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Resumen

La formacién de estrellas masivas presenta una gran variedad de fenémenos
de los que sélo se entienden sus rasgos més generales. Se incluyen fendmenos
tales como regiones HII ultracompactas, chorros térmicos, flujos moleculares,
nicleos calientes y emisién maser, entre otros. Es indispensable entender la
relacién entre estos distintos trazadores del proceso de formacién estelar, su
interaccién y su secuencia de aparicién, si esperamos desentranar el proceso
de formacién de estrellas masivas.

Con este fin, en esta tesis se presentan observaciones hechas con el Very '
Large Array de las lineas de transicién por inversién (J, K} = (1,1) y (2,2)
de amoniaco en la regién de formacién de estrellas masivas denominada
(G5.89—0.39. Se presenta un resumen de la reduccién de los datos (calibra-
cién, formacién de imigenes, y extraccién de pardmetros) asi como ajustes de
los perfiles de las lineas. Por medio del andlisis de estas lineas se estimaron
las condiciones fisicas del gas molecular.

Con posiciones extraidas de la literatura, maseres de agua, hidréxilo y
metanol fueron ubicados en los mapas con el objeto de comparar las condicio-
nes fisicas derivadas del anélisis del amoniaco con las condiciones tedricas que
dan origen a cada especie maser, e intentar asi buscar patrones que permitan
relacionar de manera univoca a la emisién maser dentro de toda la gama de
fenémenos que se presentan en las regiones de formacién de estrellas masivas.

También se presenta una breve introduccién al polvo y su papel en estu-
dios de la formacién de estrellas masivas. Incluyo un resumen de datos del
infrarrojo de la regién, como trazador de esta. componente.

Al hacer la discusidn de los resultados en el contexto del método utilizado,




2 RESUMEN

vemos que éste resultd ser ineficaz para los propodsitos planteados, pues no
fue posible identificar diferencias en las condiciones fisicas que corresponden
a maseres de distintas especies. Sin embargo, se proponen varias alternativas
que siguen la misma linea de accién para trabajos a futuro.



Capitulo 1

Introduccion

El estudio presentado en esta tesis tiene por objetivo lograr un mayor
entendimiento de lo que se sabe hasta ahora de la formacién de estrellas
masivas. Por ello, es necesario introducir al lectorala fenomenologia asociada
a la formacién de estrellas masivas.

1.1 Formacion de estrellas masivas

Mucho se sabe acerca de la formacién de estrellas de baja masa, es decir,
estrellas con masa similar a la del Sol (= 2 x 10% kg). Esto es debido a que
tienen tiempos de vida relativamente largos y representan el tipo de estrella
mas abundante en el universo conocido.

Las estrellas masivas son aquellas cuya masa es 2 8Mg, y su historia es
bastante diferente. Debido a que agotan mds aprisa su energia disponible,
tienen periodos de evolucién mis cortos. Estan relativamente lejos de nuestro
sistema solar (la mas cercana a unos 500 pc de distancia') y por otro lado,
a lo més una estrella de cada 100 es masiva (Osorio, 2000), por lo tanto son
menos comunes. Aunado a lo anterior, su tendencia a formarse en ciimulos
hace que su estudio individual se torne complicado.

Dos posibles escenarios para la formacién de estrellas masivas han sido
propuestos, uno de ellos es la acrecién (que considera el colapso de gas mo-
lecular para formar la estrella) y el otro es la coalescencia {que sugiere que

"Un parsec (pc) equivale a 3.086 x10'6 m
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las estrellas masivas son producto de la colisién de varias estrellas de baja
masa). Aun cuando se cuenta con este tipo de modelos que intentan emular
la formacion de las estrellas masivas, sigue sin quedar claro el proceso que se
lleva a cabo dentro de los sitios donde nacen estos objetos. Muchos esfuerzos
se han invertido para conocer las condiciones suficientes y necesarias para
que la formacién de estrellas masivas tenga lugar.

Para entender el proceso de la formacién de estrellas masivas resulta ne-
cesario estudiar los sitios donde esto ocurre (a saber, las nubes moleculares)
a través de sus cambios en las primeras etapas de la evolucién de la estrella
que se forma en su interior.

La radiacién ultravioleta proveniente de estrellas masivas recién formadas
cambia de manera drastica las condiciones fisicas y quimicas de las nubes;
mientras que el viento supersénico que estas mismas generan, contribuye con
momento y energia para cambiar la morfologia de las nubes moleculares e
incluso destruirlas. Cuando las estrellas masivas mueren y dan lugar a super-
novas, eyectan una gran cantidad de masa y enriquecen el medio interestelar
con elementos pesados, y més alin, crean ondas de choque tan fuertes en el
medio, que son capaces de desencadenar la formacién de nuevas nubes cuyas
condiciones fisicas y quimicas controlaran la naturaleza y la tasa de forma-
cién de nuevas generaciones de estrellas, la posible formacién de planetas, y
por lo tanto, la evolucién de la galaxia anfitriona. Es por todo esto que el
estudio de las regiones de formacién de estrellas masivas resulta tan atractivo.

Por el lado observacional, se sabe que la emisién infrarroja de granos
de polvo, las regiones de gas ionizado, la presencia de nicleos calientes, la
emisién mdser en las nubes, los flujos moleculares, entre otros, son manifesta-
ciones de la formacién de estrellas masivas y resultan por tanto ser dtiles en
la biisqueda de éstas. Sin embargo, la conexidn fisica entre estos fenédmenos
y su lugar en el proceso de formacidn estelar atin estd lejos de ser establecida.
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1.2 Envolvente gaseosa de una estrella masi-
va en formacion

Estando profundamente embebidas en nubes moleculares, la formacién
de estrellas masivas resulta prdcticamente inobservable en el rango dptico
del espectro electromagnético, ya que dichas regiones son sumamente densas
y ademads contienen grandes cantidades de polvo que las hacen opacas. Por
ello, el estudio de estas regiones resulta mas factible por observaciones en
longitudes de onda infrarrojas, milimétricas y de radio, donde la opacidad
del polvo es mucho més pequenia que en el éptico.

Para estudios basados en observaciones de radio, encontramos que dentro
de las nubes donde se forman las estrellas masivas existen dos componen-
tes principales, una correspondiente al gas ionizado y otra correspondiente
al gas molecular, es decir, regiones HIUC (regiones de hidrégeno ionizado
ultracompactas) y nicleos moleculares calientes, respectivamente. Recien-
temente se propuso una secuencia evolutiva que lleva de nucleos calientes a
regiones HIUC (Kurtz et al., 2000). '

Para los fines del presente trabajo, basta con hacer una breve descripcion
del gas ionizado y por otro lado, explicar con mas detalle la componente
molecular, siendo esta ltima en la que se basan las observaciones aqui pre-
sentadas.

1.2.1 Gas molecular

Se sabe que el medio interestelar no se encuentra vacio sino que estd lle-
no de gas y polvo. Estas componentes no se hallan distribuidas de manera
homogénea; de hecho, en muchas regiones forman conglomerados llamados
nubes moleculares, cuyas condiciones fisicas permiten la existencia de una
gran variedad de moléculas en su interior. El principal componente de estas
nubes es el hidrégeno molecular.

Las nubes moleculares son regiones extensas y relativamente densas y
frias (para el MI) que se encuentran dentro del plano del disco galdctico. Es
dentro de estas nubes donde la formacién estelar tiene lugar.
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Estructura de las nubes moleculares y su evolucién

Las nubes inoleculares tienen densidades del orden de 102 ¢cm™3, tempe-
ratura alrededor de 10 K y un didmetro aproximado de 10 pc. Si su masa
estd entre 10° y 10"Mg (Verschuur y Kellermann, 1988) entonces son llama-
das nubes moleculares gigantes (NMG). Estas estructuras reciben también
el nombre de complejos de nubes, debido a que presentan varios niveles de
estructura, incluyendo cimulos y nucleos de diversos tamanos y densidades,
véase por ejemplo Kurtz (2004).

Las NMG’s estdan asociadas con la formacidn de estrellas masivas. Segun
Kurtz (2004) podemos pensar que primero se forman los llamados nicleos
moleculares “frios” que carecen de objetos protoestelares, y que a partir de
ellos se forman nicleos moleculares “tibios” en cuyo interior se encuentran
embebidos objetos poco luminosos que logran calentar la nube a una tem-
peratura mayor a 10 K pero menor a 100 K. Por dltimo tendriamos a los
nicleos moleculares caltentes (NMC) con temperaturas por encima de 100 K
y calentados por un objeto estelar propiamente dicho. Podemos entonces
definir a un NMC como una pequeiia condensacién de gas molecular caliente
que alberga en su interior a una estrella (o estrellas) masiva en una etapa
muy temprana de su formacién. Vemos entonces que la estratificacién de las
nubes va de acuerdo a su densidad. Las densidades volumétricas mayores se
encuentran cerca de las regiones de formacidn estelar.

Los nucleos frios tienen tamanos de hasta 1 pc, masas entre 100 y 1000
Mg, temperaturas tipicas que van de 10 a 20 K y una densidad del orden de
10 em~3. Los nucleos tibios tienen la misma masa que los nicleos frios pero
concentrada en una regién del orden de 0.1 pc y por lo tanto son més densos
y mds calientes, con temperaturas entre 30 y 50 K. Cuando esta estructura
es colapsada alin mas, se originan los nucleos calientes. Los valores tipicos
obtenidos de Kurtz (2004) para los pardmetros fisicos que caracterizan a los
NMC se muestran en la tabla 1.1.

Las altas temperaturas en los NMC hacen que los procesos quimicos en
su interior sean diferentes de aquellos en los nucleos frios. Por ejemplo, se
da la sublimacién de las capas de hielo que cubren a los granos de polvo, lo
que lleva a un aumento de las especies moleculares dentro de la nube?. En

2Véase el apartado 4.2 en la pagina 70
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Tabla 1.1: Parametros fisicos de los NMC.

Parametro Valor tipico
Temperatura > 100 K
Densidad > 10" cm™3
Didmetro < 0.1 pe
Luminosidad ~ « 10° Ly
Masa, 10 — 10* Mg

particular, esperamos que la fase gaseosa esté enriquecida con moléculas tales
como agua (H,0), hidréxilo (OH), amoniaco (NH3) y metanol (CH;OH).

A partir de observaciones a moléculas cuyas transiciones sean conocidas,
es posible trazar las condiciones fisicas del gas que compone la nube. En ge-
neral, la distribucién de gas molecular denso trazado con diferentes moléculas
que tengan densidades criticas® parecidas suele ser similar, sin embargo, se
han encontrado ya varias regiones en las que esto no ocurre, ver por ejemplo
Torrelles (1996). '

Maseres

La emisién mdser es un fendmeno bastante comin en regiones de forma-
cién estelar. Debido a que los maéseres se encienden sélo bajo ciertas condi-
ciones fisicas, nos permiten conocer propiedades de los objetos a los que se
encuentran asociados. Por ello, doy aqui una breve descripcion del fenémeno.

La distribucién de Boltzmann muestra que en general, la mayoria de las
particulas que componen un sistema (ya sean dtomos, moléculas, etc.) se
encuentran en el estado de energia correspondiente a la temperatura del sis-
tema, y sélo unas pocas se encontraran en otros estados; ya sean de mayor
o de menor energia. Sin embargo, existen mecanismos para producir una
inversion de poblacidn, i.e., hacer que un estado de menor probabilidad se
encuentre mas poblado que el estado con mayor probabilidad de estar ocu-
pado. Si las particulas excitadas son iluminadas con fotones cuya energia sea
igual a la energia de excitacion de éstas, entonces se producirdn transiciones

3Véase el apartado en la pagina 34.
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hacia estados menos energéticos en las que se emite un fotén con la misma
frecuencia y fase y en la misma direccién que aquél que interaccioné con la
particula excitada. Esto produce un efecto de cascada, vesultando asi que el
numero de fotones emitidos crece enormemente, y por lo tanto, la radiacién
es amplificada. Si los estados excitados son metaestables, entonces tendréan
una vida media muy grande, y por lo tanto la contribucidén a la radiacién
de la emision espontanea serd despreciable en comparacién con la radiacién
estimulada y por lo tanto, al final obtendremos radiacién coherente y mono-
cromatica. A esta radiacién la llamamos MASER, acréonimo de Microwave
Amplification by Stimulated Emission of Radiation; si la radiacion amplifica-
da estd en el visible, entonces le llamamos LASER, donde Light sustituye a
Microwave.

Los maéseres astrondémicos ocupan regiones muy pequenas dentro de nu-
bes moleculares cuya densidad es de 105—10'' cm~2 aproximadamente. Para
que se de el fenémeno méser se requiere de condiciones fisicas adecuadas y
de un mecanismo mediante el cual se produzca la inversién de poblaciones,
ya sea por medio de transiciones radiativas o colisionales; a este mecanismaq
le llamamos bombeo.

Desde el descubrimiento del fenémeno maéser en el medio interestelar hace
ya 40 afios, se ha encontrado que moléculas que se encuentran en las cercanias
de las regiones de formacién estelar, tales como agua, hidréxilo y metanol,
exhiben fuerte emisién maser. Estas tres especies son de especial interés para
el presente trabajo, pues con éstas se hard una comparacion de las condiciones
fisicas encontradas en la regién G5.89—0.39.

1.2.2 Gas ionizado

Cuando una estrella masiva nace, comienza a producir un campo de radia-
cién en el extremo ultravioleta (EUV) dando origen a un frente de ionizacién
que se propaga rapidamente a través del gas (compuesto principalmente de
Hs). Esto provoca la destruccién de cualquier especie molecular cuya energia
de ligadura sea menor que la energia caracteristica del campo de radiacién.

Alrededor de la estrella se crea una regién de hidrégeno ionizado HY
(Hamada regién HI1) pues en ésta se tiene una gran cantidad de radiacién
ionizante disponible. Para que una estrella sea capaz de ionizar una region,
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debe producir fotones con energia mayor a 13.6 eV (que corresponde al poten-
cial de ionizacién del hidrégeno), i.e., fotones con longitud de onda <912 A.
Esto lo cumplen las estrellas masivas de tipo OB.

Las recombinaciones entre iones y electrones no sélo resultan en la emisién
de fotones con energia igual o mayor a 13.6 eV; esto sélo ocurre si el electrén
se sitia en el estado base (con n=1) al recombinarse con el ién. Puede ocu-
rrir (aunque con menor probabilidad) que el electrén caiga en cascada desde
niveles con n>1 provocando asi la emisién de fotones menos energéticos. Por
ejemplo, los fotones emitidos pueden tener una energia mayor o igual a 3.4 eV
si el electrén cae en el nivel con n=2, o mayor o igual a 1.51 eV si caen en
el nivel con n=3, etc. Debido a la probabilidad de caer en niveles interme-
dios, al cabo de muchas dispersiones los fotones pierden energia y al final
logran salir de la regién de hidrégeno ionizado permitiendo asi la disociacién
de la molecula de hidrégeno. La parte ionizada queda separada de la parte
neutra (es decir, la regién de moléculas de hidrégeno disociadas a dtomos
individuales) por un frente de ionizacién. Como el espectro de energia de
los fotones va suavizdndose con la distancia, si nos alejamos adn més, en-
contraremos afuera de la zona ionizada y la zona disociada una regién donde
pueden todavia encontrarse moléculas. Todo esto resulta en una estructura
tipo cebolla, como se muestra en la figura 1.1.

Ahora bien, las zonas de gas ionizado que se encuentran embebidas en
nubes moleculares reciben el nombre de regiones Hll, y pueden ser compactas
o ultracompactas (aunque recientemente se habla de una nueva clase llama-
da hipercompacta). Las regiones HII compactas tienen didmetros menores
a 1 pc y densidades mayores a 10% ¢cm™3, mientras que las ultracompactas
presentan didmetros menores a 0.1 pc y densidades mayores a 10* cm™3.

