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Resumen 

La formación de estrellas masivas presenta una gran variedad de fenómenos 
de los que sólo se entienden sus rasgos más generales. Se incluyen fenómenos 
tales como regiones Hu ultracompactas, chorros térmicos, flujos moleculares, 
núcleos calientes y emisión máser, entre otros. Es indispensable entender la 
relación entre estos distintos trazadores del proceso de formación estelar, su 
interacción y su secuencia de aparición, si esperamos desentrañar el proceso 
de formación de estrellas masivas. 

Con este fin, en esta tesis se presentan observaciones hechas con el Very 
Large Array de las líneas de transición por inversión (J, K) = (1 , 1) y (2,2) 
de amoniaco en la región de formación de estrellas masivas denominada 
G5.89-0.39 . Se presenta un resumen de la reducción de los datos (calibra­
ción, formación de imágenes, y extracción de parámetros) así como ajustes de 
los perfiles de las líneas. Por medio del análisis de estas líneas se estimaron 
las condiciones físic~ del gas molecular. 

Con posiciones extraídas de la literatura, máseres de agua, hidróxilo y 
metanol fueron ubicados en los mapas con el objeto de comparar las condicio­
nes físicas derivadas del análisis del amoniaco con las condiciones teóricas que 
dan origen a cada especie máser, e intentar así buscar patrones que permitan 
relacionar de manera unívoca a la emisión máser dentro de toda la gama de 
fenómenos que se presentan en las regiones de formación de estrellas masivas. 

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

Al hacer la discusión de los resultados en el contexto del método utilizado, 
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2 RESUMEN 

vemos que éste resul tó ser inefi caz para los propós itos planteados, pues no 
fu e posible ident ificar diferencias en las condiciones físicas que corresponden 
a máseres de distin tas espec ies. Sin embargo, se proponen vari as alternativas 
que siguen la misma línea de acción para t rabajos a fu turo. 



Capítulo 1 

Introducción 

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

1.1 Formación de estrellas maSIvas 

Mucho se sabe acerca de la formación de estrellas de baja masa, es decir, 
estrellas con masa similar a la del Sol (:::::: 2 x 1030 kg). Esto es debido a que 
tienen tiempos de vida relativamente largos y representan el tipo de estrella 
más abundante en el universo conocido. 

Las estrellas masivas son aquellas cuya masa es ~ 8M('), y su historia es 
bastante diferente. Debido a que agotan más aprisa su energía disponible, 
tienen períodos de evolución más cortos. Están relativamente lejos de nuestro 
sistema solar (la más cercana a unos 500 pc de distancia 1) Y por otro lado, 
a lo más una estrella de cada 100 es masiva (Osorio, 2000), por lo tanto son 
menos comunes. Aunado a lo anterior, su tendencia a formarse en cúmulos 
hace que su estudio individual se torne complicado. 

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

1 Un parsee (pe) equivale a 3.086 x 1016 m. 
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las estrellas masivas son producto de la colisión de yarias estrellas de baja 
masa) . Aún cuando se cuenta con este tipo de modelos que intentan emular 
la formación 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 formación de estrellas masivas tenga lugar. 

Para entender el proceso de la formación 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 evolución de la estrella 
que se forma en su interior. 

La radiación ultravioleta proveniente de estrellas masivas recién formadas 
cambia de manera drástica las condiciones físicas y químicas de las nubes; 
mientras que el viento supersónico que estas mismas generan, contribuye con 
momento y energía para cambiar la morfología 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 más aún, crean ondas de choque tan fuertes en el 
medio, que son capaces de desencadenar la formación de nuevas nubes cuyas 
condiciones físicas y químicas controlarán la naturaleza y la tasa de forma­
ción de nuevas generaciones de estrellas, la posible formación de planetas, y 
por lo tanto, la evolución de la galaxia anfitriona. Es por todo esto que el 
estudio de las regiones de formación de estrellas masivas resulta tan atractivo. 

Por el lado observacional, se sabe que la emisión infrarroja de granos 
de polvo, las regiones de gas ionizado, la presencia de núcleos calientes, la 
emisión máser en las nubes, los flujos moleculares, entre otros, son manifesta­
ciones de la formación de estrellas masivas y resultan por tanto ser útiles en 
la búsqueda de éstas. Sin embargo, la conexión física entre estos fenómenos 
y su lugar en el proceso de formación estelar aún está lejos de ser establecida. 
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1.2 Envolvente gaseosa de una estrella masi­
va en formación 

Estando profundamente embebidas en nubes moleculares, la formación 
de estrellas masivas resulta prácticamente inobservable en el rango óptico 
del espectro electromagnético, ya que dichas regiones son sumamente densas 
y además contienen grandes cantidades de polvo que las hacen opacas. Por 
ello, el estudio de estas regiones resulta más factible por observaciones en 
longitudes de onda infrarrojas, milimétricas y de radio, donde la opacidad 
del polvo es mucho más pequeña que en el óptico. 

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 HnUC (regiones de hidrógeno ionizado 
ultracompactas) y núcleos moleculares calientes, respectivamente. Recien­
temente se propuso una secuencia evolutiva que lleva de núcleos calientes a 
regiones HnUC (Kurtz et al., 2000). 

Para los fines del presente trabajo, basta con hacer una breve descripción 
del gas ionizado y por otro lado, explicar con más detalle la componente 
molecular, siendo esta última en la que se basan las observaciones aquí pre­
sentadas. 

1.2.1 Gas molecular 

Se sabe que el medio interestelar no se encuentra vacío sino que está 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 físicas permiten la existencia de una 
gran variedad de moléculas en su interior. El principal componente de estas 
nubes es el hidrógeno molecular. 

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

Las nubes moleculares tienen densidades del orden de 102 cm- 3 , tempe­
ratura alrededor de 10 K Y un diámetro aproximado de 10 pc. Si su masa 
está entre 103 y 107M0 (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 cúmulos y núcleos de diversos tamaños y densidades, 
véase por ejemplo Kurtz (2004). 

Las NMG' s están asociadas con la formación de estrellas masivas. Según 
Kurtz (2004) podemos pensar que primero se forman los llamados núcleos 
moleculares "fríos" que carecen de objetos protoestelares, y que a partir de 
ellos se forman núcleos 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 último tendríamos a los 
núcleos moleculares calientes (NMC) con temperaturas por encima de 100 K 
y calentados por un objeto estelar propiamente dicho. Podemos entonces 
definir a un NMC como una pequeña condensación de gas molecular caliente 
que alberga en su interior a una estrella (o estrellas) masiva en una etapa 
muy temprana de su formación. Vemos entonces que la estratificación de las 
nubes va de acuerdo a su densidad. Las densidades volumétricas mayores se 
encuentran cerca de las regiones de formación estelar. 

Los núcleos fríos tienen tamaños de hasta 1 pc, masas entre 100 y 1000 
M0 , temperaturas típicas que van de 10 a 20 K y una densidad del orden de 
105 cm-3 . Los núcleos tibios tienen la misma masa que los núcleos fríos pero 
concentrada en una región del orden de 0.1 pc y por 10 tanto son más densos 
y más calientes, con temperaturas entre 30 y 50 K. Cuando esta estructura 
es colapsada aún más, se originan los núcleos calientes. Los valores típicos 
obtenidos de Kurtz (2004) para los parámetros físicos que caracterizan a los 
NMC se muestran en la tabla 1.1. 

Las altas temperaturas en los NMC hacen que los procesos químicos en 
su interior sean diferentes de aquellos en los núcleos fríos . Por ejemplo, se 
da la sublimación 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 nube2

. En 

2Yéase el apartado 4.2 en la página 70 
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Tabla 1.1: Parámetros físicos de los NMC. 

Parámetro 
Temperatura 
Densidad 
Diámetro 
Luminosidad 
Masa 

Valor típico 
> 100 K 

> 107 cm-3 

;S 0.1 pc 
'-" 106 L0 

10 - 104 M0 

particular, esperamos que la fase gaseosa esté enriquecida con moléculas tales 
como agua (H20), hidróxilo (OH), amoniaco (NH3) y metanol (CH30H). 

A partir de observaciones a moléculas cuyas transiciones sean conocidas, 
es posible trazar las condiciones físicas del gas que compone la nube. En ge­
neral , la distribución de gas molecular denso trazado con diferentes moléculas 
que tengan densidades críticas3 parecidas suele ser similar, sin embargo, se 
han encontrado ya varias regiones en las que esto no ocurre, ver por ejemplo 
Torrelles (1996). 

Máseres 

La emisión máser es un fenómeno bastante común en regiones de forma­
ción estelar. Debido a que los máseres se encienden sólo bajo ciertas condi­
ciones físicas , nos permiten conocer propiedades de los objetos a los que se 
encuentran asociados. Por ello, doy aquí una breve descripción del fenómeno. 

