — 1) ¢,(V), (4.14)

ro(V) = 8ryg

donde v, es la frecuencia de la transicién (en el sistema de referencia de laboratorio de
la molécula emisora), A es el coeficiente de Einstein de desexcitacién esponténea, n,
es la densidad de poblacién de moléculas en el nivel superior, T¢, es la temperatura de
excitacion y ¢,(V) es la funcién perfil, la cual contiene la dependencia de la opacidad
en funcién de la velocidad (equivalente a la dependencia en frecuencia). La emisién y
absorcién de radiacién de una linea es sensible a los efectos del campo de velocidades ya
que-éstas se dan-en principio en un intervalo estrecho de-frecuencias pero este intervalo
se extiende a otras frecuencias por el corrimiento Doppler producido por la velocidad
de las particulas con respecto al observador. La funcién perfil, ¢,(V), es en realidad la

funcién de distribucién de velocidades de la componente a lo largo de la visual, que es

la que produce ¢l corrimiento Doppler, y debida tanto a movimientos sistematicos como

desordenados, normalizada de modo que [*% ¢,(V)dV = 1.

En el caso de la molécula de amoniaco, el coeficiente de absorcidn de la transicién de

inversién del nivel (J, K), estd dado por:

c3

5
s Aumy (074 — 1) 3 2:81(V), (4.15)

0] V)=
m (V) Bmug =
donde v se da en la Tabla 4.1, A, se obtiene mediante la ecuacién (4.3) y se da tam-

bién en la Tabla 4.1, T., se calcula mediante la ecuacién (4.10), y la funcién perfil es

$o(V) = Tio) idin(V), siendo z; la intensidad relativa normalizada de cada una de las
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cinco componentes hiperfinas eléctricas, dada en la Tabla 4.2, y ¢;,(V) la funcién perfil de
cada componente hiperfina. Puesto que la emisidn total de la transicién se reparte entre
las cinco componentes hiperfinas, la funcién perfil de cada una de ellas debe de normali-

zarse, tal que [*%° ¢, (V)dV = 1ya que 72 3% | #:4:(V)dV =1y que %, z; = 1.

La distribucion de velocidades en cada punto de la envolvente incluye los movimientos
sistematicos debido a la velocidad global de la nube con respecto al Sistema de Referencia
Local (Visr) ¥ al campo de velocidades en la envolvente en colapso (la componente de
velocidad a lo largo de la visual, V, = vs/r, en cada punto), asi como los movimientos
desordenados macroscépicos debidos a la turbulencia (para los cuales suponemos una dis-
tribucién gaussiana de velocidades, cuyo ancho total a la mitad del méximo es AV}, para
su componente a lo largo de la visual) y microscépicos debido a los movimientos térmicos
de las moléculas (con ancho total a la mitad del maximo.AV,,,, para su distribucién.uni- -
dimensional de velocidades). Por tanto, la funcién perfil de una componente hiperfina

esta dada por:

aln2\"/?
qS;v(V) _ ( : ) Z}_‘}_e—ﬂn2(V—Vi—VLsn—Vs)2/AV2, (4.16)

donde V;, dada en la Tabla 4.2, es la velocidad correspondiente a la frecuencia de cada
transicion hiperfina, obtenida tomando como referencia la frecuencia de la linea principal.
Nétese que, debido a la proximidad en frecuencia de las diferentes lineas hiperfinas, es po-
sible que €] corrimiento Doppler haga que coincidan a una misma frecuencia la emisién de
distintas lineas hiperfinas correspondientes a material moviéndose a distintas velocidades.
Noétese también, que puesto que se ha adoptado como referencia para obtener la escala
de velocidades la frecuencia de la linea principal (a la cual le corresponderia V = 0 para
una moiécula cuya componente de velocidad sobre la linea de visién sea nula), la escala

de velocidad sélo se corresponde con la velocidad real de las moléculas para la emisién de
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la linea principal, mientras que la de las satélites aparece desplazada en velocidad.

En la ecuacién (4.16), el ancho AV es el de la distribucién de velocidades en cada
punto (por tanto, es €]l mismo para todas las lineas hiperfinas) y viene dado por la suma

cuadratica del ancho de la componente térmica, AV, y de la turbulenta, AV,

AV = AVZ + AV, (4.17)

ter

los cuales estdn dados por las ecuaciones:

In 26T\ /2
AV, = (L_ﬁ) (4.18)
TILNH,
y
In 2k B\ /2
AVigr = (8—-3) , (4.19)
P

siendo T la temperatura cinética, myg, la masa de la molécula de amoniaco, p la densidad
total en la envolvente y P, es una presién constante en el modelo ELS y se calcula por la

ec.(2.15).

En la ecnacién (4.15) falta determinar la densidad de poblacién de moléculas de
amoniaco que se encuentran en el nivel superior del doblete de inversion, n,. Para ello,
se toma en cuenta que la poblacién total en el nivel rotacional (J, K), njx, es la suma de

las poblaciones en el nivel superior e inferior del doblete,
NIK = Ny + Ny, (4.20)

las cuales estén relacionadas, a través de la temperatura de excitacién, Ty, de la transicién
de inversion:

ny = n,eM /¥, (4.21)



102 4. Modelaje de las transiciones de inversién del amoniaco en NMCs

Sustituyendo la ecuacién (4.21) en la ecuacién (4.20), se puede expresar la poblacién

del nivel superior en términos de la poblacién total de moléculas en el estado rotacional

(J,K):

nJK

My — 17T
i 1+ehuo/kT.x

(4.22)

Por otro lado, la densidad total de moléculas de amoniaco, nyy,, es la suma de las
poblaciones de todos los estados rotacionales. Es decir,

oo J'
nNE, = 9. Y. RuK (4.23)

J'=0 K'=0

Usando la ecuacion de Boltzmann y suponiendo equilibrio termodindmico local, se
’puede relacionar la poblacién en el estado (J, K') con la poblacién en cualquier otro estado

rotacional (J', K'), a través de la temperatura rotacional entre ambos estados, Trx rx:

nrK gJ’K'e—(EJaKa-Enc)/kTch,J’x'_ (4.24)
nJK SJK

Despejando nyig+ de la ecuacién (4.24) y sustituyéndola en la ecuacién (4.23) se obtiene:
o J arK
nNH, = MK Z Z _e_(EJ'K'_EJK)/kTJK,J‘K‘, (4.25)
Ji=0K'=0 9K
donde los pesos estadisticos de los niveles rotacionales vienen dados por las relaciones:

427 +1), K #3n
JIK = 8(2J+ 1), K=3n, K 76 0 (4.26)
4(2J +1), K=0

Donde n es un entero. Despejando njx en la ecuacién {4.25) y sustituyéndola en la
ecuacion (4.22), se obtiene la poblacién de moléculas en el nivel superior del doblete en

términos de la densidad total de moléculas de amoniaco:

TINH,

han kT, oo J! 915! o — (B pipet—E g} kT et
(1 + ehw/ cc) ZJ':D H=0 _L.ELQJK e \erk JE, 'K

Ny =

(4.27)
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La densidad de moléculas de amoniaco puede expresarse en términos de la densidad

de moléculas de hidrégeno, utilizando la abundancia relativa,

NH n
XNH; = I:st] = ::S, (4.28)
2
resultando finalmente:
nH, XNHs
Ty = - . 4.29
(14 ehm/kTe) TR _, k=0 gﬁfe_w"”"‘g"‘)/”ﬂ-"“' ( )

Si se supone que las poblaciones relativas entre los estados estin caracterizadas por
una vinica temperatura rotacional, ., se puede sacar factores fuera de la sumatoria y

hacer algunas simplificaciones:

o0 J! J! - et rot-
Z Z gJ-""'—’K‘ e-(EJ'K"‘EJK)/kTJK.J-x- - E?:O EK':B grK€ Epixr/¥T:
J'=0K'=0 gJK gJKe_EJK/kT“‘
Tew) (4.30)
 gyreBix/kTo’ :
para escribir finalmente la ecuacién (4.29) en la forma:
—Erxc/kTror
ny = MHaXNEIIKE , (4.31)
(1 + eho/bTee ) Q(Tror)
donde Q(T) es la lamada funcién de particion, la cual se define como:
o J
QT)Y= 3 3 grie BrxiT, (4.32)
J'=0 K'=0

En la practica, en el calculo de la funcién de particion de los estados rotacionales sélo
se toman en cuenta los estados metaestables (J=K), extendiendo la sumatoria hasta
un nimero cuéntico J! _ suficientemente grande para que la contribucién de los estados

superiores sea insignificante. Es decir:

)
Jmﬂl

Q(Trot) = Z gJ'J’e—EJfJ'/kTrM. (433)

J'=0
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Sustituyendo las ecuaciones (4.16) y (4.31) en la ecuacién (4.15), ésta queda finalmente:

(V) N In2 1/2 c3Au; anXNﬁs ehn/kTex _ 1 gJKe‘EJK/"Tro‘
Ky - 1611'3 yg AV ehvo/kT“ + 1 Q(Trot)

B
% Z :c‘_e-ttlnz(V—V,-—VLSR—V.)’/AV’.

=1

(4.34)

En este andlisis (ver mas adelante), en general se adopta T,,; = Tk. Los valores de
la temperatura cinética, velocidad y densidad en cada punto de la envolvente, necesarios
para aplicar la ecuacién (4.34) estan dados en las distribuciones obtenidas de los modelos

del Capitulo 3 y que se muestran en las graficas 3.4, 3.6, 3.8, 3.10 y 3.12 para cada fuente.
4.2.6 Abundancia de amoniaco

En la literatura se reporta un intervalo relativamente grande de valores para la abundancia
de amoniaco en el medio interestelar. Aunque normalmente se trata de valores “prome-
dio”, obtenidos suponiendo un valor constante de la abundancia en toda la regién, en
general, los valores més bajos corresponden a las regiones més frias (mas frecuentemente
asociadas con la formacién de objetos de baja masa) y los valores mas altos corresponden
a las regiones mds calientes. Asi, las abundancias tipicas para las regiones frias se encuen-
tran generalmente en el intervalo 1072-10~7 (p.ej., Herbst y Klemperer 1973, Ungerechts
et al. 1980, Estalella et al. 1993), pero algunos modelos quimicos predicen valores tan
bajos como 107°-107° (Le Bourlot et al. 1993), mientras que los valores més altos, que
se sugieren preferentemente para las regiones mads calientes y masivas, son del orden de

1076-10~° (p.¢j., Millar 1997, Walsmley 1997, Ohishi 1997).

Esta variacién de la abundancia de amoniaco con la temperatura puede deberse (en

parte) a que en las regiones frias el amonfaco se encuentra congelado en la superficie de
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los granos de polvo, mientras que a temperaturas mas elevadas se sublima, aumentando
significativamente su abundancia en la fase gaseosa, que es la que produce la emisién de
las transiciones de inversién. Puesto que en las envolventes de los NMCs que se estan
estudiando existen gradientes importantes de temperatura, es posible que en sus capas
mas externas el amoniaco se encuentre congelado, mientras que en capas mas internas
se haya producido la sublimacién. En este caso, podria darse una variacién grande de
la abundancia gaseosa a lo largo de la envolvente y por ello a continuacion se toma en

cuenta este efecto.

Para ello se considera el caso més sencillo: es decir, que la abundancia total de
amoniaco (sélido mds gas) permanezca constante a lo largo de la envolvente. Para un
analisis més completo deberia tomarse en cuenta la variacién neta del nimero de moléculas
de NH; de un punto a otro de la envolvente debido a las diferencias en las tasas de forma-
cién por reacciones quimicas y congelacién/sublimacién de las moléculas (p.ej., Taylor,
Morata y Williams 1996; Viti y Williams 1999a; Viti y Willlams 1999b; Raga y Williams
2000), aunque hasta ahora estos modelos sélo se han aplicado a casos relativamente sim-

ples.