Las regiones HII tienen una temperatura tipica de ~ 10* K debido a la
energia liberada en el proceso de fotoionizacién. Comparando con la tempe-
ratura de los nucleos calientes (con T > 100 K) vemos que la temperatura de
la regién HII es mucho mayor. Esta diferencia de temperaturas se traduce a
su vez en una diferencia de presién de aproximadamente 2 érdenes de mag-
nitud, resultando que la regién HIl tiende a expandirse con una velocidad de
10 km s™* aproximadamente. Sin embargo, la diferencia de presiones es solo
un factor entre otros. Por ejemplo, podemos considerar los intensos vientos
estelares que producen las estrellas masivas; estos también provocan el mo-
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moleculas
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Figura 1.1: Regiones de gas alrededor de una estrella masiva en formaciéon.

vimiento del gas hallado alrededor dando lugar a la evolucién dindmica de la
regién HII. El movimiento de la regién HII genera un frente de choque en el
medio circundante, alterando asi las condiciones fisicas del gas en la nube.

1.3 Condiciones fisicas en zonas de emision
maser

He hablado aqui de estrellas masivas y el ambiente en el que nacen y los
principales fenémenos que se ven involucrados en este proceso.

Se obtuvieron las condiciones fisicas del gas molecular alrededor de una
region de formaciéon de estrellas masivas con el objeto de comparar los re-
sultados con lo que se ha reportado en la literatura en cuanto a la aparicién
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del fenémeno maser en regiones de formacién de estrellas masivas y con ello
tratar de identificar diferencias en las condiciones fisicas que corresponden
a maseres de distintas especies. El trazador usado para la obtencién de las
condiciones fisicas del gas molecular fue la molécula de amoniaco.

En el capitulo 2 la fisica de la molécula de amoniaco es abordada y se
desarrollan las ecuaciones a partir de las cuales es posible estimar las con-
diciones fisicas del gas. Dado que la obtencién de la densidad volumétrica
de Hj requeria de mayor detalle, el desarrollo para llegar a su expresién se
presenta por separado en el apéndice A. Ademds se da en este capitulo una
breve introduccion a la teoria de Procesos Radiativos necesaria para el desa-
rrollo de las ecuaciones aqui presentadas.

En el capitulo 3 se presenta un resumen de lo que se sabe hasta la fecha
de la regién de formacién de estrellas masivas que se eligié para el estudio
realizado en esta tesis, G5.89—0.39. Se habla también en este capitulo de la
reduccion de los datos obtenidos a partir de observaciones con el VLA a la
fuente elegida, haciendo referencia al apéndice B donde se habla brevemente
de observaciones interferométricas y la reducciéon de datos con el paquete
AIPS. Dedico una seccién al ajuste de las imagenes obtenidas con AIPS,
del cual se obtuvieron los datos necesarios para introducir en las ecuaciones
desarrolladas en el capitulo 2. Con esto, fue posible obtener los pardmetros
fisicos del gas. Se incluye al final de este capitulo una seccién donde se com-
paran los resultados del estudio con los valores tipicos de la emision maéser
encontrados en la literatura.

El capitulo 4 estd dedicado a los estudios en infrarrojo de la regién. Se
da una breve introduccién a la teoria del infrarrojo y al polvo y su papel en
los estudios de formacién de estrellas masivas.

Por ltimo, en el capitulo 5 se hace la discusién de los datos obtenidos,
para poder asi llegar a la conclusién de este estudio y hablar del trabajo que
se planea a futuro.



Capitulo 2

El amoniaco como trazador de
condiciones fisicas de nubes

Las nubes moleculares son uno de los principales componentes del medio
interestelar y es en estas regiones donde tiene lugar el proceso de formacion
estelar, de ahi la importancia de su estudio.

Para conocer lo que ocurre dentro de estas regiones, lo mas sencillo a
simple vista seria estudiar las condiciones fisicas de sus componentes ma-
yoritarios, en este caso el hidrégeno molecular; sin embargo, éste resulta
practicamente “invisible” dadas las condiciones de la nube. La radiacién
UV necesaria para excitar el H, y que en consecuencia genere emision, se ve
obstruida debido a la presencia de polvo en la nube, y por lo tanto las transi-
ciones electrénicas son poco probables (mds adelante, hablaré con detalle de
las distintas transiciones a las que las moléculas son susceptibles). Ademds,
una molécula como el Hy, que no tiene momento dipolar permanente, emi-
te radiacién muy débil por medio de transiciones rotacionales debidas a los
términos no dipolares, y que por tanto, no es detectable en la ventana de
radio. Por lo anterior, todos los estudios sobre condiciones fisicas dependen
de otros trazadores presentes en la nube, tales como particulas de polvo y
moléculas distintas al Hy; tipicamente se usan moléculas cuyas transiciones
impliquen longitudes de onda centimétricas hasta submilimétricas.

Cuando dentro de la nube molecular la energia cinética disponible en las
colisiones es suficiente para poblar los niveles energéticos que intervienen en

las transiciones de la molécula en cuestion, podemos decir que la tempera-

13
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tura de excitacién de la transicion T,, (i.e., la razon entre las poblaciones
de dos niveles de excitacion) es cercana a la temperatura cinética T, de la
nube molecular. Decimos entonces que la linea esta termalizada. Observar
una linea termalizada depende de la sensitividad de su observacién, de la
frecuencia de la linea, y la profundidad dptica en la nube, y por ende, todo
apunta a que la antena (o el arreglo interferométrico de antenas) y su respec-
tivo radio—receptor jueguen un papel decisivo en la deteccion de la transicion.

Cuando en los anos sesentas se encontré OH en el medio interestelar (MI),
se le usé como trazador de condiciones fisicas (Barrett et al., 1964), pero
poco a poco comenzo a descubrirse la gran variedad de moléculas existentes
en el ML En la pagina http://astrochemistry.net se halla una lista de las
moléculas encontradas en el MI hasta el 2004. En la tabla 2.1 muestro una
lista adaptada de aquella.

Tabla 2.1: Moléculas conocidas en el MI.

Especie Masa Especie Masa
Molecular | (uma) [ Molecular | (uma)
AlCI T 162 H,OF 18
AlF 46 H,S 34
AINC 53 H,S* 34
c-C,H4 0 44 H;t 3
c¢-C3H 37 HyCO* 31
C-C:;HQ 38 H30+ 19
c-SiC, 52 HC;N 147
C, 24 HC,CHO 54
C,H 25 HC3N 51
C,H, 26 HCsN 75
CoHy 28 HC;N 99
C,Hs0H 46 HCyN 123
C,0 40 HCCCCCCH 74
CoS 56 HCCCCH o0
Cs 36 HCCN 39
CsH40 56 HCCNC 51
C3N 50 HCI 36
continua. . .
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Tabla 2.1 — continuacién

Especie Masa Especie Masa
Molecular | (uma) | Molecular | (uma)
C30 52 HCN 27
CaS 68 HCNH* 28
C4H 49 HCO 29
Cs 60 HCO* 29
CsH 61 HCOOCH; 60
CsN 74 HCOOH 46
CeH 73 HCS* 45
CeH, 74 HF 20
CsHg 78 HN,* 29
C7H 85 HNC 27
CgH 97 HNCCC 51
CH 13 HNCO 43
cH+ 13 HNCO~ 43
CH, 14 HNCS 59
CH,CHCN 53 HNO 31
CH,CN 40 HOCH 29
CH,NH 29 HOCH,CH,0OH | 62
CH,OHCHO | 60 HOCO* 45
CHj 15 HS 33
CH3C3N 65 HS* 33
CH;3C4H 64 KCl 75
CH3CCH 40 1-C3H 37
CH3CH,CHO | 58 MgCN 50
CH3CH,CN | 55 MgNC 50
CH3CH3 30 Ny* 28
CH3CHO 44 N,O 44
CH;3;CN 41 NaCl 58
CH;COCH; | 58 NaCN 49
CH;COOH 60 NH 15
CH3NC 41 NH, 16
CH;3NH, 31 NH,CH,COOH | 75
CH;0CH;4 46 NH,CHO 45
CH3;0H 32 NH,CN 42

continda. . .
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Tabla 2.1 — continuacion

Especie Masa Especie Masa
Molecular | (uma) | Molecular | (uma)
CH3SH 48 NH; 17
CH,4 16 NH4* 18
CN 26 NO 30
CN+ 26 NS 46
CcO 28 0CS 60
cot 28 OH 17
CO, 44 OH* 17
CO,t 44 PN 45
CP 43 Sz 64
CS 44 SiC 40
FeO 72 SiCs 64
H, 2 SiCy 76
H,C3N* 52 SiH 29
H,CCC 38 SiH, 32
H,CCCC 50 SiN 42
H,CCO 42 Si0 44
H,CN 28 SiS 60
H,CO 30 SO 48
H,CS 46 sot 48
H,0 18 S0, 64

El nimero de moléculas en esta lista suma 140, pero si ademds conside-
ramos los isGtopos que también se han detectado, la lista asciende a mas de
450 moléculas.

En la actualidad los radioastrénomos utilizan moléculas tales como el
CO, CH;CN, CS, SiO, NH3, ete. para estudiar nubes moleculares y niicleos
calientes en regiones de formacion de estrellas masivas, como puede verse en
Olmi et al. (2003), Fontani et al. (2002), Olmi y Cesaroni (1999) y Cesaroni
et al. (1999).

El monéxido de carbono (CO) es la molécula mas abundante en el medio
interestelar después del Ho, y por ello es el trazador de gas molecular mas
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comiinmente usado. Sin embargo, se sabe que el CO dentro de una nube
molecular resulta épticamente grueso (Estalella y Anglada, 1996) (i.e., con
una profundidad dptica mucho mayor a la unidad), y por ello no nos permite
ver lo que ocurre dentro de la nube. Es aqui en el interior, donde se lleva a
cabo el proceso de formacién estelar, el lugar donde se encuentran los objetos
de interés para esta tesis. Otra opcién es el amoniaco (NHgz), que presenta
transiciones mucho mas complejas, ttiles en el estudio de las regiones mas
densas de las nubes moleculares. Aidn cuando otras moléculas como el cianu-
ro metilico (CH3zCN) prometen brindar mayor informacién en su estudio que
el amoniaco, he preferido este tiltimo dado que el instrumento de donde he
obtenido los datos a analizar, a saber, el VLA (Very Large Array), no cuen-
ta con un receptor a la frecuencia que suponen las transiciones del cianuro
metilico, entre otras moléculas.

En el presente trabajo, se han obtenido condiciones fisicas de regiones
de formacién de estrellas masivas usando la molécula de amoniaco como
trazador. Primero he de hacer una descripcién de la fisica de esta molécula;
hablaré sabre algunas generalidades del amoniaco en el medio interestelar -
tales como sus transiciones a diferentes estados de energia y la descripcion de
su espectro de rotaciéon—inversion, del que podemos obtener la profundidad
Gptica de la transicion, la temperatura rotacional y la densidad columnar
del amoniaco, constituyendo todo esto una herramienta para conocer las
condiciones fisicas de la regién de formacion de estrellas masivas que he
escogido para este estudio.

2.1 Espectro energético del amoniaco

El uso del amoniaco como trazador de condiciones fisicas implica el estu-
dio de las lineas que observamos de su espectro, y esto a su vez nos lleva a
hablar sobre las transiciones energéticas en las que se ve involucrada dicha
molécula. Comencemos con una revisién general de los tipos de transiciones
moleculares.
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2.1.1 Transiciones moleculares

La energia de una molécula cualquiera estd dada segin sus grados de
libertad'. Si la molécula esta trasladandose como un todo tendrd entonces
energia cinética, pero lo que distingue a una molécula de otra es su estado
energético interno, el cual estd determinado por la rotacién en conjunto de la
misma, por las vibraciones de los d&tomos que la constituyen, y por los cam-
bios en las configuraciones electronicas dentro de los &tomos. Las moléculas
pueden pasar de un estado energético a otro por medio de transiciones de
origen radiativo o colisional.

Lo que caracteriza a cada transicién es la energia necesaria para que la
molécula cambie de un estado energético a otro, y por lo tanto, asociado a
cada tipo de transicién se tiene un espectro particular. Los estados de ro-
tacion estdn separados por intervalos de energia muy pequenos, tipicamente
del orden de 10~* eV; por tanto, el espectro generado a partir de transiciones
rotacionales se encuentra dentro de la regién del infrarrojo lejano hasta la
region milimétrica. Los intervalos de energia relacionados con cambios en
estados vibracionales son un poco mayores, del orden de 0.1 eV, y generan
espectros en la regién del infrarrojo cercano y parte del visible con longitudes
de onda del orden de 1 pum. Dado que la molécula requiere menor cantidad
de energia para rotar que para que sus dtomos vibren, tendremos en general
que un espectro de vibracién ird acompanado de uno de rotacién y enton-
ces los niveles de vibracién presentarin una estructura fina producida por
la excitacidon simultdnea de los niveles de rotacién. Por iltimo, el espectro
generado por los electrones de valencia en los dtomos constituyentes de la
molécula, cuando estos cambian de estado electronico, cae en las regiones
visible y ultravioleta, y las separaciones entre niveles de energia son de varios
eV. S5i ademads consideramos que al mismo tiempo los niveles de rotacion y
vibracién pueden estar poblados, entonces en los niveles electrénicos también
tendremos estructura fina.

Lo anterior es valido para cualquier tipo de molécula, sin embargo para
moléculas poliatémicas, deben tomarse en cuenta otras transiciones debidas
a cambios en la orientacién de alguno de los atomos dentro de la molécula,
respecto al resto. Veremos un ejemplo de esto mas adelante para el caso del

'Los grados de libertad son paridmetros independientes necesarios para definir de ma-
nera univoca la posicién de un sistema en el espacio en cualquier instante.
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amoniaco,

Transiciones rotacionales

Ponemos ahora nuestra atencion en las transiciones rotacionales pues la
mayoria de las lineas moleculares observadas en el MT pertenecen a un es-
pectro de rotacion.

Para que una transicién ocurra, necesitamos que su energia de excitacion
sea comparable a la energia disponible en una nube molecular de temperatu-
ra T.. Esta energia es del orden de 1073 eV para una temperatura de 10 K
aproximadamente, la cual es tipica de una nube molecular. Es por ello que
en general sélo se excitardn transiciones rotacionales.

En general, sélo aquellas moléculas que tengan momento dipolar distinto
de cero podran tener transiciones rotacionales. Dado que el momento dipolar
de las moléculas no polares es nulo, aiin cuando estas roten no habra cam-
bios en el vector momento dipolar y por lo tanto tampoco habri emisién de
energia.

Queremos ahora deducir los niveles de energia rotacional. Para empe-
zar, consideremos un modelo de una molécula lineal cuya forma no cambia
mientras rota, pues los micleos atémicos se encuentran todo el tiempo a una
distancia fija el uno del otro. Este modelo define lo que llamamos rotor rigido,
cuyos niveles de energia rotacional y por lo tanto, el espectro de las transi-
ciones entre dichos niveles, se obtienen a partir de la mecdnica cudntica. La
energia rotacional para dicho sistema estd dada por

E= %Im2

donde T es el momento de inercia de la molécula, y w la frecuencia de rotacion.
Luego, como el momento angular viene dado por

L=1Iw
y ademas sabemos que este tltimo estd cuantizado y toma la forma

Ls = h[J(J + D)
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J=0,1,2,---

siendo J el nimero cudntico rotacional, tenemos que la energia puede escri-
birse como

L* W

Er=51=31

[J(J+1)].

2 . . .
Sea B = E?I:'ﬁ' la constante rotacional, que dependera de la molécula de
que se trate. Podemos entonces escribir los niveles de energia como

E;=BJ(J+1)

J=0,1,2,-

Los valores de B son medidos en laboratorio, y pueden ser hallados en la
literatura. Por ejemplo, para el monéxido de carbono se tiene B=1.93 em™".

Tomando en cuenta que las transiciones permitidas son aquellas en que
AJ = +1, tenemos que la frecuencia de la transicion entre estados Jy J —1
viene dada por

E;—E;,
h

B 2B
== +1)-(T-1J]=FT.