La distribución de Boltzmann muestra que en general, la mayoría de las 
partículas que componen un sistema (ya sean átomos, moléculas, etc.) se 
encuentran en el estado de energía correspondiente a la temperatura del sis­
tema, y sólo unas pocas se encontrarán en otros estados; ya sean de mayor 
o de menor energía. Sin embargo, existen mecanismos para producir una 
inversión de población, i. e., hacer que un estado de menor probabilidad se 
encuentre más poblado que el estado con mayor probabilidad de estar ocu­
pado. Si las partículas excitadas son iluminadas con fotones cuya energía sea 
igual a la energía de excitación de éstas, entonces se producirán transiciones 

3 Véase el apartado en la página 34. 
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hacia estados menos energéticos en las que se emite un fotón con la misma 
frecuencia y fase y en la misma dirección que aquél que interaccionó con la 
partícula excitada. Esto produce un efecto de cascada, resultando así que el 
número de fotones emitidos crece enormemente, y por lo tanto , la radiación 
es amplificada. Si los estados excitados son metaestables, entonces tendrán 
una vida media muy grande, y por lo tanto la contribución a la radiación 
de la emisión espontánea será despreciable en comparación con la radiación 
estimulada y por lo tanto, al final obtendremos radiación coherente y mono­
cromática. A esta radiación la llamamos MASER, acrónimo de MicTowave 
Amplification by Stimulated Emission of Radiation; si la radiación amplifica­
da está en el visible, entonces le llamamos LASER, donde Light sustituye a 
MicTowave. 

Los máseres astronómicos ocupan regiones muy pequeñas dentro de nu­
bes moleculares cuya densidad es de 106-1011 cm-3 aproximadamente. Para 
que se de el fenómenomáser se requiere de condiciones físicas adecuadas y 
de un mecanismo mediante el cual se produzca la inversión de poblaciones, 
ya sea por medio de transiciones radiativas o colisionales; a este mecanismo 
le llamamos bombeo. 

Desde el descubrimiento del fenómeno máser en el medio interestelar hace 
ya 40 años, se ha encontrado que moléculas que se encuentran en las cercanías 
de las regiones de formación estelar, tales como agua, hidróxilo y metanol, 
exhiben fuerte emisión máser. Estas tres especies son de especial interés para 
el presente trabajo, pues con éstas se hará una comparación de las condiciones 
físicas encontradas en la región G5.89-0.39. 

1.2 .2 Gas ionizado 

Cuando una estrella masiva nace, comienza a producir un campo de radia­
ción en el extremo ultravioleta (EUV) dando origen a un frente de ionización 
que se propaga rápidamente a través del gas (compuesto principalmente de 
H2). Esto provoca la destrucción de cualquier especie molecular cuya energía 
de ligadura sea menor que la energía característica del campo de radiación. 

Alrededor de la estrella se crea una región de hidrógeno ionizado H+ 
(llamada región HU) pues en ésta se tiene una gran cantidad de radiación 
ionizante disponible. Para que una estrella sea capaz de ionizar una región, 
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debe producir fotones con energía mayor a 13.6 eV (que corresponde al poten­
cial de ionización del hidrógeno), i.e., fotones con longit.ud de onda <912 A. 
Esto lo cumplen las estrellas masivas de tipo OB. 

Las recombinaciones entre iones y electrones no sólo resultan en la emisión 
de fotones con energía igualo mayor a 13.6 eV; esto sólo ocurre si el electrón 
se sitúa en el estado base (con n=l) al recombinarse con el ión . Puede ocu­
rrir (aunque con menor probabilidad) que el electrón caiga en cascada desde 
niveles con n> 1 provocando así la emisión de fotones menos energéticos. Por 
ejemplo, los fotones emitidos pueden tener una energía mayor o igual a 3.4 eV 
si el electrón 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 energía y al final 
logran salir de la región de hidrógeno ionizado permitiendo así la disociación 
de la molecula de hidrógeno. La parte ionizada queda separada de la parte 
neutra (es decir, la región de moléculas de hidrógeno disociadas a átomos 
individuales) por un frente de ionización. Como el espectro de energía de 
los fotones va suavizándose con la distancia, si nos alejamos aún más, en- . 
contraremos afuera de la zona ionizada y la zona disociada una región donde 
pueden todavía 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 Hu, y pueden ser compactas 
o ultracompactas (aunque recientemente se habla de una nueva clase llama­
da hipercompacta). Las regiones Hu compactas tienen diámetros menores 
a 1 pc y densidades mayores a 103 cm-3, mientras que las ultracompactas 
presentan diámetros menores a 0.1 pc y densidades mayores a 104 cm-3. 

Las regiones Hu tienen una temperatura típica de '" 104 K debido a la 
energía liberada en el proceso de fotoionización. Comparando con la tempe­
ratura de los núcleos calientes (con T > 100 K) vemos que la temperatura de 
la región Hu es mucho mayor. Esta diferencia de temperaturas se traduce a 
su vez en una diferencia de presión de aproximadamente 2 órdenes de mag­
nitud, resultando que la región Hu tiende a expandirse con una velocidad de 
10 km S- l aproximadamente. Sin embargo, la diferencia de presiones es sólo 
un factor entre otros. Por ejemplo, podemos considerar los intensos vientos 
estelares que producen las estrellas masivas; estos también provocan el mo-



10 Introducción 

) estrella 

*~ fotones 

Frente de ionizacion 
~ 

Figura 1.1: Regiones de gas alrededor de una estrella masiva en formación. 

vimiento del gas hallado alrededor dando lugar a la evolución dinámica de la 
región HII . El movimiento de la región HII genera un frente de choque en el 
medio circundante, alterando así las condiciones físicas del gas en la nube. 

1.3 Condiciones físicas en zonas de emisión 
máser 

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

Se obtuvieron las condiciones físicas del gas molecular alrededor de una 
región de formación de estrellas masivas con el objeto de comparar los re­
sultados con lo que se ha reportado en la literatura en cuanto a la aparición 
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del fenómeno máser en regiones de formación de estrellas masivas y con ello 
tratar de identificar diferencias en las condiciones físicas que corresponden 
a máseres de distintas especies. El trazador usado para la obtención de las 
condiciones físicas del gas molecular fue la molécula de amoniaco. 

En el capítulo 2 la física de la molécula de amoniaco es abordada y se 
desarrollan las ecuaciones a partir de las cuales es posible estimar las con­
diciones físicas del gas. Dado que la obtención de la densidad volumétrica 
de H2 requería de mayor detalle, el desarrollo para llegar a su expresión se 
presenta por separado en el apéndice A. Además se da en este capítulo una 
breve introducción a la teoría de Procesos Radiativos necesaria para el desa­
rrollo de las ecuaciones aquí presentadas. 

En el capítulo 3 se presenta un resumen de lo que se sabe hasta la fecha 
de la región de formación de estrellas masivas que se eligió para el estudio 
realizado en esta tesis, G5.89-0.39 ; Se habla también en este capítulo de la 
reducción 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 reducción de datos con el paquete 
AIPS. Dedico una sección al ajuste de las imágenes obtenidas con AIPS, 
del cual se obtuvieron los datos necesarios para introducir en las ecuaciones 
desarrolladas en el capítulo 2. Con esto, fue posible obtener los parámetros 
físicos del gas. Se incluye al final de este capítulo una sección donde se com­
paran los resultados del estudio con los valores típicos de la emisión máser 
encontrados en la literatura. 

El capítulo 4 está dedicado a los estudios en infrarrojo de la región. Se 
da una breve introducción a la teoría del infrarrojo y al polvo y su papel en 
los estudios de formación de estrellas masivas. 

Por último, en el capítulo 5 se hace la discusión de los datos obtenidos, 
para poder así llegar a la conclusión de este estudio y hablar del trabajo que 
se planea a futuro. 



Capítulo 2 

El amoniaco como trazador de 
condiciones físicas 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 formación 
estelar, de ahí la importancia de su estudio. 

Para conocer lo que ocurre dentro de estas regiones, lo más sencillo a 
simple vista sería estudiar las condiciones físicas de sus componentes ma­
yoritarios, en este caso el hidrógeno molecular; sin embargo, éste resulta 
prácticamente "invisible" dadas las condiciones de la nube. La radiación 
UV necesaria para excitar el H2 y que en consecuencia genere emisión, se ve 
obstruida debido a la presencia de polvo en la nube, y por lo tanto las transi­
ciones electrónicas son poco probables (más adelante, hablaré con detalle de 
las distintas transiciones a las que las moléculas son susceptibles). Además, 
una molécula como el H2, que no tiene momento dipolar permanente, emi­
te radiación 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 físicas dependen 
de otros trazadores presentes en la nube, tales como partículas de polvo y 
moléculas distintas al H2 ; típicamente se usan moléculas cuyas transiciones 
impliquen longitudes de onda centimétricas hasta submilimétricas. 