Sandford y Allamandola (1993) midieron experimentalmente las propiedades fisicas de
algunos hielos conteniendo moléculas de interés astrofisico. En particular, midieron las
energias de ligadura de las moléculas en la superficie del hielo. Por medio de un analisis
simple, tomando en cuenta exclusivamente los procesos térmicos, comparando el tiempo
medio de permanencia de una molécula sobre un grano de polvo con el tiempo que tarda
en promedio una molécula de la fase gaseosa en colisionar con un grano, estimaron la

proporcién relativa, 77, entre el nimero de moléculas que se encuentran en la fase sélida
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con respecto a las que se encuentran en la fase gaseosa:

n= (2’”"3“3) (knf")m exp(E/KTi) (4.35)

Yy

donde n, es la densidad (en ndmero) de granos de polvo y ag su tamaiio, v, es la fre-
cuencia de vibracién reticular de la molécula (la frecuencia fundamental para vibraciones
perpendiculares a la superficie del hielo), T} es la temperatura cinética (es decir, del gas,
que hemos supuesto coincide con la temperatura del polvo), m es la masa de la molécula

¥y E es la energia de ligadura de las moléculas sobre la superficie del hielo.

Suponiendo un cociente de gas a polvo de 100 en masa y un tamafio promedio de los
granos de 0.1 ym (Capitulo 2), as{ como una densidad media del material que constituye
los granos de polvo de ~1 g cm™, se obtiene que ny = 6.38 x 10 !!ny,. Para el caso de
la molécula de NHj, se tiene, ademés, 1, = 3.45 x 1012 57! y E/k = 3075 K (Sandford y
Allamandola 1993) y la ecuacién {4.35) resulta

T, 1/2
g, = 2.56 x 10720 (”ﬁ) (—") exp(3075 K/T}). (4.36)

cm™3 K

El comportamiento de la ecuacién (4.36) indica que la sublimacién del amoniaco se
da en un intervalo estrecho de temperaturas, en torno a una temperatura caracteristica
T, ~ 60 K. Para temperaturas inferiores a ~60 K esencialmente todo el amoniaco esta con-
gelado, mientras que a temperaturas superiores a ~60 K esencialmente todo el amonfaco

estara en fase gaseosa.

Tal como se ha mencionado, se supone que la abundancia total de NH; permanece
constante y que lo 1inico que cambia es la proporcién relativa entre la fase sélida y gaseosa,
a causa de la sublimacién producida por los cambios de temperatura. Si se llama A a

la abundancia total (sélido més gas) y el cociente de NHj sélido a gas estuviera descrita
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exclusivamente por la ecuacién (4.36), se tendria:
Xnuy + mvi; Xnny = A, (4.37)

siendo Xyy, la abundancia de amoniaco en fase gaseosa (la observable mediante transi-
ciones de inversién) y, naturalmente, gnu, Xnn, corresponderia la de la fase solida. Por

tanto, la abundancia de amoniaco en la fase gaseosa esta dada por:

(4.38)

Sin embargo, tal como hacen notar Sandford y Allamandola (1993), si la abundancia
de amoniaco estuviera descrita exclusivamente por este proceso, no existiria amoniaco en
fase gaseosa en las regiones de baja temperatura, contrariamente a lo observado. Por
ello, debe existir una abundancia adicional .de amoniaco en fase.gaseosa, incluso a bajas
temperaturas, y que no entra en el proceso de sublimacién descrito por la ecuacién (4.36),
porque quizés se ha producido recientemente por reacciones quimicas en fase gaseosa y
aun no se ha congelado. Por simplicidad, se supone también constante esta contribucion
adicional a la abundancia en la fase gaseosa, que se llamard B. Asi, se tiene que la
abundancia total en cualquier punto de la envolvente es A + B (siendo A >> B), tal que
A es la parte que participa en el proceso de congelacién/sublimacién, y su contribucién a
la fase gaseosa viene descrito por la ecuacién (4.38), mientras que B es una contribucién
fija a la fase gaseosa. De este modo, la abundancia de amoniaco en fase gaseosa esté dada

por la ecuacién:
A

Xng, = ——
NH; 1+ e

‘+ B, (4‘39)

donde nyg, es una funcién de la densidad y la temperatura, dada por la ecuacién (4.36). El

comportamiento de la ecuacién (4.39) con la temperatura esta ilustrado en la Figura 4.4.
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Para temperaturas por debajo de ~60 K, la abundancia observada tiene el valor minimo,
B, (la contribucién a la fase gaseosa del término A/(1 + nngu,) es nula), mientras que a
temperaturas por encima de ~60 K, practicamente todo el amoniaco se ha sublimado y

la abundancia observada alcanza su valor maximo 4 + B.

107 |-
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Figura 4.4: Abundancia de amonfaco en fase gaseosa en funcién de la temperatura (para la distribucién
de densidad correspondiente a la fuente G31.41-4-0.31), resultante de la sublimacién del NH; (linea de
trazos) y del amoniaco atrapado en una capa de hielo de H;0 (linea continua).

Podria darse el caso de que las moléculas de NH; que se encuentran en los mantos
moleculares de los granos de polvo, estén atrapadas en una capa de hielo de agua. En este
caso, aunque se alcance la temperatura caracteristica de sublimacién del amoniaco (~60
K), éste no podr4 liberarse y pasar a la fase gaseosa hasta que se alcance la temperatura
de sublimacién del agua que lo retiene {esta situacién es plausible, y ha sido considerada

por diferentes autores, A’Hearn et al. 1987, Brown et al 1988, Sandford y Allamandola

1993, entre otros). En este caso, las abundancias minima y maxima de amoniaco siguen
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siendo B y A+ B, respectivamente, pero la funcién 5 que describe la fracciéon de amoniaco
sublimado es la correspondiente a los pardmetros de la molécula de H;O, pues el hielo de
H;0 por ser el mas abundante y menos volatil retiene el NH; en los granos, determinando
la fraccién que puede desprenderse y pasar a la fase gaseosa. Utilizando la ecuacién (4.35)
y los parémetros de la molécula de H;0, v, = 2.0 x 10*? 57! y E/k = 4815 K, dados por

Sandford y Allamandola (1993), resulta:

1/2
N0 = 4.29 x 1072 (—”ﬂ—) (E) exp(4815 K/Ty). (4.40)

cm™3 K

Por tanto, la ecuacién que describird la abundancia de NH; en fase gaseosa, sera

analoga a la ecuacién (4.39), pero utilizando ny,0. Es decir:

A
X e — 4
NH, 1+ 0 + Ba (4 1)

donde 5,0 es una funcién de la densidad y la temperatura, dada por la ecuacién (4.40).
La Figura 4.4 ilustra €l comportamiento de la ecuacién (4.41), mostrando que la tempe-
ratura caracteristica de sublimacién del aguna es ~100 K, produciéndose en torno a esta

temperatura la liberacién del amoniaco retenido en hielo de agua.

Finalmente, también puede considerarse un caso mixto, en el cual las impurezas de
amoniaco se encuentren mezcladas en el hielo de agua, de modo que una fraccion f del
amonifaco congelado (A) se encuentre en la superficie de los mantos moleculares que cubren
los granos de polvo y pueda liberarse directamente en cuanto se alcance la temperatura
caracteristica de sublimacién del NHs, mientras que el resto se liberare hasta que se alcance
la temperatura de sublimacién del H,O. En este caso, la sublimacién de la primera parte
estara gobernada por los pardmetros del amoniaco, mientras que la de la segunda parte

lo estard por los del agua. Es decir, la abundancia de amoniaco en la fase gaseosa esta
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dada por:

A A
—+{(1-f)——+ B, 4.42
(1= 1) (4.42)

XNHsz.f 1+7?H0

donde nnH, ¥ 7H,0 son funciones de la densidad y la temperatura dadas por las ecuaciones

(4.36) y (4.40).

4.3 Transporte radiativo de las lineas de inversién de
amoniaco en NMCs

Para el calculo de la emisién de amoniaco, adoptaremos la misma geometria que para el
calculo de la emisién del polvo realizado en los Capitulos 2 y 3. Es decir, supondremos una
envolvente de gas y polvo, con simetria esférica, de radio exterior R.,; y radio interior Rj.
Suponemos que no hay amoniaco en la regién central de la envolvente (R, < r < Ry) que se
encuentra entre el radio de destruccién del polvo y el radio estelar, porque consideramos
que la fuerte radiacién ultravioleta de la estrella disociard la molécula de NH; en esta
region. Para radios algo mayores que el radio de destruccién de polvo, donde la densidad
de polvo es muy grande, la opacidad es ya muy elevada y consideramos que ya serd

suficiente para escudar a las moléculas de NH; de la radiacién ultravioleta estelar.

Los campos de velocidad, v(r), densidad, ng,(r), y temperatura, T'(r), en esta en-
volvente corresponden al colapso ELS y vienen determinados por los paridmetros que
proporcionaron los mejores ajustes a los espectros de la emision de continuo realizados
en el Capitulo 3 (Tablas 3.3 y 3.4; ver Figs. 3.4, 3.6, 3.8, 3.10, 3.12). Por tanto, se su-
pone que las moléculas de amoniaco tienen un campo de velocidades sistematicas, v(r)
y a.derﬁés una dispersién de velocidad debido a los movimientos térmicos y turbulentos,

cuya distribucién de velocidades tiene una anchura total a la mitad del miximo dada por
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las ecuaciones 4.17, 4.18 y 4.19. La densidad de moléculas de amoniaco, vendra dada por
nnm, (r) = Xng, (7)ny,(r), donde Xnu,(r) = [NHs]/[H,] es la abundancia de amoniaco
relativa a hidrégeno, la cual ya ha sido objeto de discusién en el seccién 4.2.6. Supondre-
mos también que la temperatura cinética del gas molecular viene dada por el campo de -
temperaturas del polvo, Ti(r) = T(r), ya que los célculos de Sweitzer (1978) y Ceccarelli
et al. (1996) muestran que, para el intervalo de densidades y temperaturas de nuestros
NMCs, las colisiones son suficientemente frecuentes para que el gas y el polvo estén bien

acoplados.

La ecuacién de transporte radiativo utilizada para realizar el cdlculo de la emisién de
linea emergente del NMC es la misma que se utilizé en el Capitulo 2 para el cilculo de la

emisién de continuo

dI,

P I.—S.,
donde la funcién fuente es la funcién de Planck a la temperatura de excitacion de la
transicién, a la frecuencia dada, S, = B,(T.). La principal diferencia con el caso del
transporte de polvo es que en el caso del transporte de linea, la profundidad 6ptica
depende fuertemente de la frecuencia (s6lo es distinta de cero en la frecuencia de emision
y las frecuencias muy préximas), mientras que en el caso de la emision de continuo la
opacidad varia lentamente con la frecuencia. Debido a esto, en el caso del transporte
en linea debe tomarse en cuenta la velocidad (su componente a lo largo de la linea de
visién) de las particulas emisoras y absorbentes, puesto que el corrimiento en frecuencia
producido por efecto Doppler es esencial para determinar la opacidad. En la Figura 4.5 se
muestra el campo de velocidades {contornos de isovelocidad de la componente a lo largo

de la linea de visién) debido a los movimientos sistematicos en la region central de un

NMC, a los cuales habria que afiadirles los movimientos térmicos y turbulentos.
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Figura 4.5: Isocontornos de la componente de velocidad a lo largo de la linea de visién, para
el campo de velocidades del colapso ELS, en la zona central de un NMC de G34.24-+0.13MM.
Los isocontornos corresponden al intervalo de velocidades de 2 a 20 km s~! espaciados en 1
km s~1. El eje horizontal corresponde a la variable s a lo largo de la linea de visién y el eje
vertical corresponde al pardmetro de impacto p (ver Fig.2.1).
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En el caso de las transiciones de inversién del amoniaco, se da la complicacién adicional
de que en una misma transicién hay cinco lineas, cuya separacién en frecuencia puede
ser comparable con los corrimientos Doppler debidos a las velocidades (macroscépicas o
microscépicas) existentes en la regién emisora, de modo que la emisién de las lineas puede
mezclarse entre si, haciendo que la emisién a una frecuencia dada provenga de varias
lineas. Por ello, debe considerarse simultaneamente la opacidad de las cinco componentes,

tal como se detallé en el seccidén 4.2.5.