Vyji—1=

Notamos que AE; ~ J, lo que implica que la separacién entre lineas con-

secutivas es constante (si no consideramos distorsiones centrifugas). Esto no

es correcto para moléculas poliatémicas, y por lo tanto debe considerarse un
modelo més elaborado.

Para moléculas poliatémicas debemos hacer algo un poco més sofisticado
pero siguiendo la misma linea de accién que para una molécula lineal. Pen-
semos en la molécula como si fuera un cuerpo rigido; entonces la rotacion de
la molécula como un todo resultara de la superposicion de rotaciones inde-
pendientes a lo largo de sus tres ejes principales de inercia.

Los momentos principales de inercia pueden ser todos distintos, todos
iguales, o dos iguales y uno desigual, y la molécula se denomina enton-
ces trompo asimétrico, trompo esférico o trompo simétrico, respectivamente.
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Dentro de la clasificacion de trompo simétrico, atin hay dos clases mds: pro-
lato (alargado) y oblato (achatado). Las moléculas trompo simétricas alarga-
das presentan un semieje largo distinto v dos semiejes cortos iguales, mientras
que las trompo simétricas achatadas tienen dos semiejes largos iguales y un
semieje corto distinto.

Supongamos que tenemos tres ejes de simetria a, b y ¢. Entonces, simi-
larmente a como hicimos antes y tomando en cuenta la superposicion de las
tres rotaciones, la energia estara dada por

_Lg L L
T oI, oI, 21,

[
=

pero si tomamos a = b y el eje ¢ sobre el eje z, entonces podemos reetiquetar
I, = Ij, y con esto,

1

E
21

1 1 1 1
2 2 2 2, 72, 72 2
L o B 5 Ry (R
(La+ L) + gl =gp (La+ L+ L) + I (% %)
de aqui reconocemos L2+ L} + L? = L? y L. = L., y sabemos de la mecénica ‘
cuéntica que los eigenvalores son h2J(J + 1), para L% y hK para L., con
J=0,1,2,---y K =0,£1,%£2,%3,--- (de aqui ya vemos que los niveles
donde K > 0 son doblemente degenerados). Con esto, tenemos que

E(J,K)

W2 ga | 1 1
ST+ 1]+ FK [zrc_iﬁ]

= h{ 3 [J(J+1)]+I(2[ 4 : ]}

872, 872I,  8n2l,

Sean B = 8+‘I,, yC = ;‘;;—Ic las constantes rotacionales (notamos que
momentos de inercia distintos dan lugar a constantes rotacionales distintas).
Por lo tanto, la expresion final para la energia es

E(J,K) = BhJ(J+1) + (C — B)hK*? (2.2.1)

Podemos todavia anadir correcciones centrifugas y de acoplamiento vi-
bracién—rotacién a la ecuacion 2.2.1, pero para los fines del presente trabajo
basta con este desarrollo.
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Notamos que cuando 7. — 0 entonces €' — o0, y tenemos por lo tanto
que la energia es infinita; como esto es fisicamente imposible, debe ocurrir
que K sea nulo. En este caso limite, recuperamos el valor para la energia de
una molécula lineal.

La frecuencia de la transicion entre estados (J, K) y (J — 1, K — 1) viene
dada por

By Esx) — Ey-1.5-1)
h
BlJ(J +1) = (J = 1)J] + (C - B)[K* - (K - 1)}]

= Av=2BJ+(C—B)2K -1].

2.1.2 La molécula de NH;

El amoniaco posee una gran variedad de propiedades que hacen de él una
herramienta muy poderosa en el estudio del MI. Aqui describiremos algunas

de ellas, abundando en aquellas que son relevantes para el estudio que se ha
realizado.

Transicién rotacional del amoniaco

El amoniaco tiene una estructura piramidal, con los hidrégenos en el
plano de la base y el nitrégeno en la punta; su eje de simetria pasa por el
vértice donde se encuentra el atomo de N. En la aproximacién de cuerpo
rigido la molécula de amoniaco resulta ser un trompo simétrico alargado.
Tenemos entonces que la energia rotacional del amoniaco queda definida por
dos nimeros cudnticos: el momento angular total J y su proyeccién sobre el
eje de simetria de la molécula K. En la literatura encontramos el valor de
las constantes rotacionales de la molécula de amoniaco (Estalella y Anglada,
1996)

B =298 x 10! Hz, C =1.89x 10" Hz
Las reglas de seleccion nos dicen que sdlo son posibles transiciones radia-

tivas entre estados energéticos para los que se cumpla AJ = 0,+1 y AK = 0.
A los diferentes estados con el mismo valor de K se les denomina estados de
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la escalera de IK.

Debido a que los estados con J > K de cada escalera tienen tiempos
de vida muy cortos, reciben el nombre de estados no metaestables, mientras
que aquellos estados J = K, se les llamard meteestables debido a que tienen
tiempos de vida mucho mayores, aproximadamente 107 veces el tiempo de
vida de los estados no metaestables (Garay, 1996). Por lo tanto en el MI,
las moléculas estardn preferentemente en los niveles de energia mas bajos de
cada escalera, i.e., estados con J = K.

Por otro lado, si clasificamos a la molécula de amoniaco tomando en
cuenta las posibles orientaciones de los espines del hidrégeno, tendremos dos
clases de NHj, una en que todos los espines son paralelos y otra en donde
no lo son; la primer clase se llama orto—NH; y la otra para—NH;. Resulta
que la clase orto, la encontramos en estados donde K = 3n con n en los
enteros, mientras que la clase para la encontramos en estados donde K # 3n.
Luego, como las transiciones radiativas mas comunes en el MI no cambian la
orientacion de los espines, en general no tendremos transiciones entre estados
orto y para, a menos que existan colisiones que brinden la suficiente energia
para que se de la transicién.

Transicién por inversién del nitrégeno en el NHj

El amoniaco cuenta con una particularidad que le permite hacer un “tipo
especial” de transicién que cae dentro de la region del radio, y que ha sido la
que mayor informacién ha brindado a los astrénomos para conocer las pro-
piedades del medio donde se encuentra amoniaco.

He hecho ya referencia a la molécula de amoniaco como si ésta fuese una
piramide con el nitrégeno en el dpice y los hidrégenos en el plano de la ba-
se. Si consideramos que la molécula sélo estd rotando alrededor de su eje
de simetria y no tiene ningin otro movimiento, atin tendrd dos estados a
considerar, los cuales corresponden a las dos posibles posiciones del dtomo
de nitrégeno respecto al plano de los dtomos de hidrégeno, esto es arriba o
abajo. Véase la figura 2.1.

Cuénticamente, es posible que el atomo de nitrogeno tunelee el plano de
los atomos de hidrégeno causando asi la inversion de la molécula de NHj.
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N (5)

Figura 2.1: Posiciones posibles para el dtomo de nitrdgeno dentro de la
molécula de amoniaco. La flecha en el eje de la molécula senala la direccion
del momento dipolar eléctrico de la molécula.

Debido a que existe una probabilidad finita no nula de que el dtomo de ni-
trogeno cambie de una posicién a otra, tendremos dos niveles de energia para
cada estado de rotacién dado, y las probabilidades de estar en un estado de
inversién u otro es la misma. Las probabilidades de ambos estados varian
armonicamente en el tiempo oscilando entre 0 y 1. Cuando la probabilidad
de estar en uno de los estados es 1, la del otro estado es cero, al evolucionar
el sistema en el tiempo la una decrece a (0 mientras la otra crece hasta 1.

El potencial de la molécula se deforma con respecto al potencial de un os-
cilador arménico simple debido a la barrera de potencial creada por el plano
de los hidrégenos. El potencial resultante tendrd dos minimos correspon-
dientes a las posibles posiciones del 4tomo de nitrégeno, esto es arriba del
plano de los hidrégenos o debajo de éste. Esto da origen a la degeneracion
de los niveles rotacionales. A su vez, cuando el nitrégeno tunelea la barrera
de potencial de los hidrégenos, la degeneracion se desdobla debido a la inte-
raccién del movimiento nuclear y electrénico como se muestra en la figura 2.2.

Tenemos entonces que cada nivel rotacional, a excepcién del que tiene
K =0, se desdobla en dos niveles muy proximos, llamados de paridad (+)
y de paridad (—); esto ocurre no importando si el nitrégeno esta arriba del
plano de los hidrégenos o si estd abajo. Las reglas de seleccién nos dicen que
solo las transiciones + — — estdn permitidas. La frecuencia de la transicion
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entre una paridad y otra esta en el microondas.

Energia potencial

Abajo Aariba

Separacion entre N y el plano de hidrogenos.

Figura 2.2: Potencial de la molécula de NH;. Aqui V representa la energia
de la barrera de los dtomos de hidrégeno.

En la figura 2.3 podemos ver que cada nivel rotacional estd desdoblado.
Vemos también que los niveles con el mismo valor de J decrecen en energia al
aumentar K. Este hecho resulta obvio al examinar la ecuacién 2.2.1 para el
caso de una molécula trompo simétrica alargada como lo es el amoniaco. Sa-
bemos en este caso que tenemos dos semiejes cortos iguales y un semieje largo
distinto. Como los momentos de inercia estdn relacionados directamente con
el cuadrado de dichos semigjes, tenemos que L=y < I, == A=B>C
y por lo tanto el segundo término en la ecuacién 2.2.1 se hace cada vez mds
negativo. El efecto global de esto es tener energias cada vez mds pequenas a

medida que K crece.
Estructura hiperfina de los dobletes de inversién

La riqueza del espectro del amoniaco no termina en sus dobletes de in-
version, pues para cada doblete se tiene una estructura hiperfina de niveles.
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Figura 2.3: Diagrama de los niveles de rotacion—inversion del N Hj.

Quiza el desdoblamiento mds importante, dado que es el que puede distinguir-
se observacionalmente con mayor facilidad, es el producido por la interaccién
entre el momento cuadrupolar eléctrico del nicleo de nitrogeno y el campo
eléctrico de los electrones. Cada uno de los niveles del doblete d_g invgrsién
se desdobla en tres estados cuyo niimero cuantico estd dado por Fy = J+ 1y
donde Ty es el espin del nicleo de nitrégeno cuyo valor es la unidad. Las
reglas de seleccion nos dicen que la transicion 0 — 0 estd prohibida, y las
transiciones donde AF; = 0, +1 estan permitidas. Por lo tanto, cada linea
de inversion se desdobla en seis componentes: una principal (que en realidad
resulta de dos componentes que se encuentran tan cercanas que no pueden
resolverse) que concentra una intensidad no menor al 50% y dos pares de
lineas satélites ubicadas simétricamente con respecto a la linea principal; las
dos mds cercanas a la linea principal se llaman satélites interiores, y las dos
mas lejanas, satélites exteriores. En la tabla 2.2 se muestra la separacién en
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frecuencia (Ar = vy — v) y la velocidad correspondiente para cada una de
las lineas ( satélite exterior —se—, principal —p— v satélite interior —si—)
respecto a la principal de la estructura cuadrupolar eléctrica de las primeras
6 transiciones de inversién (con datos de Osorio (2000)).

F, F
11kHz z:

n

OkHz s

n

*  Lrd

a2kHz,

g?. ' u

35;11: -

Trd

Hiperfinas magneticas

Figura 2.4: Desdoblamiento hiperfino de la transicion (J, K) = (1, 1).

Por su lado, cada uno de los subniveles que dan cuenta del desdobla-
miento cuadrupolar eléctrico se desdobla a su vez en componentes hiperfinas
magnéticas debido a la interaccion de los espines de los Atomos que compo-
nen la molécula. El nimero cudntico de estas nuevas hiperfinas estd dado
por F' = F+ f,q, donde Ty es el espin de los hidrdgenos. Las transiciones
permitidas son aquellas donde AF = 0,41. La desventaja aqui, es que es-
tas componentes sélo son distinguibles en observaciones con alta resolucién
espectral, lo cual en general no se tiene.

En la figura 2.4 vemos que la estructura hiperfina de la transicion de
inversién para el estado rotacional (1,1) consta de 18 componentes (Ho y
Townes, 1983). Se muestran también las posibles transiciones entre los esta-
dos de distinta paridad, segiin las reglas de seleccion dadas anteriormente.

Vemos entonces que la molécula de amoniaco presenta muchas transicio-
nes con diferentes energias de excitacion en un pequenio intervalo de frecuen-
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Tabla 2.2: Parametros de las componentes de la estructura cuadrupolar
eléctrica del NHj.

Transicion | Componente | Av- (MHz) | v (km s7')
se 1.531 —19.37
si 0.613 —7.75
(1,1) p 0 0
si —0.613 7.75
se —1.531 19.37
se 2.04 —25.78
si 1.31 —16.55
(2,2) p 0 0
si -1.31 16.55
se —2.04 25.78
se 2.30 —28.88
si 1.71 —21.47
(3,3) p 0 0
si -1.71 21.47
se —2.30 28.88
se 2.45 —30.43
si 1.95 —24.21
(4,4) p 0 0
si —1.95 24.21
se —2.45 30.43
se 2.57 —31.40
si 2.12 —25.91
(5,5) P 0 0
si —2.12 25.91
se —2.57 31.40
se 2.63 —31.46
si 2.25 —26.92
(6,6) p 0 0
si -2.25 26.92
se —2.63 31.46
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cias, y esto hace que podamos hacer observaciones de varias transiciones a
la vez usando el mismo telescopio y el mismo tamano del haz, de aqui que el
amoniaco sea una poderosa y practica herramienta en el estudio del MI.

2.2 Procesos radiativos

En la siguiente seccion haremos uso de algunos conceptos de la teoria de
procesos radiativos; por ello, aqui doy una breve introduccién.

Suponemos que los sistemas a los cuales estamos aplicando dichos con-
ceptos son tales que la materia estd en equilibrio con la radiacién, es decir,
sistemas en equilibrio termodindamico. Si el equilibrio termodindmico no es
total (que es lo que ocurre en general) siempre podemos considerar que se
tiene equilibrio localmente, esto es, equilibrio dado para un intervalo pequeno
de frecuencias contenido en la radiacion del medio,

Ademsis, tomando en cuenta que estamos estudiando frecuencias pequenias
(correspondientes a la ventana de radio) en el medio interestelar donde la
temperatura tipica es del orden de 10 K, vemos que hv ~ 10725 mientras que
ET ~ 10722y por lo tanto podemos usar la aproximacién de Rayleigh—Jeans
en el desarrollo de nuestras ecuaciones; esto lo haré frecuentemente.

Intensidad

Cuando se tiene equilibrio termodinamico (ET), la intensidad de la ra-
diacién viene dada por la ley de Planck para un cuerpo negro

2hv? 1
=" Gomr —7 -

Aunque en general no se tiene ET podemos definir una temperatura que
dependa de la frecuencia de la radiacién tal que la intensidad siga estando
dada en términos de una planckiana, definiendo asi la temperatura de brillo
Tg, tal que

;o 2hud 1
v=Ta it _q
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i.e., Ty es la temperatura de un cuerpo negro que tendria la misma intensi-
dad a una frecuencia dada.

Si ademds usamos la aproximacién de Rayleigh—Jeans (i.e., hv < kT),
VEremos que

hofkT _ = (hv/kT)" _
e _Z—n! w1+ hwo/kT

n=1
y entonces

2k 1 2h3 1 2h 1

- = -
2 ehv/kT @ 1+ hv/kT -1 2 hefkT

202
= I,=—FkIp.
Cz B

Ecuacion de transporte radiativo

La intensidad de la radiacién de una fuente en el vacio no cambia a medida
que se propaga en el medio, pero este no es el caso en el MI ya que éste no
es vacio. Ocurre entonces que la radiacién interactiia con la materia que
encuentra a su paso resultando esto en una variacion de la intensidad por
unidad de longitud I. Tenemos dos puntos a considerar: uno es la atenuacién
de la radiacion debido a que ésta es absorbida por la materia que atraviesa, y
el otro es la intensidad que genera esta misma materia cuando emite su propia
radiacion. Estas situaciones quedan descritas por el coeficiente de absorcién
%, (atenuacion por unidad de longitud a la frecuencia v) y el coeficiente de
emision j, (intensidad generada por unidad de longitud). La variacién en la
intensidad estd dada entonces por

dl, .
?I” = _&v‘ru + v
que es la ecnacion de transporte radiativo.