Cuando dentro de la nube molecular la energía cinética disponible en las 
colisiones es suficiente para poblar los niveles energéticos que intervienen en 
las transiciones de la molécula en cuestión, podemos decir que la tempera-
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lura de excitación de la transición Tex (i .e., la razón entre las poblaciones 
de dos niveles de excitación) es cercana a la temperatura cinética Te de la 
nube molecular. Decimos entonces que la línea está termalizada. Observar 
una línea termalizada depende de la sensitividad de su observación, de la 
frecu encia de la línea, y la profundidad óptica 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 detección de la transición. 

Cuando en los años sesentas se encontró OH en el medio interestelar (MI), 
se le usó como trazador de condiciones físicas (Barrett et al., 1964), pero 
poco a poco comenzó a descubrirse la gran variedad de moléculas existentes 
en el MI. En la página http:j jastrochemistry.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 (urna) Molecular (urna) 

AICI 62 H2O+ 18 
AIF 46 H2S 34 
AINC 53 H2S+ 34 
c-C2 H4 O 44 H3+ 3 
c-C3H 37 H3CO+ 31 
c-C3H2 38 H3O+ 19 
c-SiC2 52 HCnN 147 
C2 24 HC2CHO 54 
C2 H 25 HC3N 51 
C2H2 26 HCsN 75 
C2H4 28 HC7N 99 
C2HsOH 46 HCgN 123 
C20 40 HCCCCCCH 74 
C2S 56 HCCCCH 50 
C3 36 HCCN 39 
C3H4O 56 HCCNC 51 
C3N 50 HCI 36 

continúa .. . 
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Tabla 2.1 - continuación 
Especie Masa Especie Masa 

Molecular (urna) Molecular (urna) 
C30 52 HCN 27 
C3S 68 HCNH+ 28 
C4H 49 HCO 29 
Cs 60 HCO+ 29 
CsH 61 HCOOCH3 60 
CsN 74 HCOOH 46 
C6H 73 HCS+ 45 
C6H2 74 HF 20 
C6H6 78 HN2+ 29 
C7H 85 HNC 27 
CsH 97 HNCCC 51 
CH 13 HNCO 43 
CH+ 13 HNCO- 43 
CH2 14 HNCS 59 
CH2CHCN 53 HNO 31 
CH2CN 40 HOC+ 29 
CH2NH 29 HOCH2CH2OH 62 
CH2OHCHO 60 HOCO+ 45 
CH3 15 HS 33 
CH3C3N 65 HS+ 33 
CH3C4H 64 KCI 75 
CH3CCH 40 I-C3H 37 
CH3CH2CHO 58 MgCN 50 
CH3CH2CN 55 MgNC 50 
CH3CH3 30 N2+ 28 
CH3CHO 44 N20 44 
CH3CN 41 NaCI 58 
CH3COCH3 58 NaCN 49 
CH3COOH 60 NH 15 
CH3NC 41 NH2 16 
CH3NH2 31 NH2CH2COOH 75 
CH3OCH3 46 NH2CHO 45 
CH30H 32 NH2CN 42 

continúa ... 
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Tabla 2.1 - continuación 
Especie Masa Especie Masa 

Molecular (urna) Molecular (urna) 
CH3SH 48 NH3 17 
CH4 16 NH4+ 18 
CN 26 NO 30 
CN+ 26 NS 46 
CO 28 OCS 60 
CO+ 28 OH 17 
CO2 44 OI-f+ 17 
CO2+ 44 PN 45 
CP 43 S2 64 
CS 44 SiC 40 
FeO 72 SiC3 64 
H2 2 SiC4 76 
H2C3N+ 52 SiH 29 
H2CCC 38 SiH4 32 
H2CCCC 50 SiN 42 
H2CCO 42 SiO 44 
H2CN 28 SiS 60 
H2CO 30 SO 48 
H2CS 46 SO+ 48 
H20 18 S02 64 

El número de moléculas en esta lista suma 140, pero si además conside­
rarnos los isótopos que también se han detectado, la lista asciende a más de 
450 moléculas. 

En la actualidad los radioastrónomos utilizan moléculas tales corno el 
CO, CH3CN, CS, SiO, NH3 , etc. para estudiar nubes moleculares y núcleos 
calientes en regiones de formación de estrellas masivas, corno puede verse en 
Olmi et al. (2003) , Fontani et al. (2002), Olmi y Cesaroni (1999) y Cesaroni 
et al. (1999) . 

El monóxido de carbono (CO) es la molécula más abundante en el medio 
interestelar después del H2, y por ello es el trazador de gas molecular más 
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comúnmente usado. Sin embargo, se sabe que el CO dentro de una nube 
molecular resulta ópticamente grueso (Estalella y Anglada, 1996) (i . e., con 
una profundidad óptica mucho mayor a la unidad), y por ello no nos permite 
ver lo que ocurre dentro de la nube. Es aquí en el interior, donde se lleva a 
cabo el proceso de formación estelar, el lugar donde se encuentran los objetos 
de interés para esta tesis. Otra opción es el amoniaco (NH3), que presenta 
transiciones mucho más complejas, útiles en el estudio de las regiones más 
densas de las nubes moleculares. Aún cuando otras moléculas como el cianu­
ro metílico (CH3CN) prometen brindar mayor información en su estudio que 
el amoniaco, he preferido este último 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 
metílico, entre otras moléculas. 

En el presente trabajo, se han obtenido condiciones físicas de regiones 
de formación de estrellas masivas usando la molécula de amoniaco como 
trazador. Primero he de hacer una descripción de la física de esta molécula; 
hablaré sobre algunas generalidades del amoniaco en el medio interestelar 
tales como sus transiciones a diferentes estados de energía y la descripción de 
su espectro de rotación-inversión, del que podemos obtener la profundidad 
óptica de la transición, la temperatura rotacional y la densidad columnar 
del amoniaco, constituyendo todo esto una herramienta para conocer las 
condiciones físicas de la región de formación de estrellas masivas que he 
escogido para este estudio. 

2.1 Espectro energético del amonIaco 

El uso del amoniaco como trazador de condiciones físicas implica el estu­
dio de las líneas 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 revisión general de los tipos de transiciones 
moleculares. 
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2.1.1 Transiciones moleculares 

La energía de una molécula cualquiera está dada según sus grados de 
libertad1

. Si la molécula está trasladándose como un todo tendrá entonces 
energía cinética, pero lo que distingue a una molécula de otra es su estado 
energético interno, el cual está determinado por la rotación en conjunto de la 
misma, por las vibraciones de los átomos que la constituyen, y por los cam­
bios en las configuraciones electrónicas dentro de los átomos. Las moléculas 
pueden pasar de un estado energético a otro por medio de transiciones de 
origen radiativo o colisiona\. 

Lo que caracteriza a cada transición es la energía necesaria para que la 
molécula cambie de un estado energético a otro, y por lo tanto, asociado a 
cada tipo de transición se tiene un espectro particular. Los estados de ro­
tación están separados por intervalos de energía muy pequeños, típicamente 
del orden de 10-3 eV; por tanto, el espectro generado a partir de transiciones 
rotacionales se encuentra dentro de la región del infrarrojo lejano hasta la 
región mili métrica. Los intervalos de energía relacionados con cambios en 
estados vibracionales son un poco mayores, del orden de 0.1 eV, y generan 
espectros en la región del infrarrojo cercano y parte del visible con longitudes 
de onda del orden de 111m. Dado que la molécula requiere menor cantidad 
de energía para rotar que para que sus átomos vibren, tendremos en general 
que un espectro de vibración irá acompañado de uno de rotación y enton­
ces los niveles de vibración presentarán una estructura fina producida por 
la excitación simultánea de los niveles de rotación. Por último, el espectro 
generado por los electrones de valencia en los átomos constituyentes de la 
molécula, cuando estos cambian de estado electrónico, cae en las regiones 
visible y ultravioleta, y las separaciones entre niveles de energía son de varios 
eVo Si además consideramos que al mismo tiempo los niveles de rotación y 
vibración pueden estar poblados, entonces en los niveles electrónicos también 
tendremos estructura fina. 

Lo anterior es válido para cualquier tipo de molécula, sin embargo para 
moléculas poliatómicas, deben tomarse en cuenta otras transiciones debidas 
a cambios en la orientación de alguno de los átomos dentro de la molécula, 
respecto al resto. Veremos un ejemplo de esto más adelante para el caso del 

1 Los grados de libertad son parámetros independientes necesarios para definir de ma­
nera unívoca la posición de un sistema en el espacio en cualquier instante. 
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amoniaco. 