Por simplicidad, daremos la intensidad emergente usando la escala de la velocidad en
vez de darla en funcién de la frecuencia, utilizando para ello la expresion de la opacidad
%v, dada por la ecnacién (4.34). Por la simetria del problema, esta intensidad emergente
serd la misma para todas las lineas de visién que tengan el mismo valor del parimetro de

..impacto p (misma.distancia al centro, proyectada.en el plano del cielo). Para calcularla,

utilizaremos la forma integral de la ecuacién del transporte radiativo
Ln(V) = I e + [ Bu(Ter) ¢ d', (4.43)
0
donde iz es la intensidad de fondo (en general, sera Iy = B, (Tyg)),

dr'(V, s) = k,(V, 3) ds,

3

'(V,s) :/ Ko(V,s') ds’,

—8g

+2

(V) = / ro(V, 8) ds,

—0
siendo s la variable de integracién a lo largo de la linea de visién, con origen en el plano

perpendicular a la linea de visién que pasa por el centro de la envolvente y valores —sq y
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43¢ en el borde de la envolvente mas cercano y mas alejado del observador, respectiva-

mente (ver Fig.2.1).

Las integrales de la ecuacion (4.43) se calcularon numéricamente, para un intervalo
de velocidades Vi, € V < Viyax ¥ parametros de impacto 0 < p < Ry, utilizando un

método de integracién directa con paso variable.

Puesto que en las observaciones de linea espectral a la intensidad de la linea usualmente
se le resta la de los canales fuera de ella (para eliminar la contribucién del continuo), a
fin de poder comparar mejor con las observaciones, a las intensidades resultantes de la

integracion de la ec. (4.43), les hemos restado también el término .

También con la finalidad de poder comparar los resultados del modelo con las ob-
servaciones, la intensidad como funcién de p, para cada velocidad, se convolucioné espa-
cialmente (en 2 dimensiones) con una Gaussiana de ancho total a la mitad del maximo
igual a la del haz de las observaciones que se pretendian reproducir en cada caso. Dado
que la emisién tiene simetria cilindrica, dicha convolucién se ha realizado mediante un
codigo que utiliza el método de la transformada de Hankel (adaptado de Estalella 1990,
comunicacién personal). Con esto se obtiene una matriz cuyas filas son la intensidad
como funcién de la velocidad (“el espectro”), para cada parémetro de impacto, y cuyas
columnas son la intensidad como funcién del pardmetro de impacto (el “perfil espacial de

intensidad”), para cada velocidad.

Las intensidades se dan en unidades de mJy/haz o se transforman a la escala de tempe-
raturas para obtener la temperatura de radiacién, Tr (la temperatura de radiacién es pro-
porcional ala intensidad y coincide con la temperatura de brillo en el régimen de Rayleigh-

Jeans). La relacién entre ambas escalas, en el intervalo de frecuencias de las transiciones de
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inversién del amoniaco, est4 dada aproximadamente por Tg ~ 2.1(F, /mJy haz~1)(6/")~?,

siendo 6 el ancho total a potencia media del haz.

Finalmente, también para comparar mejor los resultados con las observaciones, los
espectros se suavizaron en velocidad, agrupando las velocidades en intervalos de la anchura
de un canal del espectrémetro y promedidndolas en un intervalo de 1.2 veces esta anchura
(puesto que ésta es la resolucién de los correladores digitales; Rohlfs 1986, Thompson,
Moran y Swenson 1986). Al espectro resultante se le aplicé un suavizado adicional tipo
“Hanning” (que en la practica consiste en promediar el valor de la intensidad en cada
canal con el de sus dos adyacentes con pesado 1/2 para el canal central y 1/4 para los
laterales; Rohlfs 1986, Thompson, Moran y Swenson 1986). En los espectros sintéticos
que se presentan en las figuras, se da la velocidad relativa a la de la nube, de modo que

. la linea principal estd siempre centrada a velocidad cero.

4.4 Comparacion con las observaciones

Como hemos comentado anteriormente, las transiciones de inversion de la molécula de
amoniaco pueden proporcionar mucha informacidn acerca de las condiciones fisicas en las
envolventes de los NMCs. Para que dichas observaciones sean sensibles a la variacién
espacial de los pardmetros en el interior de estas envolventes (tales como temperatura,
densidad, etc), en general, se necesitan observaciones con resolucién angular por debajo
del segundo de arco. Este tipo de observaciones pueden realizarse con la intrumentacién
disponible en la actualidad (configuraciones extendidas del VLA), pero el nimero de
fuentes en que se han llevado a cabo estos estudios de alta resolucion es atn escaso. Por

ello, para comprobar los resultados de nuestro modelo y més en particular para afinar los
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valores de la abundancia de amoniaco a lo largo de las envolventes, hemos seleccionado
la fuente (G31.41+40.31. Para esta fuente se dispone de datos del VLA de la transicién de
inversién (4,4), con resolucién angular de 0763, que resuelven la estructura de la fuente,
asi como datos de otras transiciones con resolucién angular més pobre. Sin embargo,
las caracteristicas de G31.41+0.31 son algo diferentes en comparacién del resto de las
fuentes, tanto por su elevada emision en el continuo milimétrico (tal como ya se comenté
en el Capitulo 3), como por la intensidad de sus lineas de amonfaco (como se vera a
continuacién). Es por ello que las conclusiones derivadas del anélisis de esta fuente deben
considerarse s6lo como un punto de partida y no son directamente generalizables a las

demas.

Desafortunadamente, para el resto de las fuentes discutidas en el Capitulo 3 no se
dispone de observaciones con alta resolucién angular que permitan resolver la emisién
a lo largo del NMC (excepto para el NMC de Orién, pero en este caso la situacién es
compleja, debido a la presencia de miiltiples fuentes muy cercanas al NMC y la informacién
es incompleta, sin que quede claro que haya una fuente central). Para estos objetos, en
alginos casos se dispone de observaciones con resolucién angular intermedia (~4"), o
mas baja (40") que iinicamente proporcionan la emisién global del NMC (y en algin
caso son sélo un limite superior) y no permiten comprobar la validez del modelo en lo
referente a los detalles de la variacién de los parAmetros a lo largo de la estructura de la
envolvente. Un problema atin mayor, derivado de la falta de resolucién angular, es que no
puede establecerse si la emisién proviene del NMC que pretendemos estudiar (problema
que también se ha encontrado en los datos de continuo, como ya hemos mencionado) o
si inclﬂye ademads la posible emisién de otros objetos cercanos o incluso de componentes

extendidas. Este problema se agrava en las transiciones de niveles mas bajos, cuya emisién
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proviene esencialmente de las componentes méas frias, que pueden estar presentes en el
gas molecular del entorno del NMC. Por ello, para el resto de fuentes analizadas en el
Capitulo 3 solamente haremos una prediccién preliminar de la emisién de amoniaco que se
espera, en base a las condiciones fisicas de las envolventes que resultaron de los ajustes del
Capitulo 3 y adoptando valores de la abundancia de amoniaco que consideraremos como
representativos de este tipo de regiones, a la espera de que con futuras observaciones
con mejor resolucién angular se pueda hacer un ajuste mas preciso de estas fuentes. Para
poder comparar las predicciones de nuestro modelo, seria deseable disponer en el futuro de
una buena base de datos observacionales de alta resolucién angular en varias transiciones

del amoniaco y para una muestra mas amplia de fuentes.

4.4.1 Ajustes para el NMC en G31.41+0.31

Observaciones disponibles y procedimiento de ajuste

Las principales caracteristicas de la regién G31.4140.31 se describieron en la Seccién 3.3.5.
Con respecto a las observaciones de amoniaco, la regién se observé con el radiotelescopio
de 100 m de Effelsberg en las transiciones de inversién (1,1) y (2,2) por Churchwell et al.
(1990) y en las transiciones (4,4) y (5,5) por Cesaroni et al. (1992). Estas observaciones
tienen una resolucién angular de 40" y los espectros obtenidos se muestran en la Figura
4.6. Posteriormente, Cesaroni et al. (1994) observaron la regién utilizando el VLA en las
configuraciones D y C (con resolucién angular de 4” y 1", respectivamente), encontrando
que la condensacién de amoniaco correspondiente al NMC esta desplazada unos 5" del

maximo de emision de la regién HII.

Finalmente, Cesaroni et al. (1998) por medio de observaciones de la transicién (4,4) del
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Figura 4.6: Espectros de la molécula de amoniaco en la regién de G31.41+0.31, observados con una
resolucién angular de 40" (Churchwell et al. 1990, Cesaroni et al. 1992).
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amoniaco usando datos de las configuraciones B y C del VLA, lo cual proporciona mayor
sensibilidad a las estructuras extendidas, con una resolucién angular de 063 cercana a
la configuracién B, lograron resolver la emisién a largo del NMC. En la Figura 4.7 se
muestran los espectros obtenidos por estos autores hacia el centro de la condensacién
(p = 0) y los correspondientes a otros pardmetros de impacto (obtenidos promediando
la emisién en anillos concéntricos con radios p = 5000, 10000 y 15000 UA). Esta figura
muestra que los perfiles de las lineas espectrales varian con la distancia al centro de la
condensacién (no sélo en intensidad, sino en la forma de las lineas, cociente entre principal
y satélites, etc.), indicando que existe una variacién radial de las propiedades fisicas en el
NMC. Tal como comentan estos autores, es de destacar la elevada intensidad de las lineas
satélites, que llegan a igualar la de la linea principal (indicando una opacidad muy alta,
ya que si la emisién fuera 6pticamente delgada la relacion de intensidades seria de 1:60,
como puede inferirse de la Tabla 4.2), asi como la anchura relativamente grande de las
lineas (debido a lo cual se fusionan entre si las lineas satélites). También es de destacar
el valor elevado de la temperatura de brillo, en torno a 100 K, lo cual indica que existen

temperaturas de este orden en buena parte de la envolvente.

Para llevar a cabo el ajuste de las observaciones de amoniaco de (G31.414+0.31 se
toma como base las distribuciones de densidad, temperatura, velocidad y dispersién de
velocidad en la envolvente, correspondientes al modelo obtenido del ajuste de los datos
de continuo realizado en el Capitulo 3 (ver Tablas 3.3 y 3.4 y Figs. 3.11 y 3.12). Con
estas distribuciones que describen, de acuerdo con el modelo, las condiciones fisicas en el
interior de la envolvente del nicleo de G31.41+40.31 se calcula la emisién en las transiciones
de inversién del NH; y se ajusta con las observaciones de que se dispone. Para ello, se

usa primero la secuencia de espectros de la transicién (4,4) de alta resolucién espacial
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Figura 4.7: Espectros de transicién (4,4) de la molécula de amoniaco en el NMC G31.414-0.31, obser-
vados con un haz sintetizado de 0.63" (Cesaroni et al. 1998), para diferentes valores del parametro de
impacto. El nimero que aparece en la parte superior derecha de cada panel corresponde al valor de pen
unidades del haz (correspondiente a 5000 UA a la distancia de la fuente).
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(Fig. 4.7), como punto de partida para obtener los valores de la abundancia de amoniaco
(que es el pardmetro libre) que proporcionen un mejor ajuste para toda la secuencia. Se
utilizan también la secuencia de espectros de alta resolucién para estimar la incertidumbre

que introducen en los resultados algunas de las aproximaciones de nuestro analisis.