Para escribir la ecuacién en una forma que a veces resulta mds préctica,
introducimos las nuevas variables S, y 7,. La primera es la llamada
funcion fuente que puede escribirse como S, = j,/k,. La segunda es la
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llamada profundidad éptica cuyo cambio esta dado por dr, = k,.dl  y es
un factor relacionado con la intensidad de fondo que podemos detectar. Si la
profundidad éptica es mucho menor a la unidad, tendremos que la intensidad
de fondo seri observada sin ninguna atenuacion. Si 7, es mucho mayor que
uno, perderemos toda la informacion de la radiacion de fondo, va que ésta
serd absorbida por el MI que atraviesa, de esta manera sélo detectaremos
lo que emiten las tltimas capas de la materia con que ha interactuado la
radiacion.

En términos de la funcién fuente y de la profundidad 6ptica es posible
escribir la ecuacién de transporte radiativo como sigue

dl,  dr, dr,
a - " altSy
dl,
. I+ S, .

Multiplicando por un factor integrante y(7,) podemos resolver la ecuacién
diferencial, y suponiendo que la funcién fuente es constante dentro de la
region que es atravesada por la radiacion, llegamos a

L(n)=100)™+8,(1—e™) (2.2.2)

que es la forma mas comin de la ecuacién de transporte radiativo, donde
I,(7,) es la intensidad medida por el radiotelescopio, I,(0) es la intensidad
de fondo y e™™ el factor de atenuacion.

Temperatura de excitacién y temperatura de linea

Se define la temperatura de excitacién 7, como la temperatura para la
cual la funcién fuente estd descrita por una planckiana. Como vimos en
el apartado de intensidad, tenemos que podemos expresar la funcién fuente
como si fuese proporcional a la temperatura de excitacién, i.e.,
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y pasa algo similar para la intensidad de fondo, si la escribimos como una
temperatura de fondo Tf, esto es

2u?

Si ademds tomamos en cuenta que

20?
I, =— kTp
c
tendremos que la ecuacién de transporte radiativo también puede escribirse
como

TB = Tf e ™ + Tzz (1 55 Bi-ru) .

Consideremos ahora el caso de las lineas espectrales. La intensidad que
observamos esta dada por la ecuacién 2.2.2, asi que podemos reetiquetarla
escribiendo I enlugarde I,. Resulta que 1% tiene una contribucién

de la linea y otra del continuo de la radiacién de fondo (dada por 7,(0)), es
decir

I = 1Y+ 1,(0)

= JL=rJo_1,0).

Sustituyendo aqui la expresién para I dada por la ecuacién 2.2.2, ten-
dremos que

Ik = (S, - LO)(1—e") .

Sabemos ya que la funcién fuente puede expresarse como una tempera-
tura de excitacion, y que la intensidad de fondo puede expresarse como una
temperatura de fondo. Ahora sélo nos falta reconocer que la intensidad de
la linea (observando en el centro de la misma) puede expresarse como una
temperatura de linea, al igual que como hicimos para expresar I, como una
temperatura de brillo. Llegamos entonces a una nueva forma de la ecuacién
de transporte radiativo, dada por

T K) = (Tee — Ty) (1 — e7™0H)) (2.2.3)
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Notemos que en el caso Opticamente delgado, podemos decir que e™™
1 —7,, y por lo tanto se tiene que

TULK) = Tee = T)1 = 1 = 71)] = (Tex = Tf)70

y si .ademds consideramos que la temperatura de fondo es muy pequena
comparada con la temperatura de excitacién, tendremos que

T(J, K) = TeaTs
= TYLK) T, .

Termalizacién de una transicién y densidad critica

En un apartado anterior se definid la temperatura de excitacion T,, como
la temperatura para la cual la funcién fuente esta descrita por una planckiana.
Fisicamente, T, nos indica cudl es la relacion entre las poblaciones de dos

niveles de energia, y estd dada por la ley de Boltzmann en una situacién de
ETL como

N2 _ 92 /KT
m 4

donde n; es la poblacion del nivel ¢ (con n; y ng tales que las energias cumplen
Iy > ), gi el peso estadistico del nivel n;, y v la frecuencia de la transicion
entre los dos niveles. Para condiciones tipicas se tiene que —hv/kT., es
negativo, y entonces 0 < e "/*Tez <1 gepiinsi T,, es muy pequefia o
muy grande. Entonces, cuanto mads elevada sea la temperatura de excitacién
mayor serd la poblacién del nivel méds energético.

Las transiciones entre los niveles 1 y 2 pueden ser radiativas o bien co-
lisionales. Si los niveles se pueblan debido a transiciones radiativas, esto
serd gracias a la energia que hay en la radiacion de fondo, mientras que si
se pueblan debido a transiciones colisionales, serd la temperatura cinética
de las particulas en la materia atravesada por la radiacién de fondo la que
proveerd la energia necesaria para poblar los niveles. Tenemos entonces que
si las transiciones radiativas dominan sobre las colisionales, entonces pode-
mos aproximar Tz = Ty, mientras que si las colisionales dominan sobre las
radiativas, entonces T,; = T, y decimos que la transicién estd termalizada.
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Si T.. = Ty, entonces por la ecuacion 2.2.3 en la aproximacién de
Rayleigh—Jeans tendremos que 77 = 0, y por lo tanto la linea resulta
inobservable: en cambio si  T,, = T, (t.e, si la linea esta termalizada) la
transicion puede ser observada.

Para alcanzar la termalizacién se requiere una densidad de materia en el
medio suficientemente elevada. El cambio de densidades “bajas” a “altas”
estd definido por la llamada densidad critica, que es la densidad a la cual
se igualan las tasas de desexcitaciones radiativas con las colisionales, y esta
dada por

Ag

T

Nerit =

donde 49, es el coeficiente de desexcitacion colisional, el cual esta relacionado
directamente con la temperatura cinética, y As; es el coeficiente de Einstein
de desexcitacion espontdnea, el cual estd relacionado directamente con el
coeficiente de emisién j,. A partir de la densidad critica las transiciones
estin termalizadas, mientras que para densidades en el medio menores a
ésta, la transicidn resulta inobservable.

2.3 Obtencién de parametros fisicos a partir
del amoniaco

La observacion de los dobletes de inversion del amoniaco nos provee de in-
formacion tal como la profundidad 6ptica de cada transicion, la temperatura
rotacional y la columna de densidad de amoniaco, todo lo cual es suficiente
para determinar la temperatura cinética y la densidad del gas molecular.

Aunque la dependencia en los niimeros cudnticos la expresemos siempre
como (J,K), recordemos que todo lo estamos haciendo para .J = K pues son
las transiciones de inversién de los estados metaestables las que tienen mayor
intensidad v que se observan mds comiinmente.

2.3.1 Profundidad 6ptica y temperatura de excitacién

A partir del espectro de NH; que resulta de nuestras observaciones a una
nube molecular, podemos determinar la intensidad recibida tanto de la linea
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principal, como de las satélites.

Consideremos la ecuacion 2.2.3 que es la ecuacion de transporte radiativo
en términos de la temperatura de linea. Sean 7(J, K) la profundidad optica
total de la transicion, y «, § y 7 las constantes (dadas para cada estado
(J,K)) que determinan las relaciones entre las profundidades opticas total,
de la linea principal (p) y de las lineas satélites interiores (si) y exteriores
(se); dichas relaciones las podemos expresar como

(L, K;p) = ayx7(J,K)

T(J) I(lp) ﬁJ,KT(JI K, 53)
(L, K;p) = vuk7(J, K;se)

con B!y 47! las proporciones de intensidad de las lineas satélites relativas
a la linea principal, a la cual se le asigna un 50% de la intensidad total (en-
tonces o = 0.5). Segtin Ho y Townes (1983), dichas proporciones se calculan
bajo la suposicién de que tengamos ETL al menos, y los valores para la tran-
_sicién (1,1) son f71 = 0.28 y 47! = 0.22.

Debido a que la separacion en energia entre las distintas componentes de
una misma transicion rotacional es muy pequena, podemos suponer que la
temperatura de excitacion es la misma para todas las componentes.

Escribiendo la ecuacién de transporte radiativo para cada componente y
considerando temperaturas de excitacion iguales y factores de llenado iguales
a 1 para todas las componentes?, podemos tomar el cociente de intensidades
entre la linea principal y una de las satélites (que denominaremos simple-
mente por s), resultando

TL(J, K’;p) 1 — e~To(LKip)

T(J,K;s) 1— enlKss)

y usando r para referirme tanto a #~' como a 77! tengo que

TL(J, K;p) - 1-— E_TD{J\KHJ)
Ti(J,K;s5)  1—e-molJKw)

(2.2.4)

2Con esto queremos decir que el haz es llenado uniformemente.
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Al resolver numéricamente la ecuacion 2.2.4 es posible hallar la profundi-
dad 6ptica de la linea principal. Luego, al sustituir el valor de la profundidad
Optica en la ecuacion de transporte radiativo aplicada a la linea principal po-
demos obtener la temperatura de excitacién T,, de la transicion de inversion,
es decir

To(J, K;p) = (Toe — Tj) (1 — " oUKP))

7. _ TulhK:p)

= 1_ enEm T; (2:2.5)

donde la tnica incégnita es T,,.

2.3.2 Temperatura rotacional

Supongamos que observamos dos lineas de inversién correspondientes a
estados rotacionales con nimeros cuanticos (J,K) y (J',K’), entonces, usando
la ley de Boltzmann, tendremos que la relacién entre las poblaciones de estos
dos niveles es

N(J', K') 9k .\*Ei""}:}!_ﬂw’m
N(LK) — gk ’

Si la energia estd dada en kelvins y no en joules, tenemos

N(J’, K') gri _EW K’. —E(J.K)
— e roi
N(J,K) 9K

v ya solo despejamos la temperatura rotacional, lo que resulta en

E(J,K') — E(J,K)

In N!J,K!g 1K
NI K gk

T"mt =

(2.2.6)

Para los pesos estadisticos segin Estalella y Anglada (1996), se tiene que

4(2J+1) si AK #3, 0 bien K =0
TEY 8(2J+1) siAK =3, K#0

de donde goo =4, g11 =12, gop =20 y g33 = 56.
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Pero nos falta todavia conocer el valor de A'(J, k). Asi que hagamos
unas cuantas consideraciones més antes de llegar a la expresion final para la
temperatura rotacional.

Debido al desdoblamiento por inversién, sabemos que la poblacion de cada
nivel rotacional estard dada por la suma de las poblaciones en los niveles que
corresponden a la paridad + y a la paridad —, es decir.

N(J,K) = Ny (], K) + N_(J, K)

pero ademas, sabemos que la relacién entre las poblaciones de los niveles
entre los que se da la transicién (el + y el —) viene dada segiin la ley de
Boltzmann por

Nl K) _ gik e
N_(J! I{) g;k

donde v es la frecuencia involucrada en la transicion cuya energia de excita-
cién es Ter, ¥ g s el peso estadistico. Suponiendo que ambos niveles tienen
el mismo peso estadistico, despejando de esta iiltima ecuacién la poblacién -
del nivel de paridad —, y sustituyendo esto en la primer ecuacién, tenemos
que

N(J,K) = Ni(J,K) (1 Jm%) .
Sustituyamos ahora la poblacién del nivel rotacional en la expresién dada
en Estalella y Anglada (1996) para la profundidad éptica
3 he
s Ax(d K) Na(J, K) (e 1)
FAL(J,K) T

= S8R g K
8w Av M )ek;‘:, +1

n(), K) =

con Ay(J, K) el coeficiente de Einstein de emisién espontdnea para la tran-
sicion de inversion del estado (J,K). Sabemos que 1o(J, K;p) = 0.5 79(J, K),
por lo tanto al despejar de aqui 7(J, K') y sustituir su expresion en la relacion
que hemos encontrado para 7p(J, K), tendremos

(5 Kip) _ EALK) gy = 1
3 [

J,K) = -
o, ) oK 16713 Av ¥ 11
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con lo cual es posible obtener la densidad columnar para el amoniaco en el
estado (J,K)
he
1671 e¥ ez + 1
v 7o
AGA (4 K)ok erttz — 1

con unidades para la densidad columnar de em™? y de km s™! para el ancho
de la linea a altura mitad.

N(J,K)= (J, K;p)Av

En la tabla 2.3 se encuentran algunos valores (obtenidos de Ho y Townes
(1983)) de las tres primeras transiciones de inversion. La energia se obtiene
facilmente a partir de la ecuacion 2.2.1, y los pesos estadisticos a partir de
la relacién en términos de J y K dada por Estalella y Anglada (1996).

Tabla 2.3: Parametros de transiciones de inversidn.

Transicion Frecuencia Energia Ay
(MHz) (K) (s7)
(1,1) 23,694.495 234 1.67 x1077
(2,2) 23,722.633 649  2.23 x1077
(3,3) 23,870.129  124.5 2.56 x1077

Nos interesan en especial los valores de A'(1,1) y A/(2,2) pues nuestras
observaciones son de las lineas (1,1) y (2,2). Entonces, a partir de los valores
de la tabla 2.3 calculamos

1.14
efer +1
111

eTez —

N(1,1) 1.58 x 10" [ } (1, 1ip)Av y

1.14
efer +1
1.14

eTez — |

N(2,2)

7.46 x 10" l } 70(2,2;p)Av .

Suponiendo que Te.(1,1) = Tz(2,2) y Awva,ay = Avayg), y tomando
(J,K"=(2,2) y (J,K)=(1,1) tenemos que el cociente que buscamos en la
ecuacion 2.2.6 es

N(J, K)gy;(r _ N(l, 1)922 - 1.58 x 1013 Tu(l,l;p}@
NI Kgse — N(2,2)gn 746 x 102 79(2,2;p) 12
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pero de la pagina 33 tenemos que 77 (J, K)o 7, y por lo tanto

. 1
= 3.53 “—Tf(l’ )

v asi, sustituyendo esta expresiéon en la ecuacion 2.2.6, vemos que la tem-
peratura de rotacion considerando las transiciones (1,1) y (2,2) se expresa
como

e B (2.2.7)

TI(1,1
In [3.53 ﬁﬁ]

Como las transiciones entre estados rotacionales distintos, i.e., entre es-
caleras distintas, solo se dan debido a colisiones , y dado que las colisiones
estan relacionadas directamente con la energia cinética de las particulas que
colisionan (generalmente con la de las moléculas de hidrégeno por ser las mds
abundantes en el medio), tendremos entonces que la poblacion de los niveles
rotacionales quedard determinada por T.. En conclusion, para las condicio-

nes que prevalecen en el medio, resulta que Ty es una buena estimacién de
la temperatura cinética T, de la nube.

2.3.3 Densidad columnar del NH;

Para calcular la densidad columnar total hay que tomar en cuenta dos
cosas; una es que, como ya expliqué anteriormente, la mayor parte de las
moléculas quedan atrapadas en estados metaestables, i.e., estados con J =
K, y que ademds si pensamos en lo bajas que son las temperaturas del
medio (<100 K) veremos que los estados con (J, K) més bajos, serdn los
unicos con una poblacién significativa, y por lo tanto, podremos hacer una
muy buena aproximacion de la densidad columnar de amoniaco tomando en
cuenta tinicamente los primeros cuatro niveles, esto es

N (NH;) = N(0,0) + N (1,1) + N'(2,2) + N(3,3) .