Transiciones rotacionales 

Ponemos ahora nuestra atención en las transiciones rotacionales pues la 
mayoría de las líneas moleculares observadas en el MI pertenecen a un es­
pectro de rotación. 

Para que una transición ocurra, necesitamos que su energía de excitación 
sea comparable a la energía disponible en una nube molecular de temperatu­
ra Te' Esta energía es del orden de 10-3 eV para una temperatura de 10 K 
aproximadamente, la cual es típica de una nube molecular. Es por ello que 
en general sólo se excitarán transiciones rotacionales. 

En general, sólo aquellas moléculas que tengan momento dipolar distinto 
de cero podrán tener transiciones rotacionales. Dado que el momento dipolar 
de las moléculas no polares es nulo, aún cuando estas roten no habrá cam­
bios en el vector momento dipolar y por lo tanto tampoco habrá emisión de 
energía. 

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

donde 1 es el momento de inercia de la molécula, y w la frecuencia de rotación. 
Luego, como el momento angular viene dado por 

L= Iw 

y además sabemos que este último está cuantizado y toma la forma 

LJ = h[J(J + 1)]1/2 
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J = 0,1,2,·· . 

siendo J el número cuántico rotacional , tenemos que la energía puede escri­
birse como 

Sea B = 8;~I la constante rotacional, que dependerá de la molécula de 
que se trate. Podemos entonces escribir los niveles de energía como 

EJ =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 monóxido de carbono se tiene B= 1.93 cm- l. 

Tomando en cuenta que las transiciones permitidas son aquellas en que 
6.J = ±1, tenemos que la frecuencia de la transición entre estados J y J -1 
viene dada por 

EJ - EJ 1 B 2B 
VJ,J-l = h - = ¡[J(J + 1) - (J - l)J] = ¡;J . 

Notamos que 6.EJ rv J, lo que implica que la separación entre líneas con­
secutivases constante (si no consideramos distorsiones centrífugas). Esto no 
es correcto para moléculas poliatómicas, y por lo tanto debe considerarse un 
modelo más elaborado. 

Para moléculas poliatómicas debemos hacer algo un poco más sofisticado 
pero siguiendo la misma línea de acción que para una molécula lineal. Pen­
semos en la molécula como si fuera un cuerpo rígido; entonces la rotación de 
la molécula como un todo resultará de la superposición 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 clasificación de trompo simétrico, aún hay dos clases más: pro­
lato (alargado) y oblato (achatado). Las moléculas trompo simétricas alarga­
das presentan un semieje largo distinto y 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 simetría a, b y c. Entonces, simi­
larmente a como hicimos antes y tomando en cuenta la superposición de las 
tres rotaciones, la energía estará dada por 

pero si tomamos a = b y el eje c sobre el eje z, entonces podemos reetiquetar 
la = h, y con esto, 

de aquí reconocemos L~ + L~ + L~ = U y Le = Lz, Y sabemos de la mecánica 
cuántica que los eigenvalores son h2 J (J + 1), para U, y hK para Lz , con 
J = 0,1,2,··· y K = 0, ±1, ±2, ±3,·· · (de aquí ya vemos que los niveles 
donde K > ° son doblemente degenerados). Con esto, tenemos que 

E(J, K) = h
2 

[ ( 1 2 2 [ 1 1 ] -JJ+1) +hK ---
24 2~ 24 

h{87r~h[J(J+1)1+K2 [87r~le - 87r~lJ} 

Sean B = 8-rr~lb y C = 8-rr~lc las constantes rotacionales (notamos que 
momentos de inercia distintos dan lugar a constantes rotacionales distintas). 
Por lo tanto, la expresión final para la energía es 

E(J, K) = BhJ(J + 1) + (C - B)hK2 (2.2.1 ) 

Podemos todavía añadir correcciones centrífugas y de acoplamiento vi­
bración-rotación a la ecuación 2.2.1, pero para los fines del presente trabajo 
basta con este desarrollo. 
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Notamos que cuando l e -t O entonces C -t 00, Y tenemos por lo tanto 
que la energía es infinita; como esto es físicamente imposible, debe ocurrir 
que K sea nulo. En este caso límite, recuperamos el valor para la energía de 
una molécula lineal. 

La frecuencia de la transición entre estados (J, K) Y (J -1, K - 1) viene 
dada por 

E(J,K) - E(J-l ,K-l) 

h 
B[J(J + 1) - (J - l)J] + (C - B)[K2 

- (K - 1)2] 

=:} 6.// = 2BJ + (C - B)[2K - 1] . 

2.1.2 La molécula de NH3 

El amoniaco posee una gran variedad de propiedades que hacen de él una 
herramienta muy poderosa en el estudio del MI. Aquí describiremos algunas 
de ellas, abundando en aquellas que son relevantes para el estudio que se ha 
realizado. 

Transición rotacional del amoniaco 

El amoniaco tiene una estructura piramidal, con los hidrógenos en el 
plano de la base y el nitrógeno en la punta; su eje de simetría pasa por el 
vértice donde se encuentra el átomo de N. En la aproximación de cuerpo 
rígido la molécula de amoniaco resulta ser un trompo simétrico alargado. 
Tenemos entonces que la energía rotacional del amoniaco queda definida por 
dos números cuánticos: el momento angular total J y su proyección sobre el 
eje de simetría de la molécula K. En la literatura encontramos el valor de 
las constantes rotacionales de la molécula de amoniaco (Estalella y Anglada, 
1996) 

B = 2.98 X 1011 Hz, C = l.89 X 1011 Hz 

Las reglas de selección nos dicen que sólo son posibles transiciones radia­
tivas entre estados energéticos para los que se cumpla 6.J = O, ±1 y 6.K = O. 
A los diferentes estados con el mismo valor de K se les denomina estados de 



2.1 Espectro energético del amoniaco 23 

la escalera de J(. 

Debido a que los estados con J > J( de cada escalera tienen tiempos 
de vida muy cortos, reciben el nombre de estados no metaestables, mientras 
que aquellos estados J = J{, se les llamará metaestables 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 estarán preferentemente en los niveles de energía más bajos de 
cada escalera, í.e., estados con J = J{. 

Por otro lado, si clasificamos a la molécula de amoniaco tomando en 
cuenta las posibles orientaciones de los espines del hidrógeno, tendremos dos 
clases de NH3 , una en que todos los espines son paralelos y otra en donde 
no lo son; la primer clase se llama orto-NH3 y la otra para-NH3 . 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 J( =1- 3n. 
Luego, como las transiciones radiativas más comunes en el MI no cambian la 
orientación de los espines, en general no tendremos transiciones entre estados 
orto y para, a menos que existan colisiones que brinden la suficiente energía 
para que se de la transición. 

'fransición por inversión del nitrógeno en el NH3 

El amoniaco cuenta con una particularidad que le permite hacer un "tipo 
especial" de transición que cae dentro de la región del radio, y que ha sido la 
que mayor información ha brindado a los astrónomos 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 
pirámide con el nitrógeno en el ápice y los hidrógenos en el plano de la ba­
se. Si consideramos que la molécula sólo está rotando alrededor de su eje 
de simetría y no tiene ningún otro movimiento, aún tendrá dos estados a 
considerar, los cuales corresponden a las dos posibles posiciones del átomo 
de nitrógeno respecto al plano de los átomos de hidrógeno, esto es arriba o 
abajo. Véase la figura 2.1. 

Cuánticamente, es posible que el átomo de nitrógeno tunelee el plano de 
los átomos de hidrógeno causando así la inversión de la molécula de NH3 . 
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Figura 2.1: Posiciones posibles para el átomo de nitrógeno dentro de la 
molécula de amoniaco. La flecha en el eje de la molécula señala la dirección 
del momento dipolar eléctrico de la molécula. 

Debido a que existe una probabilidad finita no nula de que el átomo de ni­
trógeno cambie de una posición a otra, tendremos dos niveles de energía para 
cada estado de rotación dado, y las probabilidades de estar en un estado de 
inversión u otro es la misma. Las probabilidades de ambos estados varían 
armónicamente en el tiempo oscilando entre O 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 O mientras la otra crece hasta 1. 

El potencial de la molécula se deforma con respecto al potencial de un os­
cilador armónico simple debido a la barrera de potencial creada por el plano 
de los hidrógenos. El potencial resultante tendrá dos mínimos correspon­
dientes a las posibles posiciones del átomo de nitrógeno, esto es arriba del 
plano de los hidrógenos o debajo de éste. Esto da origen a la degeneración 
de los niveles rotacionales. A su vez, cuando el nitrógeno tunelea la barrera 
de potencial de los hidrógenos, la degeneración se desdobla debido a la inte­
racción del movimiento nuclear y electrónico como se muestra en la figura 2.2. 