Con el conjunto de parametros que sugieren el ajuste de alta resolucién de la linea (4,4)
se generan los espectros esperados para las transiciones restantes, los cuales se comparan
con los espectros observados de baja resolucién (Fig. 4.6). Aunque estos dltimos no
proporcionan informacién en detalle acerca de como varian las condiciones fisica a lo
largo de la fuente, se quiere ver si el modelo que ajusté los datos de alta resolucién ajusta
también las diferentes transiciones observadas con baja resolucién. Desafortunadamente,
no existe una coleccién de espectros de alta resolucién para varias transiciones, la cual
seria muy valiosa para determinar con fiabilidad los cambios en la excitacién del amoniaco

a lo largo de la envolvente, de modo que el anélisis estara limitado en este aspecto.

Pruebas con abundancia de amoniaco constante a lo largo de la envolvente

Inicialmente, se traté de conseguir un ajuste a los espectros de la Figura 4.7 utilizando
valores de la abundancia de amoniaco relativa al hidrégeno (Xnn,) constantes a lo largo
de la envolvente. Se probé con una-amp]io rango de valores, abarcando desde valores muy
bajos (Xnu, = 107®) hasta valores muy elevados (Xyg, = 107°), correspondiéndose con
el reportado en la literatura, tanto a partir de observaciones como a partir de modelos de

evolucién quimica, para todo tipo de regiones (ver la discusién en la Seccién 4.2.6).

En nuestro analisis encontramos que no es posible ajustar los datos de alta resolucion

utilizando un valor de la abundancia constante en la envolvente. Tal como se ilustra en
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la columna izquierda de la Figura 4.8, los modelos con abundancia baja (por ejemplo,
5 x 10~®), aunque pueden reproducir aproximadamente la variacién de la intensidad de
la linea principal en los cuatro paneles, predicen una intensidad muy pequefia para las
lineas satélites en el panel de p = 0, indicando que la opacidad que resulta de suponer
tal abundancia es demasiado baja. A medida que se incrementa la abundancia, se logra
aumentar la intensidad de las lineas satélites en p = 0 (puesto que aumenta la densidad
columnar de amoniaco, y por tanto su opacidad; ver los paneles superiores de la Fig. 4.8).
Sin embargo, entonces no se reproduce la disminucién observada de intensidad de la linea
principal al aumentar el parametro de impacto p, debido a que la linea se satura. Incluso,
para abundancias muy altas, disminuye la intensidad de la linea principal en el panel
p = 0. Esto se explica por el hecho que la opacidad es tan alta que la principal llega a
saturarse, de modo que su emisién sélo proviene de las capas mas externas, y por tanto
mas frias de la envolvente, mientras que la emisién de las satélites, cuya opacidad es
mucho menor que la de la principal, proviente de capas mas internas, y por tanto mas
calientes. Incluso, las satélites pueden llegar a ser mas intensas que la linea principal, tal

como se muestra en la columna de la derecha.

En la Figura 4.9 también se ilustra el comportamiento del modelo para varios valores
de la abundancia, con un valor fijo a lo largo de la envolvente, para las transiciones (1,1),
(2,2), (4,4) y (5,5) observadas con resolucién angular de 40". Tal como puede apreciarse
al comparar con la Figura 4.6, tampoco pueden reproducirse con este tipo de modelos las

observaciones de baja resolucién angular.
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Figura 4.8: Espectros sintéticos de la transicién (4,4) del amoniaco para la fuente
G31.41+0.31, obtenidos suponiendo una abundancia constante a lo largo de la envolven-
te: 5 x 10~# (izquierda}, 5 x 10~7 (centro) y 5 x 107® {derecha). Se muestran los espectros
~-resultantes, para-diferentes valores del pardmetro de impacto, después de una convolucién es-
pacial para obtener una resolucién angular de 0763 (correspondiente a 5000 AU a la distancia
de la fuente) y aplicar a los canales de ancho 2.4 km/s un suavizado "Hanning” en velocidad.

Ajustes con variacién de la abundancia de amoniaco por sublimacién

El problema que se quiere resolver aqui es que, por un lado, se requiere de una envol-
vente con una opacidad muy alta para reproducir las intensidades de las satélites del
primer panel (que indican una opacidad muy alta), pero por otro lado, se requiere que
las zonas mas internas de la envolvente contribuyan a la emisién para reproducir las al-
tas temperaturas de brillo observadas. Pero, jcémo se puede tener una estructura de
alta opacidad sin opacar las zonas més calientes? Una posible solucién a este problema

podria obtenerse haciendo un cdlculo mas realista de la abundancia de amoniaco en fase
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Figura 4.9: Espectros sintéticos de las transiciones (1,1), (2,2), (4.4} y (5.,5) del amoniaco
para la fuente G31.4140.31, obtenidos suponiendo una abundancia contante a lo largo de
la envolvente: 5 x 1078 (izquierda), 5 x 107 (centro) y 5 x 10~° (derecha). Se muestran
los espectros resultantes, para un pardmetro de impacto p = 0, después de una convolucién
espacial para obtener una resolucién angular de 40" (correspondiente a 1.5 pc a la distancia
de la fuente) y aplicar a los canales de ancho 0.3 km/s un suavizado “Hanning” en velocidad.

gaseosa, tomando en cuenta la sublimacién, debido al gradiente de temperatura en la
envolvente, del amoniaco congelado sobre la superficie de los granos de polvo. Puesto que
el intervalo de temperaturas en el que tiene lugar la sublimacién del amoniaco (en torno
a 60 K; ver Seccion 4.2.6) estd incluido en el intervalo de temperaturas en la envolvente,
es de esperar que se produzca una importante variacién de la abundancia de amoniaco
en esta zona de transicién, de modo que la abundancia sea mucho mayor en las partes
interiores y calientes (donde la mayor parte del amoniaco se habra sublimado) que en las
externas y frias (donde estard congelado sobre la superficie de los granos de polvo). Al

ser la abundancia de amonfaco baja en las capas externas (més frias) y alta en las capas
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internas (mas calientes) resultard que en su conjunto la emisién en la posicion de p =0
provendra de zonas mas calientes que en el caso de abundancia constante (puesto que las
lineas se saturaran mas hacia el interior de la envolvente), ayudando a reproducir las altas

temperaturas de brillo observadas.

Con esto, es de esperarse que pueda lograrse un compromiso, en el cual la abundancia
sea lo suficientemente elevada para que las satélites tengan una intensidad considerable,
sin que la linea principal se sature en las capas muy externas (y frias). El gradiente de
temperatura, que hace que las satélites (al tener menos opacidad) se formen en zonas
mds internas y calientes, producird un aumento adicional de intensidad en estas lineas,
ayudando a que en la posicién de p = 0 puedan tener una intensidad similar a la prin-
cipal. Por otra parte, si la abundancia en las capas externas es baja, podra conseguirse
que la linea principal no esté saturada en los paneles correspondientes a valores grandes
del parametro de impacto p (puesto que en éstos la visual sélo atraviesa las capas exter-
nas), pudiendo reproducir la disminucién observada de intensidad de la linea principal al

aumentar el pardmetro de impacto.

Para explorar las posibilidades de un ajuste con abundancia variable, en primer lugar,
se hicieron pruebas adoptando la abundancia de amoniaco en funcién de la temperatu-
ra dada por la ec. 4.39. De este modo, la abundancia de NH; en fase gaseosa tiene un
valor minimo en la parte méas externa de la envolvente y se incrementa abruptamente
hasta alcanzar su valor maximo a partir del radio donde se alcanza la temperatura de
sublimacién del amoniaco (en torno a 60 K, ver Fig 4.4) y a partir del cual permanece
constante en el resto de la envolvente. Se realizé un andlisis sistemdtico, calculando la

intensidad (sin convolucionar) para las velocidades correspondientes al centro de la linea
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principal y de las satélites, para los valores de p de los paneles de la Figura 4.7. Este
método permitié hacer una revisién rapida, barriendo un amplio intervalo de valores de
la abundancia minima (entre 1 x 10~%% y 5 x 10~7) y de la abundancia méxima (entre
1x 1078 y 1 x 107*) en la envolvente. Para las combinaciones de valores de la abundancia
que parecian reproducir mejor las intensidades observadas se calculé posteriormente el
especto completo y se realizé la convolucién espacial (haciendo la convolucién bidimen-
sional con una Gaussiana de ancho igual al haz sintetizado del interferémetro), asi como
un suavizado en velocidad (ver Seccién 4.3), a fin de tener el espectro completo con una
resolucién angular y espectral similares a las de las observaciones. Puesto que el haz de
las observaciones de alta resolucién es relativamente pequeio, la convolucién no introduce
cambios drasticos, de modo que el método sin convolucionar los espectros es valido para
restringir el conjunto de abundancias mas adecuadas para proceder a su andlisis completo

en la segunda etapa.

Uno de los mejores ajustes obtenidos siguiendo este procedimento se muestra en la
Figura 4.10. Como puede verse al comparar con la Figura 4.7, tampoco logra reproducir
las observaciones, puesto que la maxima temperatura que se obtiene esti en torno a 60
K (la temperatura de sublimacién del amoniaco), ya que a esta temperatura se libera el
amoniaco congelado, saturando la linea. De hecho, en esta fuente las capas més externas
de la envolvente ya estdn muy préximas a la temperatura de sublimacién del amoniaco (60
K; ver 4.4), de modo que la linea principal se satura en torno a esta temperatura incluso
en los paneles exteriores, y no mejora significativamente el ajuste. En la Figura 4.11 se

muestran los correspondientes espectros de baja resolucién, en los cuales tampoco se logra

un buen ajuste.
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Figura 4.10: Espectros sintéticos de la transicién (4,4) del amoniaco para la fuente
G31.41+0.31, obtenidos tomando en cuenta la variacién de la abundancia en la envolven-
te debida a la sublimacién directa del amoniaco, con una temperatura de transicién en torno
a 60 K. Se adopté un valor minimo de la abundancia de 5 x 1071 y un valor maximo de
8 x 10~7. Se muestran los espectros resultantes, para diferentes valores del pardmetro de
impacto, después de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular de 0763
(correspondiente a 5000 AU a la distancia de la fuente) y aplicar a los canales de ancho 2.4
km/s un suavizado “Hanning” en velocidad.