Podemos relacionar la poblacion del nivel (1,1) con la de cualquier otro
nivel metaestable, haciendo uso de la ley de Boltzmann. En este caso, la
temperatura de excitacion serd la correspondiente a la transicion de un nivel
rotacional a otro, y por ello le llamaremos temperatura rotacional T,..
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Luego, tomando en cuenta que la energia la podemos ver como hr, en-
tonces, de la ley de Boltzmann, tendremos que la densidad columnar para el
NHj es aproximadamente

3
—[E(J . K)— 3
N(NHy) = N(1,1) 3 Sk =Eses

J=K=0 g

que con los valores dados anteriormente para los pesos estadisticos y los
valores de la tabla 2.3 resulta en

23.4 =41.5 14 —1o00
N (NHy) = N (1, 1) [ge*‘" r1e 2ot M T]

(2.2.8)

Ahora, suponiendo que la abundancia del amoniaco es de aproximada-
mente 107 (Ho y Townes, 1983), tendremos entonces que la densidad co-
lumnar de Hy (lo cual es mas caracteristico del medio por ser el hidrégeno
molecular el componente mayoritario) es

N (H,) = 10°A/(NH;) (2.2.9)

2.3.4 Densidad volumétrica de Hy

La expresion para la densidad volumétrica de hidrégeno molecular, n(H,),
estd dada en términos de la temperatura de excitacion T, la temperatura
de fondo T} y la temperatura cinética T, como

n(Hy)

_Ax Ju(Te) = TTY) | J.,(Tc)] (2.2.10)

- S Jv(Tc) =" Jv(Tez) hU/.lC

segtin el desarrollo que se muestra en el Apéndice A.

El coeficiente de desexcitacion colisional con las moléculas de Hs, 4,
varia muy poco de una transicion a otra (Osorio, 2000), y se adopta el valor
vy = 2.27 %10~ TH? ¢=1 o3 para todas las transiciones.



Capitulo 3

Los datos y su analisis.

Dadas las metas de este estudio, como un proyecto piloto para mostrar
la eficacia del método, se seleccioné una fuente que ya tuviera observaciones
de las lineas (1,1) y (2,2) de NH3, y que ademds tuviera reportadas en la
literatura una gran cantidad de regiones méser de agua, metanol e hidréxilo.
Una fuente que reunid estos requisitos fue G5.89—0.39.

3.1 La fuente G5.89—-0.39

La zona (5.89—0.39 contiene una de las regiones HHUC més luminosas
de toda la galaxia y es un notable sitio de emisién méser. Las coordenadas
J2000 de la regién HII son 18% 00™ 30.401° en ascensién recta y —24° 04’
01.52” en declinacién. El didmetro de la region HII es aproximadamente 4
segundos de arco, pero la zona de actividad de formacidn estelar (que incluye
a todos los fenémenos en conjunto) ocupa una regién de mayor tamano, del
orden de 1 minuto de arco.

El nombre de la regién proviene de sus coordenadas galacticas, 1.e., tie-
ne longitud £ = 5.89 y latitud b = —0.39. Como la longitud galdctica se
mide en sentido levégiro a partir de la linea que une a nuestro Sol con el
centro de la galaxia (visto desde arriba) y la latitud se mide desde el plano
de la galaxia hacia el norte o hacia el sur, sabemos que G5.89—0.39 se en-
cuentra practicamente en el plano galdctico y ademds muy cerca del centro.
(:5.89—0.39 recibe también el nombre W28A, por su ubicacion cerca del SNR
W28.
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Los valores para la distancia a G5.89—0.39 varian entre 1.3 y 3.6 kpc. Un
buen resumen de las medidas de la distancia, hechas desde 1970 a la fecha, se
presenta en Veldzquez et al. (2002). Ellos concluyen adoptando una distancia
de 1.940.3 kpc, misma que adoptamos también en esta tesis.

(G5.89-0.39 es una region HHUC con morfologia tipo cdscara (Wood y
Churchwell, 1989). Con base en la emision de radio, se estima que una es-
trella de tipo espectral O6 (o su equivalente) es necesaria para mantener la
ionizacién del gas. La absorcién de fotones ionizantes por el polvo hace que
esta estimacion represente un minimo de lo que se puede tener realmente. No
obstante, a la distancia de 1.9 kpc, la emisién del infrarrojo de IRAS indica
una luminosidad de 3x10° Lg, lo cual también coincide con una estrella de
tipo O6 (Churchwell et al., 1990). Observaciones del radio continuo durante
un intervalo de varios anos indican la expansién de la regién, y colocan su
edad dindmica en 600 afios (Acord et al., 1998).

Por su parte, Feldt et al. (2003) reportaron observaciones del infrarrojo
cercano e identificaron un candidato para la estrella excitadora de la regién
Hir (véase figura 4.6 en el capitulo 4). Después de corregir por extincién,
Feldt et al. (2003) estiman un tipo espectral O5 para, la estrella excitadora.

Harvey y Forveille (1988) reportaron un flujo molecular asociado con la
fuente, con una masa de 77 M, y energia de 5 x 10*7 ergios. Observaciones
del flujo en SiO con el SMA —Submillimeter Array— (Sollins et al., 2004)
resuelven los I6bulos azul y rojo del flujo. El centro geométrico de los 16bulos
coincide perfectamente con una fuente de continuo a 1.3 mm que a su vez
coincide con la region HI1. Adn no esta claro si la fuente del flujo queda den-
tro del gas ionizado o sélo estd proyectada. La edad dindmica del flujo es
del orden de 1600 afios; mayor que la edad de la regién HIl, pero dadas las
incertidumbres, lo valores no estdn en desacuerdo.

A partir de estudios de la regién entre 200 y 360 GHz (Thompson y
MacDonald, 1999; Hatchell et al., 1998), se han encontrado una gran can-
tidad de lineas moleculares, indicando con esto una quimica activa en la zona.

En cuanto al fenémeno maéser en la region, se encontraron reportadas en la
literatura las ubicaciones de diferentes especies. Para esta tesis son relevantes
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los méseres de HyO, OH y CH30H, y sus posiciones son presentadas en la

tabla 3.1.
Tabla 3.1: Posiciones de madseres asociados a G5.89—0.39.
Méser No. «{2000) Ao 4(2000) A§ Ref.
O O
H,O 22GHz 1 18 00 30.330 0.0066 —24 03 52.80 0.1 a
2 1800 30.442 0.0066 —240400.59 0.1 a
3 18 00 30.328 0.0066 —24 04 07.07 0.1 a
4 1800 30.300 0.0066 —240404.34 0.1 a
5 18 0030.102 0.0066 —240405.20 0.1 a
6 18 00 30.370 0.0066 —24 04 04.50 0.1 a
7 18 00 30.584 0.0066 —24 04 00.16 0.1 a
8 18 0030.620 0.0066 —24 04 00.54 0.1 a
9 18 00 30.461 0.0066 —24 04 03.73 0.1 a
OH 1612MHz 1 18 00 30.390 0.0266 —24 04 01.30 0.4 b
OH 1665MHz 1 18 00 30.390 0.0266 —24 04 04.20 0.4 b
2 180030.336 0.0333 —2404 04.10 0.5 c
OH 1720MHz 1 18 00 30.580 0.0266 —24 04 00.90 0.4 d
OH 6035MHz 1 18 00 30.360 0.0266 —24 04 03.10 0.4 e
CH;0OH 44GHz 1 18 00 29.520 0.04 —240352.60 0.6 f
2 180030.360 0.04 —-240351.60 0.6 f
3 18 00 31.250 0.04 -—-240351.90 0.6 f
4 180031530 0.04 —24035040 0.6 f
5 18 00 31.620 0.04 —240359.50 0.6 f
6 180031.860 0.04 —240348.20 0.6 f

Referencias: (a) Hofner y Churchwell (1996); (b) Caswell (1999);
(c) Forster y Caswell (1989); (d) Caswell (2004); (e) Caswell (2003); (f) Kurtz et ol. (2004)
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3.2 Observaciones

Las observaciones de las lineas (1,1) y (2,2) de amoniaco en la regién

(G5.89—0.39, hechas en 2001, se encontraron en la base de datos del VLA.
En la tabla 3.2 se muestran detalles de la observacién.

Tabla 3.2:
(G5.89-0.39.

Parametros instrumentales del VLA en la observacién de

Fecha de observacién
Observador
Programa de observacién
Configuracién
Haz sintetizado
Frecuencia en reposo de NHj (1,1)
Frecuencia en reposo de NH; (2,2)
Ancho de banda
Nimero de canales
Ancho de canal
Calibrador de flujo
3C286
Calibrador de fase
1820—-254
Calibrador de bandpass
1924—-292
Tiempo tipico de integracion
Tiempo total en la fuente

27 de septiembre de 2001.
M. Reid

AF386

DnC

2.79"x 1.76" + 73°
23694.496 MHz
23722.633 MHz

3.125 MHz

64

48.828 kHz

24 Jy
0.77 Jy
16 Jy

10 s
33 m

3.2.1 Reduccion de los datos

La reduccidn de los datos se llevé a cabo con el paquete AIPS (véase

Apéndice B). Debido a la gran intensidad de la fuente en el continuo, fue
posible aplicar la técnica de autocalibracién para mejorar la calidad y rango
dindmico de las imégenes.
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De las imagenes limpias de (1,1} y (2,2) se realizaron varias pruebas (con
la tarea ISPEC) para ver en qué canales estaba contenida la emision de la
linea principal y de las lineas satélites de cada una de las transiciones. Al
hacer un promedio con la tarea SQASH de los canales que contienen la emi-
sién de la linea principal de cada transicidn, fue posible hacer un mapa de
contornos (usando la tarea KNTR) de cada uno para ver en qué regiones la
emision era mas fuerte.

3.2.2 Resultados de la reduccién

Se muestra la emisién integrada de las transiciones (1,1) y (2,2) en las
figuras 3.1 y 3.2, respectivamente. En cada mapa se indican las posiciones
de miseres dadas en la tabla 3.1.
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Figura 3.1: Mapa de contornos de la emisidn de la linea principal de la
transiciéon (1,1).  (Las estrellas representan méseres de agua, los hexdgonos
metanol, y la caja, tridngulos, diamante, y cruz son maseres hidréxilo. El tamafio
usado aqui para los maseres de agua es el triple de la incertidumbre posicional.)
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Figura 3.2: Mapa de contornos de la emisién de la linea principal de la
transicidon (2,2). (Los simbolos aqui representan los mismos objetos que en la
figura 3.1)

En las figuras 3.1 y 3.2 la elipse indica la posicién de la fuente G5.89—0.39,
mientras que las estrellas representan los méseres de agua, los hexdgonos in-
dican la posicién de los méiseres de metanol, y la caja, los tridngulos, el
diamante y la cruz corresponden a los méseres de hidréxilo con frecuencia en
orden ascendente.
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Al comparar las figuras 3.1 y 3.2, vemos que la emisién de la linea (1,1)
es mayor que la de la linea (2,2), por lo que resulta conveniente buscar las
regiones en las que se tenga fuerte emisién de la linea (2,2) y luego comparar
con las mismas posiciones pero en el mapa de la linea (1,1). Si se escogieran
los lugares donde se tiene mayor emisién de (1,1}, es muy probable que no
encontremos emisién de (2,2) y entonces no seremos capaces de hallar las
condiciones fisicas en dichos lugares.

Tabla 3.3: Coordenadas de los pixeles pico.

Posicién Coordenadas (J2000)
off ™ 5 )
18 00 30.601 —24 03 57.30
18 00 30.834 —24 04 03.30
18 00 30.396 —24 04 08.50
18 00 30.221 —24 04 06.50
18 00 29.812 —24 03 46.10

moQw»>

Se encontraron cinco posiciones —o pixeles pico— {ver tabla 3.3) alrededor
de la fuente en donde se tiene fuerte emisién de la linea (2,2). Estos pixeles
pico estan senalados en los mapas de contornos 3.1 y 3.2 con las letras A, B,
C, D v E. Se hicieron espectros alrededor de dichas posiciones tanto para la
linea (2,2) como para la (1,1), los cuales se muestran en la figura 3.3.

Por desgracia, sélo dos de las cinco posiciones, a saber C y D, tienen
maseres a sus alrededores: la C se encuentra cercana a un maser de agua
mientras que la D estd cerca de méseres de agua y también hidréxilo. En
otras regiones resulté que la sehal a ruido era muy baja por lo que resulté
poco préactico obtener espectros en esas posiciones.
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Figura 3.3: Espectros de las lineas (1,1) y (2,2) alrededor de los pixeles A,
B,C D, yE.

Los espectros de la transicién de inversién (1,1) ponen en evidencia el
comportamiento andémalo de la linea satélite exterior. Dicho comportamien-



50 Los datos y su anélisis.

to se conoce desde 1977 y ha resultado ser bastante comin en la emisién de
NH; de nubes calientes. Desviaciones respecto al equilibrio termodinamico
local debido a la absorcidn selectiva producen las anomalias observadas. En
algunas fuentes, las lineas satélites interiores muestran intensidades anémalas
muy débiles, pero en general la anomalia suele manifestarse fuertemente en
las lineas satélites exteriores. La explicacién detallada de este comporta-
miento se encuentra en Stutzki y Winnewisser (1985).

3.3 Ajustes

Se ajustaron gaussianas a las componentes de los espectros obtenidos con
AIPS. Los resultados se muestran en la tabla 3.4, y los ajustes en las figuras
3.4 a 3.13. Con los valores que resultaron de los ajustes y el uso de las ecua-
ciones desarrolladas en el capitulo 2, fue posible hallar los pardametros fisicos
del gas molecular alrededor de la regién G5.89—0.89, mismos que muestro en
la tabla 3.5.
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Figura 3.4: Ajuste del espectro de la transicién (1,1) alrededor del pixel A.
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Figura 3.5: Ajuste del espectro de la transicion (2,2) alrededor del pixel A.
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Figura 3.6: Ajuste del espectro de la transicién (1,1) alrededor del pixel B.
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Figura 3.7: Ajuste del espectro de la transicién (2,2) alrededor del pixel B.
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Figura 3.8: Ajuste del espectro de la transicién (1,1) alrededor del pixel C.
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Figura 3.9: Ajuste del espectro de la transicién (2,2) alrededor del pixel C.
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Figura 3.10: Ajuste del espectro de la transicién (1,1) alrededor del pixel
D.
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Figura 3.11: Ajuste del espectro de la transicién (2,2) alrededor del pixel



3.3 Ajustes

10
Velocity (km/s)

20

"o
Velocity (k=)

Figura 3.12: Ajuste del espectro de la transicién (1,1) alrededor del pixel
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Figura 3.13. Ajuste del espectro de la transicion (2,2) alrededor del pixel

E.



3.3 Ajustes 61
Tabla 3.4: Pardmetros de las lineas derivados de los ajustes a los espectros
de amoniaco.

Transicién | Posn. | Linea | Intensidad VLSR FWHP
(mJy) (km s7!) (km s7")

1,1) A s.i.d 7.94 + 460 212+ 065 | 3.67+1.02
p 21.20 £ 6.22 | 9.00 £ 0.24 | 5.48 + 0.86

sid. | 12.53 £6.43 | 16.26 £ 0.43 | 3.95 &+ 1.14

(2,2) p 28.18 + 4.71 8.95£0.16 [4.76 £ 0.45
(1,1) B s.1.d 10.95 &+ 5.36 1.08 +£0.19 | 1.40 + 0.33
p 22.01 £472 | 885+ 0.14 | 2.78 + 0.32

s.i.d. 832+ 4.24 16.99 £ 0.54 | 5.30 £ 1.57

(2,2) p 23.98 £398 | 886+ 0.15 | 3.85+ 0.33
(1,1) C S.1.i 19.45+£9.04 | —0.29 £ 0.14 | 1.31 + 0.32
p 39.86 £ 10.04 | 7.47£0.09 | 1.96 £ 0.29

sid. | 16.36 £ 7.07 | 14.954+ 0.25 | 2.67 £ 0.63

(2,2) p 36.04 £547 | 7.59+ 0.08 | 2.42 4+ 0.20
(1,1) D s.i. 1436 £ 661 | 0.724+ 0.33 | 2.91 £ 0.77
p 27.66 £ 6.22 7.61 £ 0.13 | 3.32 + 0.44

sid. | 1592 £594 | 14.61 + 0.18 | 1.97 £+ 0.38

(2,2) p 2700+ 3.13 | 7.28 £0.08 | 3.34 + 0.21
(1,1) E sii | 17.96 £ 11.23 | 3.97+ 0.10 | 0.10 £ 0.38
p 29.99 £ 664 | 11.68 + 0.07 | 1.31 £ 0.15

sid. | 15.39 £9.23 | 19.25 4+ 0.14 | 0.95 + 0.32

(2,2) p 26.70 £13.29 | 11.74 £ 0.11 | 1.43 £ 0.43
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Tabla 3.5: Pardmetros fisicos del gas molecular.