Tenemos entonces que cada nivel rotacional, a excepción del que tiene 
K = O, se desdobla en dos niveles muy próximos, llamados de paridad (+) 
y de paridad (-); esto ocurre no importando si el nitrógeno está arriba del 
plano de los hidrógenos o si está abajo. Las reglas de selección nos dicen que 
sólo las transiciones + -t - están permitidas. La frecuencia de la transición 
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entre una paridad y otra está en el microondas. 

Energia potencial 

v 

Separacion entre N y el plano de hidrogenos. 

Figura 2.2: Potencial de la molécula de NH3 . Aquí V representa la energía 
de la barrera de los átomos de hidrógeno. 
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En la figura 2.3 podemos ver que cada nivel rotacional está desdoblado. 
Vemos también que los niveles con el mismo valor de J decrecen en energía al 
aumentar K. Este hecho resulta obvio al examinar la ecuación 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 están relacionados directamente con 
el cuadrado de dichos semiejes, tenemos que la = h < le =} A = B > e 
y por lo tanto el segundo término en la ecuación 2.2.1 se hace cada vez más 
negativo. El efecto global de esto es tener energías cada vez más pequeñas a 
medida que K crece. 

Estructura hiperfina de los dobletes de inversión 

La riqueza del espectro del amoniaco no termina en sus dobletes de in­
versión, pues para cada doblete se tiene una estructura hiperfina de niveles. 
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Figura 2.3: Diagrama de los niveles de rotación-inversión del NH3. 

Quizá el desdoblamiento más importante, dado que es el que puede distinguir­
se observacionalmente con mayor facilidad , es el producido por la interacción 
entre el momento cuadrupolar eléctrico del núcleo de nitrógeno y el campo 
eléctrico de los electrones. Cada uno de los niveles del doblete de inversión 
se desdobla en tres estados cuyo número cuántico está dado por PI = J + f,¡ 
donde f,¡ es el espín del núcleo de nitrógeno cuyo valor es la unidad. Las 
reglas de selección nos dicen que la transición O -t O está prohibida, y las 
transiciones donde !:::..Fi = O, ±1 están permitidas. Por lo tanto, cada línea 
de inversión 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 
líneas satélites ubicadas simétricamente con respecto a la línea principal; las 
dos más cercanas a la línea principal se llaman satéli tes interiores, y las dos 
más lejanas, satélites exteriores. En la tabla 2.2 se muestra la separación en 
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frecuencia (.6.1/ = l/o - 1/) Y la velocidad correspondiente para cada una de 
las líneas ( satélite exterior -se-, principal -p- y satélite interior -si-) 
respecto a la principal de la estructura cuadrupolar eléctrica de las primeras 
6 transiciones de inversión (con datos de Osorio (2000)). 

(1,1) 

F, 

0.61 MIIz 

0.92 MHz 

0.61 
MIIz 

1 0.92 MHz 
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t , 

t 
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35kHz 
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F 
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112 

Jf2 

'" 

Jf2 
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Figura 2.4: Desdoblamiento hiperfino de la transición (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 interacción de los espines de los átomos que compo­
nen la molécula. El número cuántico de estas nuevas hiperfinas está dado 
por F = F1 + &, donde & es el espín de los hidrógenos. Las transiciones 
permitidas son aquellas donde .6.F = 0, ±l. La desventaja aquí, es que es­
tas componentes sólo son distinguibles en observaciones con alta resolución 
espectral, lo cual en general no se tiene. 

En la figura 2.4 vemos que la estructura hiperfina de la transición de 
inversión 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, según las reglas de selección dadas anteriormente. 

Vemos entonces que la molécula de amoniaco presenta muchas transicio­
nes con diferentes energías de excitación en un pequeño intervalo de frecuen-
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Tabla 2.2: Parámetros de las componentes de la est ructura cuadrupolar 
eléctrica del NH3. 

Transición Componente D.v (MHz) \. (km S-l) 

se 1.531 -19.37 
si 0.613 -7.75 

(1 ,1) p O O 
si -0.613 7.75 
se -1.531 19.37 
se 2.04 -25.78 
si 1.31 -16.55 

(2 ,2) p O O 
si -1.31 16.55 
se -2.04 25.78 
se 2.30 -28.88 
si 1.7l -21.47 

(3,3) p O O 
si -1 .71 21.47 
se -2.30 28.88 
se 2.45 -30.43 
si 1.95 -24.21 

(4,4) p O O 
si -1.95 24.21 
se -2.45 30.43 
se 2.57 -31.40 
si 2.12 -25.91 

(5,5) p O O 
si -2.12 25.91 
se -2.57 31.40 
se 2.63 -31.46 
si 2.25 -26.92 

(6 ,6) p O O 
si -2.25 26.92 
se - 2.63 31.46 
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cias, y esto hace que podamos hacer observaciones de '·arias transiciones a 
la vez usando el mismo telescopio y el mismo tamaño del haz, de aquÍ que el 
amoniaco sea una poderosa y práctica herramienta en el estudio del MI. 

2.2· Procesos radiativos 

En la siguiente sección haremos uso de algunos conceptos de la teoría de 
procesos radiativos; por ello, aquÍ doy una breve introducción. 

Suponemos que los sistemas a los cuales estamos aplicando dichos con­
ceptos son tales que la materia está en equilibrio con la radiación, es decir, 
sistemas en equilibrio termodinámico. Si el equilibrio termodinámico 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 pequeño 
de frecuencias contenido en la radiación del medio. 

Además, tomando en cuenta que estamos estudiando frecuencias pequeñas 
(correspondientes a la ventana de radio) en el medio interestelar donde la 
temperatura típica es del orden de 10 K, vemos que hv "-' 10-25 mientras que 
kT,,-, 10-22 , y por lo tanto podemos usar la aproximación de Rayleigh-Jeans 
en el desarrollo de nuestras ecuaciones; esto lo haré frecuentemente. 

Intensidad 

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

2hv3 1 
Iv = -- -:--;-:-=--

c2 ehvjkT - 1 

Aunque en general no se tiene ET podemos definir una temperatura que 
dependa de la frecuencia de la radiación tal que la intensidad siga estando 
dada en términos de una planckiana, definiendo así la temperatura de brillo 
TB , tal que 
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i. e., T B es la temperatura de un cuerpo negro que tendría la misma intensi­
dad a una frecuencia dada. 

Si además usamos la aproximación de Rayleigh-Jeans (i.e ., hv « kT), 
veremos que 

y entonces 

2hv3 1 2hv3 1 
Iv = -- ~ -- -----,----

c2 ehv/kT_l- c2 l+hv/kT-l 
2hv3 1 
-----

c2 hv/kT 

Ecuación de transporte radiativo 

La intensidad de la radiación de una fuente en el vacío no cambia a medida 
que se propaga en el medio, pero este no es el caso en el MI ya que éste no 
es vacío. Ocurre entonces que la radiación interactúa con la materia que 
encuentra a su paso resultando esto en una variación de la intensidad por 
unidad de longitud l. Tenemos dos puntos a considerar: uno es la atenuación 
de la radiación 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 
radiación. Estas situaciones quedan descritas por el coeficiente de absorción 
/'i,v (atenuación por unidad de longitud a la frecuencia v) y el coeficiente de 
emisión jv (intensidad generada por unidad de longitud). La variación en la 
intensidad está dada entonces por 

dIv l ' di = -/'i,v v + Jv 

que es la ecuación de transporte radiativo. 

Para escribir la ecuación en una forma que a veces resulta más práctica, 
introducimos las nuevas variables Sv y Tv. La primera es la llamada 
función fuente que puede escribirse como Sv = jv/ /'i,v. La segunda es la 
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llamada profundidad óptica cuyo cambio está dado por dTy = Kydl Y es 
un factor relacionado con la intensidad de fondo que podemos detectar. Si la 
profundidad óptica es mucho menor a la unidad, tendremos que la intensidad 
de fondo será observada sin ninguna atenuación. Si T y es mucho mayor que 
uno, perderemos toda la información de la radiación de fondo, ya que ésta 
será absorbida por el MI que atraviesa, de esta manera sólo detectaremos 
lo que emiten las últimas capas de la materia con que ha interactuado la 
radiación. 

En términos de la función fuente y de la profundidad óptica es posible 
escribir la ecuación de transporte radiativo como sigue 

Multiplicando por un factor integrante J.L(Tv ) podemos resolver la ecuación 
diferencial, y suponiendo que la función fuente es constante dentro de la 
región que es atravesada por la radiación, llegamos a 

(2.2.2) 

que es la forma más común de la ecuación de transporte radiativo, donde 
Iv(Tv) es la intensidad medida por el radiotelescopio, Iv(O) es la intensidad 
de fondo y e-Tv el factor de atenuación. 