128 4. Modelaje de las transiciones de inversion del amoniaco en NMCs

G31.41+0.31 haz=40"

p=0 1
08 [ (11) 3
08 3
04

02 F

Ty (K)

o o©
o b &
T

b

el beyily

Figura 4.11: Espectros sintéticos de las transiciones (1,1), (2,2), (4.4) y (5.5} del amoniaco
para la fuente G31.4140.31, obtenidos tomando en cuenta la variacién de la abundancia en la
envolvente debida a la sublimacién directa del amoniaco, con una temperatura de transicién en
torno a 60 K. Se adopté un valor minimo de la abundancia de 5 x 107!° y un valor maximo de
8x10~7. Se muestran los espectros resultantes, para un parimetro de impacto p = 0, después
de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular de 40” (correspondiente a

1.5 pc a la distancia de la fuente) y aplicar a los canales de ancho 0.3 km/s un suavizado
“Hanning” en velocidad.
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Uno de los problemas al suponer que la liberacién del amoniaco a estado gaseoso se
produce directamente a su temperatura de sublimacién, es que dificilmente podran alcan-
zarse temperaturas de brillo del orden de 100 K, tal como se observan en G31.41+0.31,
puesto que la emisién de la linea principal se saturara en regiones con temperaturas en tor-
no a 60 K (la temperatura de sublimacién del amoniaco), siendo de este orden la maxima

temperatura de brillo que podria lograrse con este tipo de modelos.

Una posible solucién a este problema consiste en suponer que la mayor parte del
amoniaco que se encuentra en los mantos moleculares de los granos de polvo estd atrapado
en la capa de hielo de agua, de modo que aunque la temperatura ambiente supere a la de
sublimacién del amoniaco (~60 K), éste no puede liberarse y contribuir a la abundancia
de la fase gaseosa hasta que se alcance la temperatura de sublimacién del agua (tal como
sugirieron A'Hearn et al. 1987 para el cometa Halley y Brown et al. 1988 para los NMCs),
lo cual ocurre en torno a 100 K (ver Fig. 4.4). En este caso, la abundancia de amoniaco
como funcién de la temperatura en la envolvente vendra descrita por la ec. 4.41. De
este modo, el aumento de la abundancia de amoniaco en la fase gaseosa, que produce el
aumento brusco de opacidad y la saturacién de las lineas, podria ocurrir a temperaturas

en torno a 100 K.

En la Figura 4.12 se muestra uno de los mejores ajustes obtenidos suponiendo que el
amoniaco estd atrapado en hielo de agua, adoptando una abundancia minima de 2.5x 1078
y una abundancia maxima de 3 x 107%. Como puede apreciarse al comparar con las
observaciones mostradas en la Figura 4.7, el ajuste mejora considerablemente con respecto
a los casos anteriores. Esto se debe a que el punto en el cual el amoniaco aumenta

abruptamente la abundancia a su maximo valor es mas interno y por tanto més caliente
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porque se libera cuando se sublima el agua, lo cual ocurre a aproximadamente 100 K (ver
Seccién 4.2.6). Esto provoca que sean zonas mas calientes las que estén contribuyendo
a la linea principal. Con este ajuste se logra reproducir aproximadamente la intensidad,
tanto de la linea principal como de las satélites, en los paneles p = 0 AU y p = 5000 AU.
También se reproduce la tendencia general a disminuir la intensidad de la linea principal
a medida que aumenta el valor del pardmetro de impacto de los paneles. Sin embargo,
en los espectros observados para valores grandes del pardmetro de impacto, la intensidad
de las lineas satélites parece ser mayor que la predicha por nuestro modelo (sugiriendo
una mayor opacidad y/o que se originan en regiones mas calientes), aunque cabe decir
que para estos paneles disminuye la sefial a ruido y por lo tanto no se puede saber con

exactitud si esto es una discrepancia.

La principal diferencia entre las predicciones del modelo y las observaciones esta en los
anchos de las lineas. Se reproduce la tendencia de que los anchos de las lineas observados
como los predichos por el modelo en el NMC en G31.41+0.31 son mayores que en otros
NMCs. Sin embargo, pareceria que el modelo de colapso ELS sobreestima la dispersién
de velocidades en esta envolvente, ya que el ancho de las lineas predichas por el modelo
parece ser notablemente mayor (por un factor de 1.5) que el observado (la discrepancia
se aprecia en la linea principal, ya que las satélites se fusionan dos a dos, tanto en el
espectro observado como en el predicho por el modelo, por lo que €l ancho aparente no se

corresponde con el de las lineas sino con la separacién en velocidad de estas componentes

hiperfinas; ver Tabla 4.2).

En la Figura 4.13 se muestran los espectros predichos de las transiciones (1,1), (2,2),

(4,4) v (5,5) para una resolucién angular de 40", correspondiente a la de las observaciones
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Figura 4.12: Espectros sintéticos de la transicion (4,4) del amoniaco para la fuente
G31.4140.31, obtenidos tomando en cuenta la variacion de la abundancia en la envolven-
te debida a la sublimacién del amoniaco atrapado en hielo de agua, con una temperatura de
transicién en torno a 100 K. Se adopté un valor minimo de la abundancia de 2.5 x 107® y
un valor maximo de 3 x 107, Se muestran los espectros resultantes, para diferentes valores
del pardmetro de impacto, después de una convolucién espacial para obtener una resolucién
angular de 0763 (correspondiente a 5000 AU a la distancia de la fuente) y aplicar a los canales
de ancho 2.4 km/s un suavizade “Hanning” en velocidad.
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de la Figura 4.6. Para las transiciones (4,4) y (5,5) la intensidad de las lineas, asi como
el cociente entre la principal y las satélites son comparables con los valores observados,
dentro de las incertidumbres observacionales (aunque nuestro modelo predice un cociente
ligeramente superior). Sin embargo, para las transiciones (1,1) y (2,2) nuestro modelo
predice intensidades significativamente menores que las observadas. Esta discrepancia
puede explicarse por la presencia de una regién mas fria, rodeando al NMC (tal como
sugieren los resultados de Hatchell et al. 2000), que podria dominar la emisién de las
transiciones mas bajas. Puesto que nuestro modelo solamente predice la componente de
emision procedente del NMC, no es sorprendente que la emisién prevista en este caso sea
inferior a la observada. Por tanto, en esta fuente no intentaremos hacer una comparacién
estricta de la emisién en estas transiciones. Por otra parte, la presencia de la supuesta
region fria no afectaria en gran medida los resultados de las transiciones altas, puesto que
estas transiciones “aislan” la emisién de las regiones mas calientes, proviniendo esencial-
mente la emisién del NMC. Probablemente por esto se consigue un mejor ajuste es estas

transiciones mas altas.

Adicionalmente, se hicieron pruebas con modelos de tipo “mixto”, en los cuales se
supone que el amoniaco congelado en los mantos moleculares de los granos de polvo estd
mezclado con el hielo de agua, de modo que una fraccién de las moléculas de amoniaco
estd en la superficie y puede sublimarse directamente al alcanzarse una temperatura del
orden de 60 K, mientras que el resto se encuentra atrapado por la capa de hielo de agua y
no puede pasar a la fase gaseosa hasta que no quede liberado, después de la sublimacién
del agua a 100 K. De este modo, en torno a la temperatura de sublimacién del amonfaco
se alcanzara una fraccién de' la abundancia total, mientras que la abundancia maxima se

alcanzard a la temperatura de sublimacién del agna. En las pruebas de los modelos de
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Figura 4.13: Espectros sintéticos de las transiciones (1,1), (2,2), (4.4) y (5,5) del amoniaco
para la fuente G31.41+0.31, obtenidos tomando en cuenta la variacién de {a abundancia
en la envolvente debida a la sublimacién del amoniaco atrapado en hielo de agua, con una
temperatura de transicién en torno a 100 K. Se adopté un valor minimo de la abundancia de
2.5 x 1078 y un valor méximo de 3 x 107%. Se muestran los espectros resultantes, para un
pardmetro de impacto p = 0, después de una convolucién espacial para obtener una resolucion
angular de 40" (correspondiente a 1.5 pc a la distancia de la fuente) y aplicar a los canales de
ancho 0.3 km/s un suavizado “Hanning” en velocidad.
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tipo mixto se encontré que los mejores ajustes se obtenian cuando practicamente todo
el amoniaco se encontraba atrapado en la capa de hielo de agua; es decir, coincidiendo
practicamente con el caso de liberacién a la temperatura de sublimacién del agua, por lo

que, por abreviacion, no se presentan explicitamente los resultados de los casos mixtos.

En resumen, se encontré que el mejor ajuste entre las posibilidades exploradas para
la abundancia de amoniaco se logra cuando se considera una abundancia dependiente de
la temperatura en la envolvente, con un valor minimo (para la regién de temperaturas
mas bajas) del orden de 10~® y aumentando a su maximo valor, del orden de 10~%, para

temperaturas de aproximadamente 100 K, en torno a las cuales se sublima el agua.

Discusion

Aunque nuestro mejor ajuste no logra reproducir absolutamente todos los aspectos de los
éspectros observados (la principal discrepancia est en el ancho de las lineas), el acuerdo
es bastante bueno, teniendo en cuenta la simplicidad del modelo de partida y que sélo
la abundancia se tomé como pardmetro libre en el ajuste del amonfaco. Seria deseable
haber tenido datos de alta resolucién de varias transiciones para poder evaluar mejor la
calidad del ajuste, y hacer un diagnéstico de cuales son los pardmetros que causan las
principales diferencias entre los resultados del modelo y los de las observaciones. Por
ejemplo, las intensidades relativas entre dos transiciones proporcionan informacién (con
un cierto grado de independencia de la abundancia) acerca de la estructura de temperatura
en la envolvente. Aunque es preferible utilizar la intensidad de las lineas satélites (que
por tener una menor opacidad proporcionan una estimacién de la temperatura media a

lo largo de la linea de visién mas facil de analizar), también en la intensidad de la linea
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principal se aprecia el efecto del gradiente de temperatura, el cual superpuesto a los efectos
de opacidad produce la inversién de intensidades entre la linea principal de la transicién

(4,4) y 1a de la (5,5) que se aprecia en el perfil espacial mostrado en la Figura 4.14.
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Figura 4.14: Perfil de intensidad para la velocidad central de la linea principal, en funcién
del parametro de impacto, correspondiente a los espectros de G31.414-0.31 de las transiciones

(4,4) y (5.5).

Con los pardmetros del mejor ajuste, se hicieron algunas pruebas para comprobar la
validez de nuestras hipétesis en el célculo de la excitacién del amoniaco. Asi, se analizo la
incertidumbre introducida por nuesta suposicién de que las poblaciones entre los estados
rotacionales estan definidas por una nica temperatura rotacional, Tio, la cual se adopta
igual a la temperatura cinética. Para ello, se repitieron los cdlculos utilizando relaciones
aproximadas entre la temperatura cinética y la temperatura rotacional entre cada par de
estados, obtenidas a partir de una generalizacién de los resultados de Danby et al. (1988)
(en este anélisis resulta siempre Tro: < Ti), resultando que no habia diferencias importan-

tes en los espectros obtenidos usando estas relaciones o suponiendo Ty,; = T¢. En todo
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caso, preferimos, en general, no calcular la emisién esperada de niveles correspondientes al
amoniaco “orto” (con nimero rotacional K mdltiplo de 3) puesto que tendrad una mayor
incertidumbre debido a que depende maés criticamente de la relacién de abundancias entre

amoniaco “orto” y “para”.