Posicién | 7(1,1;p) | Tex | Troe | N (NH3)
) | (1) | (em?)

1.88 27.7 [ 42.5 | 2.09 x10'®
1.45 3141353852 x10%
1.57 53.1 | 30.4 | 1.05 x10'¢
2.47 |33.0(32.2|1.76 x10'
2.58 35.2 | 30.1 | 7.61 x10%

HO QW

3.4 Parametros fisicos del gas

De la tabla 3.5 puede verse que en todas las posiciones se encuentra gas
de opacidad intermedia (7 ~ 1), tibio (T" ~ 30 — 40 K), y de alta densidad
columnar { N (NH3) ~ 10'® ¢cm~?). Tipicamente la densidad columnar de
hidrégeno es ocho érdenes de magnitud mayor que la de amoniaco, lo cual
indica valores del orden de 10* c¢cm~2 para el hidrégeno, siendo esto comin
en regiones de formacién de estrellas masivas.

No existe un patrén claro en los valores de 7, Ty, Tror, 0 N(NH;) segin
la presencia o la ausencia de mdseres. El aspecto mads relevante de la tabla
3.5 es que el valor més alto de T,,, de 53.1 K, se encuentra en la posicién C,
que es la posicién més cercana a un maser de agua.

3.5 Comparacion de resultados

Las condiciones fisicas que dan origen a cada una de las especies méser
cuyas posiciones encontramos reportadas en la literatura se listan en la tabla
3.6. La segunda columna contiene valores tipicos para la temperatura del
medio gaseoso donde se encuentra el maser. En la tercer columna encon-
tramos la densidad tipica del gas responsable del mecanismo colisional que
enciende al maser.
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Tabla 3.6: Condiciones fisicas para la emision méser de las especies encon-
tradas alrededor de G5.89.

Especie T, n Ref.

Méser (K) (em™3)
H,O 22 GHz ~ 400 < 10% a
OH 1612 MHz > 100 > 108 b
OH 1665 MHz <125 10* —10%° b
OH 1720 MHz  25-200 103 — 10° b, ¢
OH 6035 MHz <70 1085 b
CH;OH 44 GHz 250 10* — 107 d

Referencias: (a) Elitzur et al. (1989); (b) Cragg et al. (2002);
(c) Elitzur (1976); (d) Mehringer y Menten (1997); Zeng y Lou (1990)

Los valores dados en la tabla 3.6 son tipicos, sin embargo estos pueden
variar segun el valor de la abundancia de la especie molecular con respec-
to a la componente mds abundante en el medio, esto se debe a que dicho
pardmetro afecta los rangos de temperatura y densidad donde se encuentra
el maser.

Debe quedar claro que los valores de la tabla 3.6 provienen de mode-
los que dependen de otros factores, ademas de las abundancias, tales como
coeficientes colisionales y tasas de excitacion/desexcitacién radiativa. Clara-
mente hay un rango de valores de temperatura, densidad, abundancia, etc.
que puede provocar emisiéon maser.

Puede verse de la tabla 3.6 que los mdseres que requieren de la més alta
temperatura para excitarse son los de agua, con una temperatura minima de
400 K. Esto es consistente con los resultados de la tabla 3.5, que muestran
la més alta temperatura en la posicién C, que estd mas cerca del méser de
agua.



Capitulo 4

Estudio de regiones de
formacién estelar en el
infrarrojo.

En las regiones de formacién estelar el gas no se encuentra solo, sino que se .
halla mezclado con otra componente llamada polvo (constituido basicamente
por granos de silicio o grafito, con tamanos tipicos de 1 pm). El polvo juega
un importante papel desde la quimica y la termodinamica del gas, hasta la
dindmica de la formacién estelar.

Para completar la visién que ya tenemos de las regiones de formacién
de estrellas masivas gracias a los estudios en radio, presento aqui una breve
introduccién al infrarrojo y su contribucién al estudio en estas regiones, en
particular de G5.89—0.39.

4.1 El infrarrojo.

La ley de desplazamiento de Wien nos dice que la longitud de onda en la
que se produce el pico de emisién de un cuerpo negro es inversamente propor-
cional a la temperatura de éste. Si consideramos el rango de longitudes de
onda comprendidas en el IR, veremos que objetos con temperatura T= 400 K
radian la mayor parte de su energia en el IR. Por lo tanto, podemos estudiar
los objetos més frios del universo a través del infrarrojo, esto incluye por
supuesto, las nubes moleculares.

65



66 Estudio de regiones de formacion estelar en el infrarrojo.

Regiones densas de gas y polvo opacan la luz visible de objetos en su
interior tales como las protoestrellas. La radiacién infrarroja proveniente de
dichos objetos puede atravesar estas regiones sin ser dispersada, haciendo
posible el estudio de objetos embebidos en zonas densas.

En las regiones de formacion de estrellas masivas donde ya se han de-
tectado regiones Hil, las nubes moleculares ya han sido calentadas, pero atin
puede hacerse un estudio del hidrégeno ionizado y del polvo que se encuentra
mezclado con el gas.

Los estudios en el IR han permitido la deteccién de estrellas muy jévenes
(posiblemente protoestrellas) que ain se encuentran embebidas en nubes de
gas v polvo, y por lo tanto resultan ser un buen complemento para estudios
en otras regiones espectrales tales como el radio, el visible, el ultravioleta y
rayos X.

Ademads de la emisién en el continuo debida al polvo, en el infrarrojo se
tiene una gran cantidad de transiciones vibracionales, rovibracionales, etc,
que resultan ser muy ttiles por ejemplo en el estudio de atmésferas estelares.
También se tienen lineas de recombinacion, como la serie Paschen en el 4tomo
de hidrégeno, que sirve para el estudio de regiones HII.

4.1.1 Ventana del infrarrojo.

La deteccion de la radiacién infrarroja se ve limitada por la atmdsfera te-
rrestre. El vapor de agua y el diéxido de carbono contenidos en la atmésfera
absorben gran parte de las ondas electromagnéticas del TR provenientes del
exterior, por lo que s6lo un rango muy reducido de longitudes de onda puede
ser detectado por telescopios infrarrojos terrestres; este efecto disminuye a
la vez que el espesor de la atmdsfera. Aunado a lo anterior, estd el hecho de
que la radiacién IR que proviene del exterior es opacada por la radiacién IR
de nuestra propia atmdsfera que en muchas ocasiones resulta ser mas fuerte.

Debido a la opacidad de la atmdsfera, la region de 20 a 1000 gm resulta
inobservable desde observatorios en la Tierra, mientras que de 1 a 20 pm la
atmosfera se comporta como un medio inhomogéneo y variable por lo que
la observacién de radiacién IR es posible desde la superficie terrestre pero
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sélo en ciertas ventanas, tal y como se muestra en la figura 4.1 (que ha sido
adaptada de la figura que aparece en http://www.fao.org).
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Figura 4.1: Ventana del infrarrojo. Los rangos de longitud de onda
que tienen una transmision de 80% o mayor pueden observarse desde la
superficie de la Tierra. Otros rangos, por ejemplo de 5 a 7 micras, son
practicamente opacos, debido a la absorcién de estas longitudes de onda
por moléculas que se encuentran en la atmodsfera.

Deteccién de fotones IR.

Para detectar la radiacién IR, los astronomos se han valido del desarrollo
de detectores infrarrojos, filtros y tecnologia criogénica.

En el infrarrojo se utilizan dos tipos de detectores, a saber los fotode-
tectores y los detectores de energia. Los fotodetectores estan hechos a base
de fotoconductores en los que la energia de un fotén incidente es usada para
excitar un electrén a la banda de conduccién generando asi una corriente. En
los detectores de energia (llamados también detectores térmicos) la energia
del foton incidente es convertida en energia de agitacién térmica ya sea de
una red cristalina o de un gas de electrones.

Entre los fotodetectores destaca el llamado de pozo cuantico, que consiste
de capas alternadas de arseniuro de galio y arseniuro de galio y aluminio. El
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detector térmico mds usado debido a su sensibilidad es el bolometro de ger-
manio. El germanio es calentado y cambia su conductividad cuando incide
sobre él la radiacion IR; el cambio medido en la conductividad se relaciona
con la intensidad de la radiacién. Con el desarrollo de tecnologia criogénica,
se observé que el boldmetro era mas sensible y eficiente si se le usaba a tem-
peraturas extremadamente bajas. Se requieren temperaturas bajas pues el
mismo instrumento empieza a emitir radiacién en el infrarrojo una vez que
tiene una temperatura de unos cientos de kelvins.

Pero cambiar la temperatura de un material es mds lento que generar una
corriente eléctrica, y por ello resulta méas practico el uso de fotodetectores
que de detectores de energia. Ademds, la creacién de imégenes de IR resulta
més factible con el uso de fotodetectores que con los detectores de energia
pues estos Ultimos darian imégenes de unos pocos pixeles, lo cual resulta
ineficiente (considerando que buenas imdgenes se consiguen con arreglos de
512x512 pixeles, o de 1024x1024, etc.).

Division del IR.

Por convencidn, se ha dividido al infrarrojo en tres regiones principales:
cercano, mediano y lejano infrarrojo. La divisién se ha hecho en base al tipo
de tecnologia que emplean los detectores. El cercano infrarrojo recibe ese
nombre por contener longitudes de onda cercanas a aquellas del visible en
el espectro electromagnético. Comprende un rango de longitudes de onda
de 0.75 a 5 micrones aproximadamente. Por debajo de un micrémetro las
observaciones se realizan de manera similar a como se realizan en el optico
y entonces es posible el uso de fotografias y cdmaras CCD. Las bandas mas
utilizadas del cercano infrarrojo se llaman .J, H, K v L con longitudes de
onda de 1.22, 1.65, 2.18 pum y 3.5um, respectivamente. Estas bandas tam-
bién incluyen varias lineas espectrales importantes de hidrégeno de las series
Paschen y Brackett. Como la radiacién del cercano infrarrojo corresponde a
procesos relativamente energéticos (es decir, material no tan frio), observa-
ciones en estas bandas resultan ser mejores para trazar estrellas que material
circunestelar.

El mediano infrarrojo va de 5 a 25 micrones, aproximadamente. La de-
teccion del mediano IR es posible desde la superficie de la Tierra cuando se
observa en una ventana con alta transmisién (ver figura 4.1). Las bandas
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principales son llamadas M, N, y @, con longitudes de onda de 4.7, 10.5, y
20.1 pm, respectivamente. Dado que la emisién de cuerpo negro con picos
alrededor de 10 a 20 um corresponde a temperaturas del orden de 100 K,
estas bandas sirven para observar material circunestelar caliente, mis que a
la propia estrella.

El lejano infrarrojo se compone de longitudes de onda que van de 25
a 350 micrones. Para detectar ondas en este rango se requiere hacerlo a
grandes altitudes, para esto, los astréonomos se han valido de globos, aviones
y satélites (ver siguiente apartado). La radiacién de cuerpo negro con picos
en este rango corresponde a temperaturas del orden de 10 K, asi que esta
emision es un buen trazador de material relativamente frio. Como el lejano
infrarrojo tiene longitudes de onda del orden de cien veces mayores a las
del cercano infrarrojo, para alcanzar la misma resolucién angular requiere de
telescopios cien veces mds grandes. Esto no es factible, asi que tipicamente
las observaciones en el lejano infrarrojo tienen una resolucién angular muy
pobre.

Principales observatorios.

La mayor parte de la radiacién IR es bloqueada por la atmésfera, y debido
a que a medida que se gana altura el espesor de la atmésfera disminuye, se
han utilizado instrumentos a bordo de cohetes, globos aerostaticos, aviones
y satélites para “ver” regiones del IR que no pueden ser estudiadas desde la
superficie de la Tierra.

El paso de mayor trascendencia fue el lanzamiento en 1983 del satélite
IRAS (Infrared Astronomical Satellite), que en un espacio de aproximada-
mente 10 meses, logré detectar cerca de 350,000 fuentes infrarrojas. Luego,
en 1995 el satélite IRTS (Infrared Telescope in Space) fue lanzado. El si-
guiente gran paso se da con ISO (Infrared Space Observatory) que opera de
1995 a principios de 1998 y mejora la resolucién espacial de IRAS. Luego,
el MSX (Midcourse Space Experiment) lanzado en 1996 y con cobertura en
el mediano infrarrojo, logra una resolucién angular mucho mayor que la de
IRAS. Y asi podemos seguir mencionando otros satélites como IRIS (Infra-
red Imaging Surveyor) y Spitzer Space Telescope, que han producido una
explosion en la cantidad de datos disponibles en el IR para analizar.
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4.2 Polvo.

Las estrellas nacen estando profundamente embebidas dentro de nubes,
las cuales estan constituidas principalmente de gas, mismo que se halla mez-
clado con pequenias componentes de material en estado sélido llamado polvo.
El polvo resulta ser un muy buen absorbedor de luz éptica y ultravioleta.
Se estima que alrededor del 30% o mds de la luz emitida por las estrellas en
el universo es rerradiada por el polvo en longitudes de onda del IR (Draine,
2003).

El polvo dispersa y absorbe la luz, y por lo tanto, decimos que la extingue.
Este efecto es mas notorio en el visible que en el infrarrojo. Tipicamente la
extincién en el infrarrojo cercano es la décima parte de la extincién en el
Optico. Esto suele ser sumamente importante en las regiones de formacién
estelar donde la extincién en el visible (Ay) puede alcanzar hasta cientos
o incluso miles de magnitudes. Resulta que estas regiones son totalmente
opacas en el visible, pero a veces observables en el infrarrojo.

El polvo estd compuesto de silicatos y grafito, y dentro de las nubes
moleculares frias se le encuentra con una cubierta de hielo sucio que consiste
de moléculas como H,O, NH; y CH3OH. En las regiones de formacién estelar,
este manto de hielo sucio se sublimara a causa del calentamiento del medio
estelar y a las ondas de choque que provocan los flujos moleculares. Este
cambio de fase resulta en un enriquecimiento de las abundancias quimicas
en la nube, que a su vez resulta en una quimica mds rica. Es por esto que
a veces la molécula de amoniaco resulta ser tan abundante en los nicleos
moleculares calientes.

4.3 Estudios en IR de la regién G5.89 —0.39.

En la figura 4.2 se muestra un espectro de la regién (G5.89—0.39 en el
infrarrojo mediano a lejano, obtenido con el espectrémetro SWS (Short Wa-
velength Spectrometer) del satélite ISO. El espectro fue obtenido de la base
de datos de “The Aladin Sky Atlas” del “Centre de Données Astronomiques
de Strasbourg”.

Como el polvo alrededor de una estrella no se encuentra a una dnica tem-
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Figura 4.2: Emisién continua del polvo en la regién G5.89-0.39,
obtenido con el satélite ISO. Debido a que los distintos detectores
usados para cubrir distintas regiones no fueron calibrados adecuadamente,
vemos un quiebre en la gréafica.

peratura, sino en un intervalo de temperaturas muy préximas unas de otras,
observaremos en general un espectro que resulta de la suma de varios espec-
tros de cuerpo negro (representando cada uno un espectro de polvo a distinta
temperatura). Lo que vemos en la figura 4.2 es el espectro observado de la
emisién térmica del polvo, pero sélo el pedazo que corresponde a la parte
creciente de una planckiana. :

Con informacién para un rango mas amplio de logitudes de onda, po-
driamos ver a qué longitud de onda se tiene el midximo de emisién y por
lo tanto, podriamos obtener una temperatura promedio del polvo alrededor
de la regién G5.89—0.39. Tal informacién se encuentra en la figura 4.3 que
muestra un modelo para el espectro de la envolvente de polvo alrededor de
(55.89—0.39 desarrollado por Churchwell et al. (1990) . La figura 4.3 (a),
muestra el espectro calculado para el polvo, superpuesto sobre simbolos que
representan las densidades de flujo observadas. En la figura 4.3 (b) se mues-
tra un promedio de la temperatura del polvo como funcién de la distancia
a la estrella central que supone el modelo para G5.89—0.39, de acuerdo al
tamafo y composicién de los granos. En la figura 4.3 (c) se muestra la profun-
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didad 6ptica tipica como funcién de la frecuencia. Estos son los resultados
del tercero de 9 modelos, entre los que se variaron parametros tales como
distribucién de densidad y propiedades de los granos de polvo. El modelo
ajusta satisfactoriamente con la distribucién de la densidad de flujo observa-
daen el IR, en el rango de 1 mm a 1 pum. Temperaturas del polvo corren de
25K hasta 1300 K. Por arriba de 1300 K el polvo se destruye por sublimacién.