Temperatura de excitación y temperatura de línea 

Se define la temperatura de excitación Tex como la temperatura para la 
cual la función fuente está descrita por una planckiana. Como vimos en 
el apartado de intensidad, tenemos que podemos expresar la función fuente 
como si fuese proporcional a la temperatura de excitación, i.e., 
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y pasa algo similar para la intensidad de fondo , si la escribimos como una 
temperatura de fondo TI, esto es 

2112 

Iv(O) = - 2 k TI . 
e 

. Si además tomamos en cuenta que 

tendremos que la ecuación de transporte radiativo también puede escribirse 
como 

Consideremos ahora el caso de las líneas espectrales. La intensidad que 
observamos está dada por la ecuación 2.2.2, así que podemos reetiquetarla 
escribiendo IZbs en lugar de Iv . Resulta que IZbs tiene una contribución 
de la línea y otra del continuo de la radiación de fondo (dada por Iv(O)) , es 
decir 

Sustituyendo aquÍ la expresión para IZbs dada por la ecuación 2.2.2, ten­
dremos que 

Sabemos ya que la función fuente puede expresarse como una tempera­
tura de excitación, y que la intensidad de fondo puede expresarse como una 
temperatura de fondo. Ahora sólo nos falta reconocer que la intensidad de 
la línea (observando en el centro de la misma) puede expresarse como una 
temperatura de línea, al igual que como hicimos para expresar Iv como una 
temperatura de brillo. Llegamos entonces a una nueva forma de la ecuación 
de transporte radiativo, dada por 

T2(J, K) = (Tex - TI) (1- e-TO(J,K)) (2.2.3) 
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Notemos que en el caso ópticamente delgado, podemos decir que e-T. ~ 
1 - Tv , Y por lo tanto se tiene que 

y si .además consideramos que la temperatura de fondo es muy pequeña 
comparada con la temperatura de excitación, tendremos que 

T2(J, [{) = TexTv 
=} T2(J, [{) ex T v . 

Termalización de una transición y densidad crítica 

En un apartado anterior se definió la temperatura de excitación Tex como 
la temperatura para la cual la función fuente está descrita por una planckiana. 
Físicamente, Tex nos indica cuál es la relación entre las poblaciones de dos 
niveles de energía, y está dada por la ley de Boltzmann en una situación de 
ETL como 

n2 = 92 e-hv/kTez 

nl 91 

donde ni es la población del nivel i (con nl Y n2 tales que las energías cumplen 
E2 > El), 9i el peso estadístico del nivel ni, Y v la frecuencia de la transición 
entre los dos niveles. Para condiciones típicas se tiene que -hv / kT ex es 
negativo, y entonces O < e-hv/ kT .. < 1 según si Tex es muy pequeña o 
muy grande. Entonces, cuanto más elevada sea la temperatura de excitación 
mayor será la población del nivel más energético. 

Las transiciones entre los niveles 1 y 2 pueden ser radiativas o bien ca­
lisionales. Si los niveles se pueblan debido a transiciones radiativas , esto 
será gracias a la energía que hay en la radiación de fondo, mientras que si 
se pueblan debido a transiciones colisionales, será la temperatura cinética 
de las partículas en la materia atravesada por la radiación de fondo la que 
proveerá la energía necesaria para poblar los niveles. Tenemos entonces que 
si las transiciones radiativas dominan sobre las colisionales, entonces pode­
mos aproximar Tex ::::: TI , mientras que si las colisionales dominan sobre las 
radiativas, entonces T ex ::::: Te y decimos que la transición está termalizada. 
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Si TeT. ~ TI , entonces por la ecuación 2.2.3 en la aproximación de 
Rayleigh-Jeans tendremos que T2 = O, Y por lo tanto la línea resulta 
inobservable: en cambio si Tex ~ Te (i .e., si la línea está termalizada) la 
transición puede ser observada. 

Para alcanzar la termalización se requiere una densidad de materia en el 
medio suficientemente elevada. El cambio de densidades "bajas" a "altas" 
está definido por la llamada densidad crítica, que es la densidad a la cual 
se igualan las tasas de desexcitaciones radiativas con las colisionales, y está 
dada por 

A21 
nerit = -

')'21 

donde ')'21 es el coeficiente de desexcitación colisional, el cual está relacionado 
directamente con la temperatura cinética, y A21 es el coeficiente de Einstein 
de desexcitación espontánea, el cual está relacionado directamente con el 
coeficiente de emisión jv. A partir de la densidad crítica las transiciones 
están termalizadas, mientras que para densidades en el medio menores a 
ésta, la transición resulta inobservable. 

2.3 Obtención de parámetros físicos a partir 
del amoniaéo 

La observación de los dobletes de inversión del amoniaco nos provee de in­
formación tal como la profundidad óptica de cada transición, 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 números cuánticos la expresemos siempre 
como (J,K) : recordemos que todo lo estamos haciendo para J = K pues son 
las transiciones de inversión de los estados metaestables las que tienen mayor 
intensidad y que se observan más comúnmente. 

2.3.1 Profundidad óptica y temperatura de .excitación 

A partir del espectro de NH3 que resulta de nuestras observaciones a una 
nube molecular, podemos determinar la intensidad recibida tanto de la línea 
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principal, como de las satélites. 

Consideremos la ecuación 2.2.3 que es la ecuación de transporte radiativo 
en términos de la temperatura de línea. Sean T(J, K) la profundidad óptica 
total de la transición, y a, f3 y "( las constantes (dadas para cada estado 
(J ,K)) que determinan las relaciones entre las profundidades ópticas total, 
de la línea principal (p) y de las líneas satélites interiores (si) y exteriores 
(se); dichas relaciones las podemos expresar como 

T(J,K;p) 

T(J,K;p) 

T(J,K;p) 

aJ,KT(J, K) 
f3J,KT(J, K; si) 

"(J,KT(J, K; se) 

con f3-1 y "(-1 las proporciones de intensidad de las líneas satélites relativas 
a la línea principal, a la cual se le asigna un 50% de la intensidad total (en­
tonces a = 0.5). Según Ro y Townes (1983), dichas proporciones se calculan 
bajo la suposición de que tengamos ETL al menos, y los valores para la tran-

,sición (1,1) son f3-1 = 0.28 Y "(-1 = 0.22. 

Debido a que la separación en energía entre las distintas componentes de 
una misma transición rotacional es muy pequeña, podemos suponer que la 
temperatura de excitación es la misma para todas las componentes. 

Escribiendo la ecuación de transporte radiativo para cada componente y 
considerando temperaturas de excitación iguales y factores de llenado iguales 
a 1 para todas las componentes2 , podemos tomar el cociente de intensidades 
entre la línea principal y una de las satélites (que denominaremos simple­
mente por s), resultando 

TdJ,K;p) 
TdJ,K;s) 

1 - e - To(J,K;p) 

1 - eTo(J,K;s) 

y usando r para referirme tanto a f3-1 como a "(-1 tengo que 

TL(J, K;p) 
TL(J, K; s) 

1 - e-To(J,K;p) 

1 - e-TTo(J,K;p) 

2 Con esto queremos decir que el haz es llenado uniformemente. 

(2.2.4) 
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Al resolver numéricamente la ecuación 2.2.4 es posible hallar la profundi­
dad óptica de la línea principal. Luego, al sustituir el "alor de la profundidad 
óptica en la ecuación de transporte radiativo aplicada a la línea principal po­
demos obtener la temperatura de excitación Tex de la t ransición de inversión, 
es decir 

TL(J, K; p) = (Tex - T¡) (1 - CTO(J,/{;p)) 

T = TdJ, K;p) +T 
ex 1 _ e-To(J,K;p) ¡ (2.2.5) 

donde la única incógnita es Tex ' 

2.3.2 Temperatura rotacional 

Supongamos que observamos dos líneas de inversión correspondientes a 
estados rotacionales con números cuánticos (J,K) y (J',K'), entonces, usando 
la ley de Boltzmann, tendremos que la relación entre las poblaciones de esto!? 
dos niveles es 

N(J', K') 9J'K' _E(J' ,K')-E(J,K) 
-:--'---'- - --e kTrot 

N(J, K) - 9JK . 

Si la energía está dada en kelvins y no en joules, tenemos 

N(J', K') 9J'K' E{J' ,K')-E(J,K) 
--:-::-:--::',-="':" = --e Trot 

N(J, K) 9JK 

y ya sólo despejamos la temperatura rotacional, lo que resulta en 

T. _ E(J', K') - E(J, K) 
rot - In [ N(J,K)9,'Ki] 

N(J',K')9JK 

(2.2.6) 

Para los pesos estadísticos según Estalella y Anglada (1996), se tiene que 

{ 
4(2J + 1) si!J.K =f. 3, o bien K = O 

9JK 8(2J + 1) si!J.K = 3, K =f. O 

de donde goo = 4, gn = 12, g22 = 20 Y g33 = 56. 
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Pero nos falta todavía conocer el valor de N(J, 1\-). Así que hagamos 
unas cuantas consideraciones más antes de llegar a la expresión final para la 
temperatura rotacional. 