Resulta interesante comparar las predicciones de nuestro modelo para G31.41+40.31
con los estudios realizados por otros autores en esta fuente. Cesaroni et al. (1998)
utilizan un anadlisis sencillo para inferir la existencia de gradientes de temperatura cinética,
concluyendo que una distribucién con simetria esférica no puede explicar las observaciones,
y postulando que la geometria debe ser la de un disco. En su anélisis suponen una
envolvente esférica con un gradiente grande de velocidad y que toda ella se encuentra en
colapso (no hay parte esttica), de modo que la contribucién a la emisién a velocidad cero
s6lo provendr3 del plano perpendicular a la linea de visién que pasa por el centro de la
envolvente (en este plano el valor de la velocidad proyectada a lo largo de la linea de visién
es cero). En este andlisis simplificado, la distribucién de temperatura de brillo observada
en funcién de la distancia al centro, deberia coincidir con la distribucién de temperatura
cinética en la envolvente. Puesto que de este modo obtienen grandes discrepancias entre
la prediccién de su modelo y las observaciones (ver Fig. 4.15, izquierda), postulan que la
emisién proviene de un disco visto practicamente de frente (con lo que también el perfil de
temperatura de brillo observado deberia coincidir aproximadamente con la distribucién de
temperatura cinética en el disco, que suponen va como R~%/%), obteniendo en este tiltimo
case un buen ajuste (ver Fig. 4.15, izquierda). Sin embargo, nuestro analisis muestra que
pueden haber velocidades préximas a cero en las capas mas externas de la envolvente, o
incluso en buena parte de ella, si la dispersién de velocidades es grande y el gradiente

de velocidad pequefio, de modo que para calcular el perfil de temperatura es necesario
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resolver el transporte radiativo. Los resultados de nuestro modelo con simetria esférica
dan, de modo natural, un perfil mas aplanado que el correspondiente de Cesaroni et al.
(1998) y de hecho muestran que coincide bastante bien con el observado (ver Fig. 4.15,
derecha). Por tanto, concluimos que nuestro modelo con simetria esférica es valido y que

no es necesario postular una geometria discoidal.
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Figura 4.15: Perfil espacial de intensidad en el centro de la linea principal de la transicién
(4,4), en el NMC en G31.4140.31. En la parte izquierda se muestra el perfil observado (linea
continua) y los ajustes con una envolvente con simetria esférica (linea de trazos) y con un
disco (linea de puntos) de Cesaroni et al. 1998. En la parte derecha se muestra el perfil
observado (linea continua) y el predicho por nuestro modelo (linea de trazos). La resolucién
angular es de 0763, correspondiente a 5000 AU.

Es interesante hacer notar, también, la importancia que tiene el tomar en cuenta el
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gradiente de temperatura en la envolvente. Asi, para p = 0, la profundidad éptica en
el centro de la linea principal de la transicién (4,4) (mostrada en la Fig. 4.12) es de
~5§0 (ver Fig. 4.16) y el cociente entre la intensidad de la linea principal y la de las
satélites es aproximadamente 1. En un andlisis con temperatura constante, para obtener
este cociente de intensidades, se habria necesitado una profundidad éptica mucho mayor,
dada la relacién de intensidades intrinsecas entre la linea principal y las satélites, que
es del orden de 60 (ver Tabla 4.2) (estrictamente, un cociente de intensidades igual a 1
requiere de una opacidad infinita en el caso de una envolvente con temperatura constante,
y un cociente de 1.05, por ejemplo, requeriria una opacidad del orden de 180). Si la
temperatura fuera constante, para una opacidad de 50, el cociente entre la linea principal
y las satélites seria de 1.7, significativamente distinto del obtenido. Es decir, el hecho
de que se observe un cociente entre la linea principal y las satélites del orden de 1 se
explica de modo mas natural en un modelo en que la temperatura aumente hacia el
interior, pues puede explicarse con valores menores de la opacidad (y por tanto, densidades
columnares menores). Esto favorece un calentamiento interno del NMC en G31.41+0.31,
indepedientemente del modelo adoptado (si el gradiente de temperatura disminuyera hacia
el interior, las satélites, que por ser més delgadas penetran mds al interior de la nube, se
saturarian a temperaturas inferiores a la principal, disminuyendo ain maés el cociente, y
haciendo imposible obtener un cociente igual a 1). Por otra parte, un modelo de disco
visto de frente y geométricamente delgado (tal como el propuesto por Cesaroni et al.
1988, quienes no consideran la intensidad de las lineas satélites en su analisis), tendria
aun mayores dificultades en explicar cocientes entre principal y satélites del orden de 1,
puesto que se necesitarian densidades volumétricas ain mayores que en una esfera para

obtener una misma opacidad.
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Figura 4.16: Profundidad éptica de la transicién (4,4) de amoniaco en funcién de la velocidad,
hacia el centro del NMC de G31.41+0.31, para el modelo descrito en la Figura 4.12.

* Por todo lo-expuesto anteriormente, a-pesar de que G31.41-+0.31 es quizas un caso
extremo en cuanto a las caracteristicas de su emisién de amoniaco, en la Seccién 4.4.2
utilizaremos los valores de la abundancia que proporcionaron el mejor ajuste para esta
fuente, para hacer una prediccién de la emision esperada para el resto de las fuentes
discutidas en el Capitulo 3, para las cuales no existen datos observacionales suficientes

para llevar a cabo una comparacién tan exhaustiva.

4.4.2 Predicciones para las fuentes G34.24+0.13MM, W3(H,0),
Orién, e IRAS 2338546053

G34.2440.13MM

Henkel et al. (1987) observaron con el radiotelescopio de 100 m miltiples transiciones de

amoniaco en la regién de G34.3+0.2, cercana al NMC G34.24+0.13MM. Sin embargo, a
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pesar de que su haz era de 40”, sus observaciones no alcanzan la posicién del NMC. Garay y
Rodriguez (1990) observaron la misma regién en las transiciones (2,2) y (3,3), utilizando la
configuracién D del VL A. Estos autores no muestran la zona del G34.24+0.13MM, puesto
que cae lejos del centro del campo abarcado por sus observaciones, donde la sensibilidad
es ya muy baja. Un reandlisis de estas observaciones (Y. Gémez, comunicacién personal)
proporciona un limite superior de ~ 200 mJy para el flujo esperado en ambas transiciones,
para un haz de ~ 4”. En la Figura 4.17 mostramos los espectros predichos por nuestro
modelo para las lineas (2,2) y (3,3) y vemos que el flujo méximo es de ~150 mJy/haz, en
ambas transiciones, el cual concuerda con el limite obtenido de las observaciones, aunque
éste no es muy restrictivo, debido a que la intencién original de las observaciones no era
estudiar este objeto. Por ello, es deseable que en el futuro puedan llevarse a cabo nuevas
observaciones de este objeto, tanto con una sola antena como con el VLA. Para guiar
estas futuras observaciones, en las Figuras 4.18 y 4.19 se presentan las predicciones de la
emisién esperada para varias transiciones, para la resolucién tipicamente alcanzable en
este tipo de observaciones. También se muestran en la Figura 4.20 los perfiles espaciales

de intensidad para las observaciones de alta resolucién.

W3(H,0)

Wilson et al. (1993) observaron con el radiotelescopio de 100 m y con la configuracién D
del VLA las transiciones (1,1) y (2,2) en esta regién. W3(OH) es una regién HII (hacia
la cual los espectros de amoniaco se observan en absorcién) que se encuentra a ~ 5" de
W3(H:0). Por lo tanto, los espectros obtenidos con el 100 m (cuya resolucién es de 40”)
no son de utilidad para el estudio del NMC, ya que en ellos estard mezclada la emisién

del NMC con la de la regién HIIL En la Figura 4.21 se muestran los espectros obtenidos
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Figura 4.17: Espectros sintéticos de las transiciones (2,2) y (3,3) del amoniaco para la fuente
(G34.244-0.13MM, obtenidos tomando en cuenta la variacidén de la abundancia en la envol-
vente debida a la sublimacién del amoniaco, en torno a una temperatura de transicion de
aproximadamente 100 K. Se muestran los espectros resultantes, para un pardmetro de im-
pacto p = 0, después de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular de
4" (correspondiente a 15000 AU a la distancia de la fuente) y un suavizado “Hanning” en
velocidad.

con el VLA (resolucién angular de 378) por Wilson et al. (1993) y en la Figura 4.22 mos-
tramos los espectros predichos por nuestro modelo. La forma de los espectros predichos y
observados es similar, asi como la relacién de intensidades entre principal y satélites. Sin
embargo, nuestro modelo sobreestima por un factor de ~3 la emision observada, en ambas
transiciones. No es sorprendente que existan estas diferencias, considerando el caricter
preliminar de la prediccién y el hecho de que no se utilizé ningin parametro libre en el
célculo de la emisién de amoniaco. Puesto que el ajuste a la emisiéon de continuo realiza-
do en el Capitulo 3 no era 1nico, es posible que por medio de mejores observaciones de
amoniaco pueda determinarse un modelo que ajuste de un modo mejor las observaciones
de continuo (milimétrico a infrarrojo) y de linea simultdneamente. Por ello, es deseable

que en el futuro puedan llevarse a cabo nuevas observaciones de este objeto con el VLA
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Figura 4.18: Espectros sintéticos de las transiciones (1,1), (2,2), (4.4) y (5,5) del amoniaco
para la fuente G34.24+-0.13MM, obtenidos tomando en cuenta la variacién de la abundancia en
la envolvente debida a la sublimacién del amoniaco, en torno a una temperatura de transicién
aproximandamente de 100 K. Se muestran los espectros resultantes, para un parametro de
impacto p = 0, después de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular

de 40" (correspondiente a 0.7 pc a la distancia de la fuente) y un suavizado “Hanning” en
velocidad.
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Figura 4.19: Espectros sintéticos de la transicién (4,4) (izquierda) y (5,5) (derecha) del
amoniaco para la fuente G34.24+0.13MM, obtenidos tomando en cuenta la variacién de la
abundancia en la envolvente debida a la sublimacién del amoniaco, en torno a una temperatura
de transicién de aproximadamente 100 K. Se muestran los espectros resultantes, para diferentes
valores del pardmetro de impacto, después de una convolucidén espacial para obtener una
resolucién angular de 0”63 (correspondiente a 2300 AU a la distancia de la fuente) y un
suavizado “Hanning” en velocidad.
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Figura 4.20: Perfil de intensidad para la velocidad central de la linea principal, en funcién del
parametro de impacto, correspondiente a los espectros de G34.244-0.13MM mostrados en la
Figura 4.19.

(puesto que las observaciones con una sola antena no resultan itiles debido a que la regién
HII estéd demasiado cercana). Para guiar estas futuras observaciones, en las Figuras 4.23
¥ 4.24 se presentan las predicciones de la emision esperada para las transiciones (4,4) y
(5,5), asi como los perfiles espaciales de intensidad calculados para la resolucién angular

alcanzable en este tipo de observaciones.