Un problema de este modelo es que esti basado en datos obtenidos a
relativamente baja resolucién angular. En particular, el pico del espectro
viene de 60 a 100 micrones, donde los datos son de IRAS, con una resolu-
cién angular de 1—2'. Los datos de ISO, en contraste, tienen una resolucién
angular casi 100 veces mejor. La baja resolucién angular de IRAS resulta
en la integracion de la emisién de regiones distintas. Es decir, el polvo a
distintas temperaturas contribuye a la emisién captada por el satélite, y no
se pueden distinguir las zonas con polvo mds caliente o mas frio. El problema
de la resolucién angular es notorio en las imigenes de G5.89—0.3.9 tomadas
por IRAS y por MSX, que se encuentran en las figuras 4.4 y 4.5. A la baja
resoluciéon de IRAS no se puede diferenciar estructura interna de la fuente;
mientras que a la resolucién de MSX, que es por mucho més alta a la de
IRAS (parecida a la de ISO) se pueden ver detalles y estructuras impresio-
nantes. Todo el detalle de estas estructuras esta por lo tanto ausente en los
datos de IRAS, que fueron usados en el modelo de Churchwell et al. (1990).
Su modelo sirve para propiedades globales del polvo, pero es inadecuado pa-
ra describir las estructuras finas que se ven en las imagenes de alta resolucién.
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Figura 4.3: Modelo para el espectro de la envolvente de polvo
alrededor de G5.89-0.39. (Churchwell et al., 1990)
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IRAS 12pm IRAS 25um

IRAS 60um IRAS 100um

Figura 4.4: Imagenes en mediano y lejano infrarrojo del campo
de G5.89-0.39. Datos del satélite IRAS. Cada imagen cubre 0.5 x 0.5
grados.
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Figura 4.5: Imdagenes en el mediano infrarrojo del campo de
G5.89-0.39. Datos del satélite MSX. Cada imagen cubre 0.5 x 0.5 gra-
dos.
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Figura 4.6: Imagen en el cercano infrarrojo del campo de
(:5.89—0.39. La emisién en la banda L se muestra en rojo, la emision en
K verde y la emisor en H en azul (Feldt et al., 2003).

La figura 4.6 es una imagen de la emisién combinada en las bandas H, L
y K de la regién G5.89—0.39 tomada de Feldt et al. (2003). Tan alta reso-
lucién (con pixeles de 27 milisegundos de arco) es alcanzable solamente con
sistemas de Optica adaptativa. En la imagen puede verse la estrella central
que provoca, la ionizacion de la regiéon HIIUC en (G5.89—0.39. La supuesta
estrella excitadora, de tipo espectral 05 o mds temprano, se encuentra en la
posicién (07 ,0’). En la imagen no se muestra una cavidad central vacia, que
rodea a la estrella excitadora. Dicha cavidad es fundamental en los modelos
de Churchwell et al. (1990) y de (Feldt et al., 1999), para evitar la presencia,
de polvo caliente que aumenta la emisién en el cercano infrarrojo.



Capitulo 5

Conclusiones

Al concluir el trabajo de esta tesis, es indispensable considerar si he logra-
do las metas propuestas al principio del estudio. De ser asi, qué significan los
resultados; de no ser asi, por qué no, y plantear cémo se puede remediar el es-
tudio. Por supuesto vale la pena considerar posibilidades para trabajo futuro.

5.1 Panorama del logro de las metas

De manera limitada si se lograron las metas del proyecto. Esto, en el
sentido de que hice los espectros de la emision de amoniaco a partir de los
cuales estimé los pardmetros fisicos del gas, mismos que comparé con los va-
lores esperados para producir emisién maser de varias especies.

Viéndolo de manera global, no se lograron las metas. Esto, en el sentido
de que el método que utilicé no resulté particularmente eficaz para trazar las
propiedades fisicas en las zonas de emisién maser. Resulta entonces necesario
dar las razones de este hecho.

Seleccioné las transiciones (1,1) y (2,2) de amoniaco como trazadores por
dos razones principales. La primera es que estas transiciones son trazadores
de gas relativamente denso. La densidad critica de estas transiciones de in-
versién del amoniaco es del orden de 10 cm™. Ademaés, el amoniaco ha sido
el caballo de batalla de los estudios de nucleos moleculares calientes, cuyas
densidades son del orden de 107 cm™®. Como se espera gas molecular denso
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en las zonas con emision méser, se requiere de un trazador de relativamente
alta densidad, como lo es el amoniaco.

La seleccién de las transiciones (1,1) y (2,2) resultaba mds practica y con-
veniente que la seleccion, por ejemplo, de las transiciones (3,3) y (4,4). Esto
porque se espera que las lineas (1,1) y (2,2) presenten emisién més extendida
(debido a que requieren de energias de excitacién mds pequefias) abarcando
asf una regién més grande alrededor de la regién H11, y por lo tanto, incluyen-
do mayor nimero de méseres. Resultaba también conveniente pues es més
facil encontrar datos de las lineas (1,1) y (2,2) dentro de la base de datos del
VLA.

Es de sorprenderse que atin las lineas de (1,1) y (2,2) de relativamente
baja excitacién, no presentaron emisién en algunas dreas que si presentan
emision maser. Sobre todo los méseres de metanol a 44 GHz que quedaron
relativamente lejos de la emisién de amoniaco. Para excitar este méser se re-
quiere de temperaturas del orden de 50 K y densidades mayores a 10* cm—3,
valores no muy diferentes a los que se encontraron en las posiciones A—E,
asi que es sorprendente que no hallara emisién de amoniaco también en las
posiciones de los méiseres de metanol. Sin embargo, observaciones hechas
con menor resolucién angular de las lineas (2,2) y (3,3) del amoniaco con el
VLA (Gomez et al., 1991) sugieren la presencia de emisién en la zona de los
maseres de metanol. Por lo tanto, se requiere realizar observaciones adicio-
nales de alta sensitividad que permitan aclarar esta situacion.

Esperaba que los datos analizados en esta tesis confirmaran por un lado
las condiciones fisicas predichas por los modelos de emisién mdser en cada
especie, y por otro lado, permitieran identificar diferencias en las condicio-
nes fisicas que corresponden a méseres de distintas especies (por medio de
temperatura, densidad, nivel de turbulencia, etc.). El hecho de no encon-
trar patrones en los pardmetros obtenidos (tablas 3.4 y 3.5) puede indicar
que no existen diferencias significativas entre las zonas. Alternativamente,
podria ser nada més un efecto estadistico, dado que solamente he analizado
los datos de una regién.
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5.2 Trabajo Futuro

Se sugieren algunas extensiones al trabajo aqui presentado, incluyendo
estudios de mas fuentes, el uso de otros trazadores moleculares, y otros tra-
zadores fisicos.

En este punto lo que resulta més obvio es buscar otras regiones de forma-
cién de estrellas masivas que presenten mejores condiciones para esta clase
de estudio. Por ejemplo, regiones donde la separacién entre maseres de agua
e hidroéxilo sea mas notoria, o regiones donde los maseres de metanol se en-
cuentren mas cercanos a los otros maseres. Considerar maseres a 6.7y 12.2
GHz en metanol es aconsejable, dado que se piensa que los maseres de meta-
nol tipo IT estan asociados a regiones Hil. Por desgracia, relativamente pocos
maseres de estas transiciones tienen buenas posiciones para fuentes visibles
desde el hemisferio norte, debido a la falta de receptores a estas frecuencias
en el VLA, Otra opcién es la bisqueda de fuentes con emisién en amoniaco
mas fuerte y extendida.

Considerar otros trazadores moleculares también resulta factible. Por
ejemplo, las transiciones (3,3) y (4,4) de amoniaco, por ser de mds alta ex-
citacion, podrian ser mejores trazadores de las zonas de mas alta densidad
y temperatura. No descartamos aqui el uso de otras moléculas tales como
CH3CN, CS, o incluso CO, aunque en el dltimo caso esto implica observa-
ciones con arreglos milimétricos, ya que la mds baja transicién de CO se
encuentra a una longitud de onda de 3 mm que no es accesible con el VLA.

Por ultimo, pueden considerarse trazadores distintos a lineas moleculares.
Ejemplos de esto serfan lineas espectrales en el mediano y cercano infrarrojo.
Las imégenes de MSX en la figura 4.4, por ejemplo, muestran emisién en una
zona mucho mas extendida que la de amoniaco. Concretamente, la banda-A
del MSX, a 8.38 micrones, es dominada por emisién de los PAH's (hidrocar-
bono aromatico policiclico), cuyas transiciones en el infrarrojo podrian ser
utilizadas para obtener pardmetros fisicos del gas.



Apéndice A

Determinacion de la densidad
volumétrica de Hy

Para un estado metaestable cualquiera se tiene que las transiciones de
inversién ocurren con mayor frecuencia que las transiciones a y desde otros
estados rotacionales distintos, por ello podemos utilizar el modelo de dos ni-
veles para calcular con una muy buena aproximacién la densidad volumétrica
de hidrégeno molecular considerando las transiciones entre sus dos niveles de
inversion.

Sean n, la densidad volumétrica de moléculas de NHj; en el nivel de pa-
ridad +, y n_ la densidad volumétrica de moléculas de NHj en el nivel de
paridad —.

Las desexcitaciones (transiciones + — —) pueden darse por emisién es-
pontdnea , emisién estimulada y por colisiones con hidrégeno molecular. La
emision espontdnea depende de la densidad de particulas que estdn en el nivel
de mayor energia, ny, y de la probabilidad de que se de la transicién hacia
un estado de menor energia por unidad de tiempo, Ax. Dado que la emisién
estimulada se da debido a la existencia de un fotdén incidente, ésta dependerd
tanto de n, y la probabilidad de la transicién por unidad de tiempo, Bu,
asf como de la intensidad de la radiacién disponible que provea de fotones al
medio, la cual en la aproximacién de Rayleigh—Jeans viene dada por

I — 2k1?
2

JuTy) (A.A1)
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Por ultimo, en colisiones con otras particulas, las poblaciones de los nive-
les de inversién en un estado metaestable de amoniaco pueden ganar o perder
energia, y asi excitarse o desexcitarse. Como las particulas colisionantes son
normalmente las méas abundantes en el medio, podemos considerar que es-
tas particulas son moléculas de hidrégeno. La transicion de inversion debida
a colisiones depende entonces del coeficiente de desexcitacion colisional vy,
relacionado con la probabilidad por unidad de tiempo de que ocurra la tran-
sicién, y de la densidad de particulas que colisionan, esto es n{Hy) y n4.

Por otro lado, las excitaciones (transiciones — — +) pueden darse por
absorcién o por colisiones con hidrégeno molecular. La absorcién depende
de la densidad de particulas que estdn en el nivel de menor energia, n_, de
la intensidad del campo de radiacién I, que es fuente de fotones susceptibles
de ser absorbidos, y de la probabilidad de transicién por unidad de tiempo
B+. La transicién de inversién debida a colisiones que le ceden energia al
amoniaco, depende de la densidad de particulas que colisionan, n{Hs) y n_,
asi como del coeficiente de excitacién colisional 4 relacionado con la proba-
bilidad por unidad de tiempo de que ocurra la transicién.

Si consideramos que ambos niveles tienen el mismo peso estadistico, ten-
dremos las siguientes relaciones

— = e¥lez (A.A2)
ny
Y = s €T (A.A3)
2hv3 2h3
y Ax = 2 By = 2 By
2
= By = B; = Aim (A.A4)

ademds, tenemos que la intensidad en unidades de temperatura viene dada
por

hv/k
eho/kT _ |

_ J(T)
hu/kT __
T TR+ )

J(T) =

(A.A.5)
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En el tratamiento siguiente simplificaré mi notacién, y tomaré J(T,) =
J. y n=n(H,).

En equilibrio se tiene que el nimero de excitaciones es igual al numero
de desexcitaciones, por lo tanto

n_ (Bl + nyz) = ny (A + Bal, + nys)

haciendo unos despejes y utilizando las ecuaciones A.A.1, A A3y AA4

tenemos
n_ ¢ 2kv? Je
- A —_ ~ _ et
n [ i(thﬂ c? )jf+n/i (hu/k%—j)]

A 2kv?

= Ap |14 = ——
i[+2hu3 c?

jf] + nyy

sustituyendo las ecuaciones A.A.2 y A.A.5, y simplificando algunos términos

obtenemos
hvlk + Tex k A B
ez [A* (r) T+ (hu/k n J)] -

k
Ay [14—5 jf] + nyy

Ax (1-1— kjf)-i"n%t

hy

hv/k
7 tl= . A
ex Ay (h_u) jf + Ny (Iw/k+\7c)
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Determinacién de la densidad volumétrica de H,

entonces

hl//k? Ai (1—}-:—”\_7]) + nys

= -1
Jex hL) Tp+nyz (hu/k+.7c)

Aq (
s (U4 £77) 40 — As (£) T = e ()
s (£) Tp + e ()
Ai + nyx (1 — h_u/‘h)

k
Az (%) Ty +nys (h—u/k&ﬁ)
A:l: + nys (Iw[k+.7c—.7c)

_ hulk+ 7.
k
Az () T +ns (m%‘ﬁ)
A_i hl/{k
_ ny. hvfk+Je

Az 7.
E (hu/A) Jr + hv/k+Je

Ax 1
1 Y+ 1+—~Z=—,W/,c
= _— =
Tea T+ 5%
"7* hv/k
(%) 7+ ol
o\ hv/k
= Jew = Az 1
7z
nyt 1+hu/k

Ru/%

o 1455
multiplicando por (l&> tenemos

A—*(1+;§7E)jf+jc

Y+

A (1438 ) +1

Ag T Ay T
= Tex [1+W<1+hu/k>] ;7(;+z|:1+hu/k:|jf

jez =
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At
A:t jc _ jc m jc
= L+ Y4 [1 + hz//k] T * (je::) [1 * hl//k] i

A:t jc jj jcjj :) jc
= R N M R S S

~ m[ Thlk T T T /B T T
jc_jez

Tex

ili jez%"i‘\jcajez_jj%_jcjf :jc_je:c
n’Y:i: jea,hTU \78112

A:t hv hv _ E _
= R [jez (T‘i‘jc) _jj <—k_+‘7c>:| - k (jc jez)
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- ) s
e \k ) \Ta—Tr) \ B+
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Por lo tanto la expresién para la densidad volumétrica de hidrégeno mo-
lecular, n{H,), queda como

ﬁju(Tez) - ju(Tj) |:1 + ju(Tc):I
Y+ ju(Tc) - jV(Tez) h'l//k '

n(H,) =



Apéndice B

Observaciones interferométricas
y reduccion de datos

Debido a que en esta tesis se utilizaron datos obtenidos de la base de
datos del “Very Large Array” (VLA), y a que estos fueron analizados con
el paquete “Astronomical Image Processing System” (AIPS), resulta con-
veniente dar un breve resumen de observaciones basadas en interferémetros
y el procesamiento de los datos para la futura formacién de imégenes y su
analisis.

B.1 Observaciones interferométricas

La region del espectro electromagnético que comprende longitudes de on-
da mayores a 1 mm es llamada regién de radio. Para su estudio, los as-
trénomos se han valido de radiotelescopios, cuya tarea es medir el campo
eléctrico asociado con la radiacién captada.