Debido al desdoblamiento por inversión , sabemos que la población de cada 
nivel· rotacional estará dada por la suma de las poblaciones en los niveles que 
corresponden a la paridad + y a la paridad -, es decir, 

pero además, sabemos que la relación entre las poblaciones de los niveles 
entre los que se da la transición (el + y el -) viene dada según la ley de 
Boltzmann por 

donde v es la frecuencia involucrada en la transición cuya energía de excita­
ción es Tex , y gJK es el peso estadístico. Suponiendo que ambos niveles tienen 
el mismo peso estadístico, despejando de esta última ecuación la población 
del nivel de paridad -, y sustituyendo esto en la primer ecuación, tenemos 
que 

Sustituyamos ahora la población del nivel rotacional en la expresión dada 
en Estalella y Anglada (1996) para la profundidad óptica 

ro(J, K) = 

con A±(J, K) el coeficiente de Einstein de emisión espontánea para la tran­
sición de inversión del estado (J,K). Sabemos que ro(J, K;p) = 0.5 ro(J, K), 
por lo tanto al despejar de aquí r(J, K) y sustituir su expresión en la relación 
que hemos encontrado para ro(J, K) , tendremos 

hv 

(J K) = ro(J, K ; p) = c
3 
A±(J, K) N(J K) e~ - 1 

ro , 6 3 /1. ' hv 
CXJ,K 1 1rV L..l. V ekTex + 1 
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con lo cual es posible obtener la densidad columnar para el amoniaco en el 
estado (J,K) 

/'" 
161rv3 e kTe , + 1 

N(J, K) = 3A ( ) ~ To(J, K;p)6v 
e +- J, K CtJ,K e k1'ex - 1 

con unidades para la densidad columnar de cm-2 y de km S-l para el ancho 
de la línea a altura mitad. 

En la tabla 2.3 se encuentran algunos valores (obtenidos de Ho y Townes 
(1983)) de las tres primeras transiciones de inversión. La energía se obtiene 
fácilmente a partir de la ecuación 2.2.1, y los pesos estadísticos a partir de 
la relación en términos de J y K dada por Estalella y Anglada (1996). 

Tabla 2.3: Parámetros de transiciones de inversión. 

Transición Frecuencia 
(MHz) 

Energía 

(1,1) 
(2,2) 
(3,3) 

23,694.495 
23,722.633 
23,870.129 

(K) 
23.4 
64.9 
124.5 

1.67 x10 7 

2.23 xlO-7 

2.56 xlO-7 

Nos interesan en especial los valores de N(l, 1) Y N(2, 2) pues nuestras 
observaciones son de las líneas (1,1) y (2,2). Entonces, a partir de los valores 
de la tabla 2.3 calculamos 

[ 

1.14 1 13 e Te , + 1 
1.58 x 10 ~ To(l,l;p)6v 

eTe , - 1 
y N(l,l) 

N(2,2) 
[ 

1.14 1 12 eTex + 1 
7.46 x 10 ~ To(2, 2;p)6v . 

eTe, - 1 

Suponiendo que Tex (l,l) = Tex (2,2) Y 6V(1,1) = 6V(2,2) , y tomando 
(J',K')=(2,2) y (J,K)=(l,l) tenemos que el cociente que buscamos en la 
ecuación 2.2.6 es 

N(J, K)gJ'KI 
N(J', K')gJK 

N(l,l)g22 
N(2,2)gn 

1.58 X 1013 To(l, l;p) 20 
7.46 x 1012 TO(2,2;p) 12 
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pero de la página 33 tenemos que T2(J,K)cx: TII , y por lo tanto 

N(l, 1).922 ~ 3.53 T~(1, 1) 
N(2,2).911 TL (2, 2) 

y así, sust.ituyendo esta expresión en la ecuación 2.2.6, vemos que la tem­
peratura de rotaGión considerando las transiciones (1,1) y (2,2) se expresa 
como 

Trot 
= [ ] I 3 53 T?,(1,1) 

n . T2(2,2) 

41.5 
(2.2.7) 

Como las transiciones entre estados rotacionales distintos, i. e. , entre es­
caleras distintas, sólo se dan debido a colisiones , y dado que las colisiones 
están relacionadas directamente con la energía cinética de las partículas que 
colisionan (generalmente con la de las moléculas de hidrógeno por ser las más 
abundantes en el medio), tendremos entonces que la población de los niveles 
rotacionales quedará determinada por Te' En conclusión, para las condicio­
nes que prevalecen en el medio, resulta que Trot es una buena estimación de 
la temperatura cinética Te de la nube. 

2.3.3 Densidad columnar del NH3 

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 además si pensamos en lo bajas que son las temperaturas del 
medio «100 K) veremos que los estados con (J, K) más bajos, serán los 
únicos con una población significativa, y por lo tanto, podremos hacer una 
muy buena aproximación de la densidad columnar de amoniaco tomando en 
cuenta únicamente los primeros cuatro niveles, esto es 

N(NH3 ) ~ N(O, O) + N(l, 1) + N(2, 2) + N(3 , 3) . 

Podemos relacionar la población del nivel (1,1) con la de cualquier otro 
nivel metaestable, haciendo uso de la ley de Boltzmann. En este caso, la 
temperatura de excitación será la correspondiente a la transición de un nivel 
rotacional a otro, y por ello le llamaremos temperatura rotacional Trot ' 
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Luego, tomando en cuenta que la energía la podemos ver como hu, en­
tonces , de la ley de Boltzmann, tendremos que la densidad columnar para el 
NH3 es aproximadamente 

3 
"'\""" 9JK -IE(J,Kl-E(I,l)J 

N(NH3 ) ~ N(l , 1) ~ - e kTrot 

J=K=O 911 

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

(2.2.8) 

Ahora, suponiendo que la abundancia del amoniaco es de aproximada­
mente 10-8 (Ha y Townes, 1983) , tendremos entonces que la densidad co­
lumnar de H2 (lo cual es más característico del medio por ser el hidrógeno 
molecular el componente mayoritario) es 

(2.2.9) 

2.3.4 Densidad volumétrica de H 2 

La expresión para la densidad volumétrica de hidrógeno molecular, n(H2), 

está dada en términos de la temperatura de excitación T ex, la temperatura 
de fondo Ti y la temperatura cinética Te, como 

(2.2.10) 

según el desarrollo que se muestra en el Apéndice A. 

El coeficiente de desexcitación colisional con las moléculas de H2 , /±, 
varía muy poco de una transición a otra (Osorio, 2000) , y se adopta el valor 
/± = 2.27 xlQ-ll Tc

1
/

2 
8-1 cm-3 para todas las transiciones. 



Capítulo 3 

Los datos y su análisis. 

Dadas las metas de este estudio, como un proyecto piloto para mostrar 
la eficacia del método, se seleccionó una fuente que ya tuviera observaciones 
de las líneas (1,1) y (2,2) de NH3 , y que además tuviera reportadas en la 
literatura una gran cantidad de regiones máser de agua, metanol e hidróxilo. 
Una fuente que reunió estos requisitos fue G5.89-0.39. 

3.1 La fuente G5.89-0.39 

La zona G5.89-0.39 contiene una de las regiones HnUC más luminosas 
de toda la galaxia y es un notable sitio de emisión máser. Las coordenadas 
J2000 de la región Hu son 18h oom 30.401' en ascensión recta y -240 04' 
01.52" en declinación. El diámetro de la región Hn es aproximadamente 4 
segundos de arco, pero la zona de actividad de formación estelar (que incluye 
a todos los fenómenos en conjunto) ocupa una región de mayor tamaño, del 
orden de 1 minuto de arco. 

El nombre de la región proviene de sus coordenadas galácticas, i. e., tie­
ne longitud e = 5.89 y latitud b = -0.39. Como la longitud galáctica se 
mide en sentido levógiro a partir de la línea 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 prácticamente en el plano galáctico y además muy cerca del centro. 
G5.89-0.39 recibe también el nombre W28A, por su ubicación cerca del SNR 
W28. 
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Los valores para la distancia a G5.89-0.39 varían 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 Velázquez et al. (2002) . Ellos concluyen adoptando una distancia 
de 1.9±0.3 kpc, misma que adoptamos también en esta tesis. 