Oridén

Existen numerosas observaciones de esta regién. Sin embargo, los datos publicados, en
general no estan presentados en forma suficientemente completa para que puedan hacerse
comparaciones en detalle. Por otra parte, la regién es complicada, puesto que en una
region relativamente pequefia hay varias fuentes IR, sin que esté atin totalmente definida

su relacién con el NMC. Estas fuentes se encuentran en el borde de la zona en que
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Figura 4.21: Espectros de las transiciones (1,1) (izquierda) y (2,2) (derecha) en el NMC
W3(H;0), observados con un haz sintetizado de 3”8 (Wilson et al. 1993). Las lineas satélites
exteriores se encuentran en el borde del intervalo de velocidades presentado, de modo que no

se muestran completas.
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Figura 4.22: Espectros sintéticos de las transiciones (1,1) y (2,2) del amoniaco para la fuente
W3(H,0), obtenidos tomando en: cuenta la variacién de la abundancia en la envolvente debida
a la sublimacién del amoniaco, en torno a una temperatura de transicion de aproximadamente
100 K. Se muestran los espectros resultantes, para un parametro de impacto p = 0, después
de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular de 3”8 (correspondiente a
8400 AU a la distancia de la fuente) y un suavizado “Hanning” en velocidad.
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Figura 4.23: Espectros sintéticos de la transicién (4,4) (izquierda) y (5,5) (derecha) del

amoniaco para la fuente W3(H;0), obtenidos tomando en cuenta la variacién de la abundancia
en la envolvente debida a la sublimacién del amonfiaco, en torno a una temperatura de transicién
de aproximadamente 100 K. Se muestran los espectros resultantes, para diferentes valores del
parametro de impacto, después de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular

de 0763 {correspondiente a 1400 AU a ia distancia de la fuente) y un suavizado “Hanning” en

velocidad.
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Figura 4.24: Perfil de intensidad para la velocidad central de la linea principal, en funcién

del pardmetro de impacto, correspondiente a los espectros de W3(H,0) mostrados en la
Figura 4.23.

se observa la emisién de las transiciones altas de amoniaco, pero podria haber otra(s)
fuente(s) adicional(es) inmersa(s) en el interior. La region fue cartografiada en amoniaco
ya desde principios de la década de los 80 con el VLA (por ejemplo, en la linea (4,4)
por Genzel et al. 1982 con una resolucion de 27 y en la linea (3,3) por Pauls et al.
1983 con una resolucién de 1Y9). Muy recientemente, Wilson et al. (2000) han observado
la transicién (4,4) y también la (10,9) del NHj, asi como la transicién (3,3} del isétopo
15NH;, con una resolucién de 171. En la Figura 4.25 (Wilson et al. 2000} puede verse
claramente que la emisién de la linea (4,4) se extiende a lo largo de una regién de unos
10” pero, segiin estos autores, la parte mas caliente (que identifican con la emisién de la

linea {10,9)) es una region alargada, que se extiende unos 6".

En los mapas con suficiente resolucion angular puede apreciarse que la fuente principal

de emisién de continuo, trazadora de la emisién de polvo caliente (observada en el intervalo
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milimétrico a infrarrojo) estd desplazada con respecto a la emisién de amoniaco. Ello ha
dado lugar a una polémica, mantenida durante afios, acerca de si el llamado NMC de Orién
estd calentado internamente o externamente. De hecho, podrian darse ambos mecanismos
puesto que, por una parte, la proximidad de la fuente al NMC sugiere que puede jugar un
papel importante en su calentamiento, pero por otra parte Wilson et al. (2000) encuentran
que la zona de mayor dispersién en velocidad (es decir, donde se observan las lineas mas
anchas) se encuentra en la regién central de la zona de emisién de amoniaco, lo cual podria
sugerir la presencia de un objeto inmerso en este gas molecular. Por otro lado, la emisién
de continuo milimétrico presenta un segundo maximo de emisién (mucho mas débil que
el principal; p.ej., Wright et al. 1996), desplazado unos 2" al sur del principal, y trazando

una fuente mas débil que podria estar inmersa en el NMC.

La informacién que muestran Wilson et al. (2000) es incompleta: sélo muestran 3
canales, donde puede verse que la intensidad en la zona con emisién de amoniaco es de
70—80 mJy/haz. Estos autores no dan la intensidad de las lineas satélites, pero Genzel et
al. (1982) indican que el cociente entre la intensidad integrada en velocidad de la principal
y la de las satélites es de ~2. Es interesante mencionar que, Wilson et al. (2000) sefialan
que la emisién de la zona mds caliente estd corrida al azul, del orden de 1 km/s, con

respecto a la velocidad media del resto del NMC.

Debido al desplazamiento de la fuente de emisién de continuo con respecto al centro
de la emisién de amoniaco ( también debido a que observaciones de emisién de hidrégeno
molecular de Salas et al. 1998 muestran estructura filamentaria que indican que la regién
esta en proceso de destruccién por un potente viento que proviene de la fuente IRc2),

resulta claro que nuestro modelo de una envolvente con simetria esférica en torno a una
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Figura 4.25: Mapas de isocontornos de la emisién de amoniaco en el NMC de Orién (Wilson
et al. 2000), para tres canales de velocidad, correspondientes a la linea principal de las
transiciones de inversién (4,4) y (10,9). Los contornos para la (4,4) son 2, 3, 4,5,6,7,8,9
y 10 x 8.23 mJy haz™! y para la (5,5) son 3, 4, 5,6, 7, 8,9y 10 x 4.80 mly haz™'.
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estrella central no es aplicable. Sin embargo, como orientacion, presentaremos algunas
predicciones que deben entenderse como una ilustracion de las posibilidades que presenta
el modelo para predecir detalles observables, en el caso de fuentes cercanas, o que pudieran

ser observadas con gran resolucién espacial.

En la Figura 4.26 se muestran los espectros predichos por nuestro modelo para la
transicién (4,4), para la resolucién angular correspondiente a las observaciones de Wilson
et al. (2000). Como puede verse, la intensidad predicha para el panel p = 0 es superior
a la observada, indicando que si existe un objeto inmerso en la zona con emisién de
amoniaco, debe ser mas débil que la fuente principal de emisién de continuo mm-IR,
o bien que se encuentre mas alejado. Para un pardmetro de impacto p = 1000 AU
la intensidad predicha es del orden de 80 mJy/haz, similar a la observada, de modo
que no puede descartarse que la fuente principal de emisién de continuo mm-IR pueda
estar contribuyendo al calentamiento del NMC observado en amoniaco. El cociente entre
principal y satélites es de 1.7, consistente con el valor dado por Genzel et al. (1982).
También queremos mencionar que, debido a la asimetria del espectro, el maximo esta

corrido al azul, en el mismo sentido que el indicado por las observaciones de Wilson et al.

(2000).

En las Figura 4.27 se presentan las predicciones, a partir del modelo obtenido en el
Capitulo 3, de la emisién esperada para las transiciones (4,4) y (5,5) y una resolucién
angular de 0/63. Estos espectros corresponderian a un NMC con las caracteristicas de
Orién, pero que se encontrara en un entorno mds aislado. Dada la cercania de la régién,
podrian potencialmente observarse detalles de la linea que son indicadores de la situacién

de colapso en la envolvente, tales como las asimetrias en el perfil (Anglada et al. 1987,
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Figura 4.26: Espectros sintéticos de las transicién (4,4) del amoniaco para un NMC aislado
que tuviera una distribucién espectral de energia con las caracteristicas de Orién, obtenidos
tomando en cuenta la variacién de la abundancia en la envolvente debida a la sublimacidn del
amoniaco, en torno a una temperatura de transicién de aproximandamente 100 K. Se muestran
los espectros resultantes, para un pardmetro de impacto p = 0, después de una convolucion
espacial para obtener una resolucién angular de 1”1 (correspondiente a 530 AU a la distancia
de la fuente) y un suavizado “Hanning” en velocidad.
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1991), claramente visibles en los paneles de p = 0.

También se muestran, en la Figura 4.28, los perfiles espaciales de intensidad, donde
puede apreciarse que, potencialmente, se lograria resolver en gran detalle el perfil de

intensidad espacial con la resolucién alcanzable en las observaciones de alta resolucién.

TRAS 2338546053

Molinari et al. (1998) detectaron con el radiotelescopio de 100 m (haz = 40”) las tran-
siciones (1,1) y (2,2) de amoniaco hacia la posicién de IRAS 23385+6053. Aunque estos
autores no muestran los espectros observados, dan los resultados de un ajuste multicom-
ponente a sus espectros (realizado bajo la hipétesis de ETL y suponiendo implicitamente
condiciones de excitacién constantes a lo largo de la visual). Estos autores dan un valor
de Typ = 0.44 K, para la linea principal de la transicién (1,1) y un valor de Typ = 0.25
K, para la linea principal de la transicién (2,2}, con un valor promedio del ruido (1¢) en

sus espectros de ~0.1 K.

En la Figura 4.29 mostramos los espectros predichos por nuestro modelo para las
lineas (1,1) y (2,2). Tal como puede verse en la Figura, nuestro modelo predice Tp ~~
0.50 K en el centro de la linea principal de la transicién (1,1) y Tr =~ 0.55 K, en la
(2,2). El valor predicho para la linea (2,2) excede al valor obtenido por Molinari et al.
(1998), pero dada la dificultad de comparacién, debido a no disponer de los espectros
observados y dado el ruido de 0.1 K, la deteccién de la linea (2,2) resulta ser sélo a 2.5¢,
de modo que la diferencia con las observaciones no es muy significativa. Se necesitan
observaciones adicionales, de éstas y otras transiciones, realizadas con mayor sensibilidad,

y de preferencia con mayor resolucién angular, para poder efectuar una comparacién mas
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Figura 4.27: Espectros sintéticos de la transicién (4,4) (izquierda) y (5,5) (derecha) del
amoniaco para un NMC aislado con una distribucién espectral de energia con las caracteristicas
de Orién, obtenidos tomando en cuenta la variacién de la abundancia en la envolvente debida
a la sublimacién del amoniaco, en torno a una temperatura de transiciéon de aproximadamen-
te 100 K. Se muestran los espectros resultantes, para diferentes valores del parametro de
impacto, después de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular de 0763
(correspondiente a 300 AU a la distancia de la fuente) y un suavizado “Hanning” en velocidad.
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Figura 4.28: Perfil de intensidad para la velocidad central de la linea principal, en funcién del
parametro de impacto, correspondiente a los espectros del NMC mostrados en la Figura 4.27.

apropiada. Para ello, en la Figura 4.29 mostramos también los espectros predichos por
nuestro modelo para las transiciones (4,4) y (5,5) para baja resolucién angular, y en
la Figura 4.30 para alta resolucién angular. En la Figura 4.31 mostramos los perfiles
espaciales de intensidad predichos para estas transiciones en las observaciones de alta

resolucién.

4.4.3 Conclusiones

En este capitulo se modelé la emisién de las transiciones de inversién de los estados
rotacionales metaestables del amoniaco, para las condiciones fisicas en los NMCs predichas
a partir de los ajustes a las distribuciones espectrales de la emisién de polvo realizados en el
Capitulo 3. Adoptando los campos de velocidad, densidad y temperatura obtenidos para

la fuente G31.414+0.31, se ajustaron los espectros observados de alta resolucién espacial
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Figura 4.29: Espectros sintéticos de las transiciones (1,1), (2,2} (3.3) y (4.4) del amoniaco
para la fuente IRAS 2338546053, obtenidos tomando en cuenta la variacién de la abundancia
en la envolvente debida a la sublimacién del amoniaco, en torno a una temperatura de transicién
de 100 K. Se muestran los espectros resultantes, para un parametro de impacto p = 0, después
de una convolucién espacial para obtener una resolucién angular de 40” (correspondiente a
0.9 pc a la distancia de la fuente) y un suavizado “Hanning” en velocidad.
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Figura 4.30: Espectros sintéticos de la transicién (4,4) (izquierda) y (5,5) (derecha) del
amoniaco para la fuente IRAS 2338546053, obtenidos tomando en cuenta la variacién de la
abundancia en la envolvente debida a la sublimacién del amoniaco. en torno a una temperatura
de transicion de aproximadamente 100 K. Se muestran los espectros resultantes, para diferentes
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valores del pardmetro de impacto, después de una convolucién espacial para obtener una
resolucién angular de 0763 (correspondiente a 3100 AU a la distancia de la fuente) y un
suavizado “Hanning” en velocidad.
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Figura 4.31: Perfil de intensidad para la velocidad central de la linea principal, en funcién del
pardmetro de impacto, correspondiente a los espectros de IRAS 233856053 mostrados en la
Figura 4.30.

de la transicién (4,4), tomando como pardmetro libre la abundancia de amoniaco. Con los
valores de la abundancia obtenidos de este ajuste, se hicieron predicciones de la emisién
para otras transiciones de las que sélo se disponia de observaciones con baja resolucién
angular. Asimismo, se hicieron predicciones para otras fuentes. Aunque se considera
que la fuente G31.41+0.31 difiere del los demas candidatos, ya que, tanto en el flujo de
continuo milimétrico como en la intensidad y ancho de las lineas de amoniaco, presenta
valores mucho més altos que los restantes candidatos, esta es la fuente para la cual se
dispone de datos de amoniaco que resuelven espacialmente la estructura del NMC, con lo
cual se pudo examinar las variaciones de los parametros a lo largo de la envolvente. Las

conclusiones de nuestro estudio son las siguientes:

o Se encontré que para ajustar las observaciones de alta resolucion de la transicion
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(4,4) de G31.41+0.31 es necesario tomar en cuenta la variacién de la abundancia de

amoniaco en fase gaseosa a lo largo de la envolvente.