En observaciones con un solo plato (o una sola antena) se tiene baja reso-
Jucién angular (del orden de la longitud de onda observada entre el didmetro
del plato). Esto representa un problema si se quieren resolver estructuras
pequenas, pero gracias a los radiointerferémetros el problema ha quedado
resuelto.

Un radiointerferémetro se forma por dos 0 mas antenas que observan la
misma fuente y que se encuentran separadas a una distancia que va de me-
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tros a miles de kilémetros, haciendo que la resolucién angular sea del orden
de la longitud de onda observada entre la maxima separacién entre antenas
(a la separacién entre antenas se le llama linea de base, ?) Las senales
captadas por las antenas son combinadas en tiempo real, o bien grabadas en
cintas magnéticas para su posterior procesamiento, y reciben el nombre de
visibilidades. Para una discusién detallada sobre las visibilidades, véase por
ejemplo Rodriguez (1984).

Para cada par de radiotelescopios la respuesta es la multiplicacién de los
voltajes medidos, esto da lugar a un patrén de interferencia cuya estructura
y cambios en el tiempo mientras la Tierra rota, reflejan la estructura de las
radio fuentes observadas. Dichos patrones son tratados con la transformada
de Fourier con el objetivo de crear mapas.

El patrén de interferencia (o patrén de sensitividad), ya sea de una ante-
na o de un interferémetro, estd relacionado con lo que llamamos resolucidn
angular, que es la capacidad de distinguir radiacién proveniente de un angulo
sélido (o cono) en el cielo. Resulta que si la radiacién captada por las an-
tenas proviene de un punto que se halle sobre el eje de simetria de estas, se
tiene que todos los rayos interfieren constructivamente. En cambio si los ra-
yos de la fuente estdn desplazados cierto angulo respecto del eje de simetria,
tendremos zonas donde la interferencia es destructiva (y se les llama lébulos
secundarios) y una especie de cono central donde la interferencia es construc-
tiva (llamado haz principal o haz sintetizado segin si se observa con una séla
antena o con un interferémetro, respectivamente). Tanto el haz principal
como el haz sintetizado dan cuenta del tamano de la estructura que puede
resolverse con ellos, esto es, la resolucién angular. La resolucién angular de
una antena de didmetro D, es la longitud de onda observada entre D, mien-
tras que para un interferémetro, la resolucién angular es la longitud de onda
observada entre la maxima separacién entre antenas. Dicha estructura de
16bulos resulta en un patrén de interferencia donde tenemos distintos grados
de sensitividad. Ta respuesta o sensitividad de las antenas decae a medida
que nos alejamos de su eje de simetria.

B.1.1 Very Large Array (VLA)

El VLA es un arreglo de 28 antenas, pero como se les da mantenimiento
de manera rotativa, siempre hay al menos una fuera de funcionamiento. La
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combinacidén por pares de las 27 antenas produce gﬂé@ = 351 visibili-
dades distintas en cada corrida. Como los intervalos de integracién tipicos
son tan solo de algunos segundos, se producen del orden de miles o incluso
millones de visibilidades en unas cuantas horas.

Las antenas que componen el VLA tienen un diametro de 25 m y se aco-
modan a lo largo de tres brazos (en forma de Y). Aproximadamente cada
cuatro meses se mueven las antenas a lo largo de cada brazo de manera que
cambia la separacidén entre ellas y por lo tanto la resolucién del interferémetro.
Se tienen 4 configuraciones bésicas llamadas A, B, C, y D siendo D la més
compacta y A la méds extendida. Ademds se tienen algunas configuraciones
hibridas llamadas BnA, CnB y DnC, en donde los brazos sureste y suroeste
se han movido ya hacia la préxima configuracién, mientras que el brazo norte
continla en una configuracién mas extendida. En la configuracidén A se tiene
una maxima separacion entre antenas de 36 km, 10 km en la B, 3.6 km en la
C y 1 km en la D. Para resolver estructuras més pequenas la configuracién
A es la ideal (pues aqui se tienen lineas de base més grandes y por lo tanto
un angulo de resolucion mas pequefio), mientras que para estructuras mas
extensas, basta con la configuracién D.

Las antenas estdn permanentemente equipadas con siete receptores (que
manejan distintas bandas de frecuencia), ademas se tiene un sistema llamado
“4—band”, o bien de 74 MHz, pero que no estd instalado permanentemente.
En la tabla B.1, se muestra el intervalo de frecuencias al que son sensibles
estos receptores, la longitud de onda en la que estdn centrados y la mdxima
resolucién que alcanzan, esto es, en la configuracién A. Los valores fueron
obtenidos de la pigina http://www.vla.nrao.edu.

El VLA es capaz de procesar 5 diferentes programas de observacién se-
parando las antenas en 5 subarreglos distintos; de esta manera es factible
observar 5 fuentes distintas al mismo tiempo, sin embargo, esto va en detri-
mento de la resolucién angular que se tiene para cada objeto, y generalmente
los usuarios del VLA prefieren dedicar el interferémetro en su totalidad a la
observacién de una séla fuente.
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Tabla B.1: Receptores disponibles para el VLA.

Receptor Ay A central  Madx. resol.
(Banda) (GHz) {(cm) (arcsec)
4 0.073 — 0.0745 400 24.0
P 0.30 — 0.34 90 6.0
L 1.34 — 1.73 20 1.4
C 45 — 5.0 6 0.4
X 8.0 — 8.8 3.6 0.24
U 144 — 154 2 0.14
K 22 — 24 1.3 0.08
Q 40 — 50 0.7 0.05

B.2 Reduccion de datos

Debido a que la sefial proveniente de una fuente es sometida a una gran
cantidad de procesos antes de ser medida, resulta que las visibilidades me-
didas no son exactamente las verdaderas. Las visibilidades que medimos
tienen incluido el efecto de la atmdsfera terrestre y el efecto de la electrénica
de los instrumentos con las que las sefiales han sido colectadas y grabadas.

Es por ello que los datos requieren ser editados y calibrados para su posterior
analisis.

B.2.1 Astronomical Image Processing System (AIPS)

AIPS es un sistema de procesamiento de imdgenes astronémicas del Ob-
servatorio Nacional de Radio Astronomia de Estados Unidos (NRAO por sus
siglas en inglés) til para editar y calibrar datos interferométricos (principal-
mente obtenidos con el VLA), asi como para construir, desplegar y analizar
iméagenes a partir de la transformada de Fourier de las visibilidades. Funciona
con un lenguaje de comandos para correr “tareas” e interactuar de manera
textual y gréfica; ademds contiene “verbos”y “adverbios”™. Los verbos son
utilerias semejantes a las tareas de AIPS, mientras que los adverbios son los
pardmetros de entrada tanto para tareas como para verbos.

Toda radio observacion se hace usando filtros electrénicos que pueden ser
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sintonizados para amplificar un rango especifico de frecuencias (o banda de
frecuencia). Podemos dividir las bandas en intervalos mds pequenos llama-
dos canales, o bien, combinar todo el rango en un solo canal. Esto da origen
a dos modos bésicos de observacién, llamados de continuo y de linea espec-
tral. Al cargar en AIPS datos de observaciones hechas con el VLA, resultan
dos archivos, uno de canal cero y otro de linea. Ambos archivos contienen
datos de todas las fuentes observadas, sélo que el archivo de canal cero es un
pseudo—continuo en el sentido de que es un promedio del 75% de los canales,
mientras que el archivo de linea contiene todos los canales sin promediar.

En el proceso de calibracién se tiene por objetivo recuperar la sefial ver-
dadera de la fuente que se ha observado a partir de las visibilidades medidas;
esto tiene que hacerse tanto en amplitud como en fase. En teoria las an-
tenas en el interferémetro son iguales, pero las particularidades del sistema
electronico de cada una aunado a condiciones atmosféricas (por ejemplo una
nube que cubra el campo de “visién” de una antena) resulta en un cambio
en el voltaje que se mide en cada antena introduciendo asi un factor de ruido
tanto en la amplitud como en la fase de la senal. Buscamos entonces factores .
de correccién para cada antena. Para hallar las correcciones nos valemos de
dos fuentes, a las que llamamos caltbrador de flujo y calibrador de fase.

Al observar la fuente de interés, ocurre que el flujo que medimos de la
radiacién que proviene de ella puede variar debido a cambios intrinsecos es
la propia fuente y/o debido a cambios en nuestra atmésfera. Por otro la-
do, cada par de antenas puede estar midiendo diferente amplitud debido a
efectos de su propia electrénica. Para solucionar estos problemas y averiguar
cudl es el flujo verdadero de la fuente, requerimos de una fuente puntual cuya
amplitud sea conocida para poder escalar las amplitudes que medimos con
diferentes pares de antenas. Esto es precisamente nuestro calibrador de flujo.

El calibrador de fase es necesario cuando se observa con un interferémetro.
En observaciones con un solo plato, la fuente de interés no se resuelve , de
tal manera que se le puede asignar una sola fase. Pero cuando observamos
con un interferémetro, la fuente puede resolverse y la vemos como un objeto
extendido, de tal manera que a distintas partes del objeto les asignamos
diferentes fases, que al igual que las amplitudes, necesitan de una referencia
a partir de la cual puedan medirse. Dicha referencia es una fuente puntual
que esté cerca de la fuente de interés; la necesitamos cerca para comparar las
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fases bajo las mismas condiciones atmosféricas. Esto es nuestro calibrador
de fase.

Reduccién de datos con AIPS

Existen ciertos pasos para la reduccion y calibracién de los datos interfe-
rométricos. Aln cuando estos pueden variar dadas las condiciones en que se
observo, los siguientes pasos son generales:

1)

(2)

Para cargar los datos en AIPS usamos la tarea FILLM; esto crea los
archivos de linea y de canal cero.

Con la tarea LISTR desplegamos datos importantes acerca de cada scan
que compone el programa de observacién, tales como nimero de visi-
bilidades en cada fuente observada, tiempo de integracién, frecuencia
observada, etc.

Para ver la distribucion de las antenas durante las observaciones usamos
la tarea PRTAN.

Identificamos visibilidades dafiadas usando la tarea UVPLT para su
posterior edicién con TVFLG, UVFLG, WIPER, etc.

Usando las frecuencias que aparecen en LISTR y coeficientes determina-
dos observacionalmente, la tarea SETJY calcula el flujo del calibrador
de flujo en cada frecuencia en que fue observado.

Con la tarea CALIB se buscan los factores de correccién por antena de
cada uno de los calibradores, y se escribe una tabla que contiene las
soluciones.

Usamos LISTR en otra modalidad para verificar que las soluciones
encontradas sean razonables.

Con la tarea GETJY calculamos el flujo del calibrador de fase con base
en el flujo que SETJY calculé para el calibrador de flujo.

Con CLCAL se aplican la calibracién a las fuentes de interés y las
soluciones para el calibrador de fase; ademads se obtienen valores inter-
polados entre tiempos de observacidn.
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(10)

Usamos de nuevo LISTR pero ahora para ver los datos de los calibra-
dores con la calibracién ya aplicada. Esto hace que todas las fases se
aproximen a ceros (siendo el cero el valor para una fuente puntual en el
centro del campo) y las amplitudes se aproximen a un valor constante,
para darnos asi una idea de cémo estaba cada antena respecto al resto
durante las observaciones.

Si es necesario regresamos a flaguear més datos.

Como el archivo de canal cero contiene datos de todas las fuentes ob-
servadas, usamos la tarea SPLIT para crear un archivo que contenga
datos de una séla fuente (la fuente de interés)

Si nos interesa estudiar el continuo, a partir de SPLIT ya podemos crear
una imagen y analizarla. Sinos interesa hacer un estudio de espectros, deben
hacerse pasos adicionales para la reduccién de los datos a partir del peniltimo
paso de la reduccién para el continuo.

(1)

(2)

Usamos la tarea TACOP para copiar al archivo de linea las tablas de
la calibracién que hicimos en el archivo de canal cero.

Hacemos otra calibracién pero ahora usando la tarea BPASS donde ya
s6lo estamos considerando los efectos de la electronica de cada antena
como funcién de la frecuencia.

Revisamos la calidad de la calibracién de BPASS usando la tarea POSSM.
Aqui esperamos que las fases estén alrededor de cero y las amplitudes
sean constantes alrededor de 1. Aqui resulta normal que los canales de
las orillas presenten puntos malos pues son menos sensitivos.

Usamos SPLIT para separar las fuentes. Aqui aplicamos las tablas de
calibracién CL (que resultan de CLCAL) y BP (que resulta de BPASS)
y la tabla de edicién FG (creada cuando se editaron los datos).

Se hace un mapa de canal cero con IMAGR para identificar las fuentes
intensas de continuo.

Con UVLIN se resta la emision del continuo de los datos de linea.

De nuevo se usa IMAGR para hacer un cubo limpio de los datos de
linea ya sin el continuo.
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La limpieza de los mapas es necesaria debido a que lo que observamos
cuando apuntamos a una fuente es en realidad la convolucién de ésta con el
patrén de sensitividad de la antena o arreglo interferométrico. Dicha convo-
lucién provoca la existencia de estructuras de baja intensidad en los mapas,
haciendo que estos luzcan sucios. Limpiar es justamente el proceso de de-
convolucionar. La tarea IMAGR sirve para construir una imagen (o mapa)
al hacer la transformada de Fourier de los datos, y limpiarla.

Autocalibraciéon con AIPS

Otro aspecto a considerar es que cuando en una observacién cambian las
caracteristicas de la atmésfera que atraviesa la radiacién o hay problemas
con la electrénica de una o varias antenas, se produce un corrimiento de fase
en el voltaje medido por las antenas. Esto provoca que la sefial proveniente
de la fuente quede embarrada en el mapa. A esto le llamamos corrupcién de
fase, y no se elimina con la simple limpieza de los mapas, ya que no es un
problema de deconvolucién sino de calibracién. La técnica mds usada para
minimizar la corrupcién de fase es la autocalibracidn, que se aplica siempre
y cuando la fuente a autocalibrar tenga una alta senal a ruido. Para ung
explicacién detallada de esta técnica ver Rodriguez (1984).

Si se requiere hacer autocalibracion, entonces la reduccion de los datos se
realiza de manera un poco diferente a la que he descrito anteriormente. Si al
llegar al punto 10 de la reduccién en el continuo vemos que una buena parte
de las fases lucen mal y esto no se corrige con una nueva edicién de los datos,
entonces es necesario autocalibrar la fuente, pues los calibradores no pueden
usarse para calibrar la fases corruptas en escalas de tiempo més cortas que
las observaciones del calibrador de fase. Para autocalibrar,

(1) Primero creamos una imagen modelo de la fuente de interés usando
IMAGR. Para ello,

(a) Calculamos el nimero de componentes de la fuente que estdn
por arriba del ruido en la imagen sucia con la ayuda de la ta-
rea CCMRG. Con esto se crea una tabla CC que contiene esta
informacion.

(b) Luego, la imagen modelo es aquella que s6lo considera las com-
ponentes limpias. Para esto hay varios criterios, uno de ellos es
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(2).

tomar solamente aquellas componentes limpias que tengan flujos
positivos, y un uvrango que sélo tome datos a partir del flujo de
la dltima componente limpia a considerar. Esto lo vemos con la
tarea PRTCC.

Con el nimero de componentes y el uvrango determinado en el paso
anterior, se corre la tarea CALIB para calibrar la fuente con ella misma.

Revisamos la calidad de la calibracién con SNPLT usando la tabla SN
que se cred en el paso anterior.

Aplicamos la tabla SN a la fuente usando CLCAL.

De aqui podemos continuar a partir del paso 10 de la reduccién del
continuo. Pero si lo creemos necesario, autocalibramos de nuevo hasta
obtener la calidad deseada.

Una vez que estamos satisfechos y queremos hacer reduccion en linea,
procedemos a copiar al archivo .LINE las tablas CL y SN generadas
hasta ahora para después continuar a partir del punto 2 de la reduccién -
en linea.
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