Se encontré que adoptando una abundancia de amoniaco total (sélido mas gas) cons-
tante a lo largo de la envolvente, pero tomando en cuenta la variaciéon de abundancia
en la fase gaseosa debido a la sublimacién, podia obtenerse un ajuste apropiado de
las intensidades observadas en G31.4140.31, si se supone que el amoniaco est4 atra-
pado en los granos de polvo por el hielo de agua, liberandose a la fase gaseosa a la

temperatura caracteristica de sublimacién del agua, que estd en torno a 100 K.

Los valores de la abundancia que proporcionaron un ajuste mejor para G31.41+40.31
fueron un valor minimo de 2.5 x 107® (para la zona més fria) y un valor maximo
de 3 x 107° (para la zona de alta temperatura). Estos valores estan de acuerdo
con el intervalo de valores tipicos reportados en la literatura, tanto para regiones de
formacion de estrellas de baja masa (donde en promedio las temperaturas y abun-
dancias son bajas) y alta masa (donde las temperaturas y abundancias reportadas
son més altas). Puesto que, en general, los valores que se reportan en la literatura se
obtuvieron suponiendo abundancias en fase gaseosa constantes en cada regién, los
resultados de nuestro ajuste propocionan un escenario que integra de modo sencillo

este intervalo de valores,

Los cocientes de intensidades observados entre la linea principal y las satélites de
la transicién (4,4), que alcanzan un valor de ~1, se explican ficilmente con las
propiedades fisicas predichas por nuestro modelo para G31.4140.31. Una envolvente
con temperatura constante o calentada externamente tendria mayores dificultades

en explicar cocientes de lineas cercanos a la unidad, y no podria explicar un cociente
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<1, lo cual favorece un modelo de calentamiento interno.

La principal discrepancia entre los resultados de nuestre modelo y las observaciones
de alta resolucién de G31.41+0.31, es que nuestro modelo predice lineas significa-
tivamente mas anchas que las observadas. La fuente G31.41+0.31 efectivamente
presenta lineas mas anchas que otros candidatos a NMC y, en este sentido, el mode-
lo de colapso de una Esfera Logatrépica Singular (ELS) reproduce cualitativamente
esta tendencia general. Sin embargo, el modelo pareceria sobreestimar la dispersién
de velocidad, especialmente en el régimen de tasas de acrecién muy altas, que es
el caso de G31.414+0.31. Seria interesante explorar los resultados del modelo ELS
con una dispersién de velocidades que crece hasta un valor maximo y luego de-
cae en las regiones mdas externas de la envolvente (tal como sugieren el trabajo de
-McLaughlin y Pudritz 1996).. Asimismo, seria muy importante comparar las pre-
dicciones del modelo con observaciones de alta resolucién de otras fuentes distintas
de G31.4140.31. Las observaciones de linea permiten determinar claramente las
diferencias en la dispersién de velocidad, un parametro al cual las observaciones de
continuo son totalmente insensibles, y que pasa desapercibido en los ajustes a las dis-
tribuciones espectrales. Por ello, las observaciones de linea son de gran importancia

para establecer la validez del modelo de colapso ELS en los NMCs.

La comparacién con las observaciones de otras transiciones observadas en G31.41+0.31
solamente proporcioné resultados de valor limitado, debido a la escasa resolucién
angular de los datos actualmente disponibles. Las observaciones con insuficiente
resolucién angular no permiten ajustar variaciones de los parametros a lo largo de
la estructura, y frecuentemente estin contaminadas con emision de otros objetos

cercanos o de la nube molecular ambiente. Este dltimo problema es particularmen-
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te importante en el caso de las transiciones de los niveles mas bajos. Hubiera sido
deseable disponer de observaciones de alta resolucién angular de varias transiciones,
para poder realizar un ajuste de los parametros fisicos con mayor independencia de

la abundancia de amoniaco.

Los datos observacionales actualmente disponibles de la emisién de amoniaco en
otras fuentes son insuficientes para llevar a cabo una comparacién apropiada con las
predicciones de nuestro modelo. Las comparaciones preliminares que hemos llevado
a cabo en este trabajo parecerian sugerir que el modelo, con los parametros adop-
tados, tiende a sobreestimar ligeramente la intensidad de la emisién de amoniaco.
Pero se necesitan mas observaciones y de mayor calidad para establecer conclusiones
mas definitivas. Afortunadamente, estas observaciones pueden llevarse a cabo con
facilidad con la instrumentacién que ya existe actualmente (el Very Large Array) y

tenemos planeado hacerlo a corto plazo.



Capitulo 5

Conclusiones y trabajo futuro

5.1 Conclusiones globales

A lo largo de este trabajo de Tesis se modelé la emisién de los Nucleos Moleculares
Calientes, tanto en su emisién de continuo debida al polvo, como en su emisiéon de linea
de la molécula de amoniaco, bajo la hipétesis de que se trata de envolventes en colapso
sobre una estrella masiva (> 10 Mg) central recién formada. Se realizoé el transporte
radiativo suponiendo una envolvente esférica con distribuciones de densidad, velocidad,
temperatura y dispersién de velocidades resultantes del modelo dindmico de colapso cuya

condicién inicial es la Esfera Singular Isotérmica y la Esfera Singular Logatrdpica.

Comparando las Distribuciones Espectrales en el continuo, correspondientes a la emi-
sién térmica del polvo en el intervalo de 3 um a 3 cm, predichas con los flujos obser-
vados de las fuentes G34.24+-0.13MM, W3(H;O), el niicleo de Orién, IRAS 2338546053
y G31.4140.31, se encontré que los mejores ajustes se logran con el modelo de colapso
logatrépico. Se encontré que las estrellas centrales, en general, deben ser de tipo B y con

un radio grande, ~10'? cm. También se encontré que para ajustar la regiéon milimétrica

161
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y submilimétrica del espectro se requerian tasas de acrecién de ~ 1072 My aiio™?, lo
cual implica que es muy importante tomar en cuenta la luminosidad de acrecién en estos
objetos, puesto que es el agente de calentamiento dominante respecto a la luminosidad
estelar. Este valor tan alto de la tasa de acrecién, mayor que la tasa de acrecién critica,
explica el confinamiento de la regidn ionizada y la ausencia de emisién de radio continuo
libre-libre detectable. Se especula que cuando se alcanza un valor “critico” del cociente
entre luminosidad y masa, el colapso se detendra y se desarrollard un poderoso viento es-

telar, el cual limpiara la envolvente de polvo circunestelar y en este momento se empezara

a detectar la region HITUC.

Algunos de los ajustes obtenidos para las fuentes consideradas no son tnicos. Para
restringir mejor el espacio de parametros de nuestros modelos se necesitarian observaciones
de alta resolucién angular, lo cual evitaria la contaminacién de otras fuentes masivas
cercanas. Esto es especialmente importante en el intervalo infrarrojo medio y lejano, a

fin de restringir la luminosidad total de los NMCs.

Por otra parte, se modelé la emisién de las transiciones de inversién de la molécula
de amoniaco, adoptando para ello los pardmetros fisicos de las envolventes que propor-
cionaron un mejor ajuste a la emisién de polvo. Los espectros de las lineas obtenidos con
nuestro modelo se compararon con las observaciones disponibles. Sin embargo, solamen-
te para una de las fuentes (G31.41+0.31) existian observaciones con resolucién angular
suficiente para resolver la emisién a lo largo de envolvente y realizar una comparacién
en detalle, de modo que las conclusiones obtenidas tienen sélo un caricter preliminar.
Para esta fuente se logré reproducir aproximadamente las variaciones de intensidad de

las lineas observadas a lo largo de la envolvente, aunque el modelo de colapso logatrépico
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pareceria sobreestimar los anchos de las lineas. Se realizaron predicciones de la emisién
esperada para las otras fuentes, las cuales podrdn comprobarse mediante observaciones

con e] Very Large Array.

El estudio que hemos llevado a cabo nos permite concluir que el modelo de colapso
ELS propuesto es una aproximacién suficientemente valida para explicar las principales
propiedades observadas de los llamados NMCs. Los resultados que hemos obtenido a
lo largo de este trabajo sugieren que, efectivamente, estos objetos pueden albergar en
su interior estrellas masivas que se encuentran en las primeras etapas de su formacion.
El modelo que hemos utilizado permite hacer predicciones suficientemente concretas, en
particular con respecto a la emisién de las lineas de amoniaco, para que pueda comprobarse

en detalle la validez del escenario que hemos propuesto.

5.2 Trabajo futuro

Como prolongacién del presente trabajo se planea continuar en las siguientes lineas de

investigacion:

e Se modificara el cédigo de transporte radiativo, tanto de continuo como de linea,
para incluir rotacién en las envolventes en caida, y asi tomar en cuenta la posible
presencia discos. Asimismo, se explorardn los efectos en la distribucion de tempe-

ratura de la envolvente debidos a la falta de simetria esférica.

o Se exploraran diferentes propiedades y composiciones de la mezcla de polvo en NMCs
y se analizard como afectan estos cambios a la distribucién espectral de energia de

estos objetos.
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e Se ampliara la muestra de objetos estudiados, incorporando nuevos candidatos.

¢ Se planea llevar a cabo observaciones de alta resolucién angular de las transiciones

de inversion de la molécula de amoniaco con el Very Large Array para comparar

con las predicciones que se ha obtenido en las fuentes estudiadas en este trabajo.

Con la finalidad de tener més elementos de diagnéstico para comprobar la idea de
que los NMCs son los precusores de las regiones HII, se modelarén otras transiciones,
tales como las de niveles de numero rotacional alto de la molécula de CO, CS y sus
isotopos. Estas transiciones tienen lugar en el intervalo milimétrico y submilimétrico
siendo observables con los interferometros milimétrico ya existentes (como el de
OVRO) y seran un excelente objetivo para llevar a cabo con el Submillimeter Array,
el cual se espera que empiece a ser operativo, con un nimero considerable de antenas,

a finales del presente afio.

Como metas con aplicacién a mds largo plazo, se hardn predicciones para las transi-
ciones moleculares observables con el Atacama Large Millimeter Array (ALMA), el
interferometro para ondas milimétricas planeado por el National Radio Astronomy
Observatory de USA. Gracias al apoyo recientemente otorgado por CONACyT al
proyecto de Campos Nuevos “Interferometria Radioastronémica”, los astrénomos
mexicanos tendremos acceso a ALMA, el cual estd previsto que podra empezar a
funcionar dentro de 5 afios. Cabe decir que dicho instrumento superard amplia-
mente la resolucién angular y sensibilidad que alcanza la instrumentacién actual.
Disponer de predicciones especificas (intensidad, distribucién espacial, etc.) para
las lineas moleculares observables con este instrumento serd de gran interés, para

planear futuras observaciones hacia sitios de formacién de estrellas masivas, como
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