G5.89-0.39 es una región HnUC con morfología tipo cáscara (Wood y 
Churchwell , 1989). Con base en la emisión de radio, se estima que una es­
trella de tipo espectral 06 (o su equivalente) es necesaria para mantener la 
ionización del gas. La absorción de fotones ionizantes por el polvo hace que 
esta estimación represente un mínimo de lo que se puede tener realmente. No 
obstante, a la distancia de 1.9 kpc, la emisión del infrarrojo de IRAS indica 
una luminosidad de 3 x 105 L0 , lo cual también coincide con una estrella de 
tipo 06 (Churchwell et al., 1990). Observaciones del radio continuo durante 
un intervalo de varios años indican la expansión de la región, y colocan su 
edad dinámica en 600 años (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 región 
HIl (véase figura 4.6 en el capítulo 4). Después de corregir por extinción, 
Feldt et al. (2003) estiman un tipo espectral 05 para la estrella excitadora. 

Harvey y Forveille (1988) reportaron un flujo molecular asociado con la 
fuente, con una masa de 77 M0 y energía de 5 x 1047 ergios. Observaciones 
del flujo en SiO con el SMA -Submillimeter Array- (Sollins et al., 2004) 
resuelven los lóbulos azul y rojo del flujo. El centro geométrico de los lóbulos 
coincide perfectamente con una fuente de continuo a 1.3 mm que a su vez 
coincide con la región HIl. Aún no está claro si la fuente del flujo queda den­
tro del gas ionizado o sólo está proyectada. La edad dinámica del flujo es 
del orden de 1600 años; mayor que la edad de la región Hu, pero dadas las 
incertidumbres, lo valores no están en desacuerdo. 

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

En cuanto al fenómeno máser en la región, se encontraron reportadas en la 
literatura las ubicaciones de diferentes especies. Para esta tesis son relevantes 



3.1 La fuente G5.89 - 0.39 43 

los máseres de H20 , OH y CH30H, y sus posiciones son presentadas en la 
tabla 3.1. 

Tabla 3.1: Posiciones de máseres asociados a G5.89-0.39. 

Máser No. a (2000) 6.a 8(2000) 6.8 Ref. 
(h m S) (S) (0 , 

" ) ( " ) 

H2022GHz 1 180030.330 0.0066 -240352.80 0.1 a 
2 180030.442 0.0066 -240400.59 0.1 a 
3 180030.328 0.0066 -240407.07 0.1 a 
4 180030.300 0.0066 -240404.34 0.1 a 
5 180030.102 0.0066 -240405.20 0.1 a 
6 180030.370 0.0066 -240404.50 0.1 a 
7 180030.584 0.0066 -240400.16 0.1 a 
8 18 00 30.620 0.0066 -240400.54 0.1 a 
9 18 00 30.461 0.0066 -240403.73 0.1 a 

OH 1612MHz 1 180030.390 0.0266 -240401.30 0.4 b 
OH 1665MHz 1 180030.390 0.0266 -240404.20 0.4 b 

2 180030.336 0.0333 -240404.10 0.5 c 
OH 1720MHz 1 180030.580 0.0266 -240400.90 0.4 d 
OH 6035MHz 1 180030.360 0.0266 -240403.10 0.4 e 
CH30H 44GHz 1 180029.520 0.04 -240352.60 0.6 f 

2 180030.360 0.04 -24 03 51.60 0.6 f 
3 18 00 31.250 0.04 -240351.90 0.6 f 
4 18 00 31.530 0.04 -240350.40 0.6 f 
5 180031.620 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) ; 

(e) Forster y Caswell (1989); (d) Caswell (2004); (e) Caswell (2003); (f) Kurtz et al. (2004) 
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3.2 Observaciones 

Las observaciones de las líneas (1,1) y (2,2) de amoniaco en la región 
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 observación. 

Tabla 3.2: Parámetros instrumentales del VLA en la observación de 
G5.89-0.39. 

Fecha de observación 
Observador 
Programa de observación 
Configuración 
Haz sintetizado 
Frecuencia en reposo de NH3 (1,1) 
Frecuencia en reposo de NH3 (2,2) 
Ancho de banda 
Número de canales 
Ancho de canal 
Calibrador de flujo 

3C286 
Calibrador de fase 

1820-254 
Calibrador de bandpass 

1924-292 
Tiempo típico de integración 
Tiempo total en la fuente 

3.2.1 Reducción de los datos 

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 

2.4 Jy 

0.77 Jy 

16 Jy 
10 s 

33 m 

La reducción de los datos se llevó 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 autocalibración para mejorar la calidad y rango 
dinámico de las imágenes. 
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De las imágenes limpias de (1,1) y (2,2) se realizaron varias pruebas (con 
la tarea ISPEC) para ver en qué canales estaba contenida la emisión de la 
línea principal y de las líneas satélites de cada una dp las transiciones. Al 
hacer un promedio con la tarea SQASH de los canales que contienen la emi­
sión de la línea principal de cada transición , fue posible hacer un mapa de 
contornos (usando la tarea KNTR) de cada uno para ver en qué regiones la 
emisión era más fuerte. 

3.2 .2 Resultados de la reducción 

Se muestra la emisión 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 máseres dadas en la tabla 3.1. 
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RIGHT ASCENSION (12000) 

Con! peak. flux = 2.9737E·02 JYIBEAM 
Levs = 5.400E-03 * (-4,2, 2.500,3,3.500, 4,4.500, 
5,5.500,6) 

Figura 3.1: Mapa de contornos de la emisión de la línea principal de la 
transición (1,1). (Las estrellas representan máseres de agua, los hexágonos 
metanol, y la caja, triángulos, diamante, y cruz son máseres hidróxilo. El tamaño 
usado aquí para los máseres de agua es el triple de la incertidumbre posicional.) 
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Figura 3.2: Mapa de contornos de la emisión de la línea principal de la 
transición (2 ,2). (Los símbolos aquí representan los mismos objetos que en la 
figura 3.1) 
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En las figuras 3.1 y 3.21a elipse indica la posición de la fuente G5.89-0.39, 
mientras que las estrellas representan los máseres de agua, los hexágonos in­
dican la posición de los máseres de metanol, y la caja, los triángulos, el 
diamante y la cruz corresponden a los máseres de hidróxilo con frecuencia en 
orden ascendente. 
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Al comparar las figuras 3.1 y 3.2, vemos que la emisión de la línea (1,1) 
es mayor que la de la línea (2 ,2), por lo que resulta conveniente buscar las 
regiones en las que se tenga fuerte emisión de la línea (2,2) y luego comparar 
con las mismas posiciones pero en el mapa de la línea (1,1) . Si se escogieran 
los lugares donde se tiene mayor emisión de (1,1) , es muy probable que no 
encontremos emisión de (2 ,2) y entonces no seremos capaces de hallar las 
condiciones físicas en dichos lugares. 

Tabla 3.3: Coordenadas de los pixeles pico. 

Posición Coordenadas (J2000) 
a(h m S) (w ") 

A 18 00 30.601 -24 03 57.30 
B 180030.834 -240403.30 
C 180030.396 -240408.50 
D 18 00 30.221 -24 04 06 .50 
E 180029.812 -240346.10 

Se encontraron cinco posiciones -o pixeles pico- (yer tabla 3.3) alrededor 
de la fuente en donde se tiene fuerte emisión de la línea (2,2). Estos pixeles 
pico están señalados en los mapas de contornos 3.1 y 3.2 con las letras A, B, 
C, D y E. Se hicieron espectros alrededor de dichas posiciones tanto para la 
línea (2,2) como para la (1 ,1) , los cuales se muestran en la figura 3.3. 

Por desgracia, sólo dos de las cinco posiciones, a saber C y D, tienen 
máseres a sus alrededores: la C se encuentra cercana a un máser de agua 
mientras que la D está cerca de máseres de agua y también hidróxilo. En 
otras regiones resultó que la señal a ruido era muy baja por lo que resultó 
poco práctico obtener espectros en esas posiciones. 
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Transicion (1,1), posicion A Transicion (1 ,1). posicion 8 Trtu\$icion 0 ,1) , posicion e 

Transicion (2 ,2) , posicion A Transicion (2,2), posicion B Transicion (2 .2), posícion e 

T ransicion (1 ,1). posicion D Transicion (1.1). posicion E 

Transicion (2,2), posicion D Transicion (2,2), posicion E 

Figura 3.3: Espectros de las líneas (1,1) y (2,2) alrededor de los pixeles A, 
B, e, D, y E. 
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Los espectros de la transición de inversión (1,1) ponen en evidencia el 
comportamiento anómalo de la línea satélite exterior. Dicho comportamien-
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to se conoce desde 1977 y ha resu ltado ser bastante común en la emisión de 
:\H3 de nubes cali entes . Desviaciones respecto al equilibrio termodinámico 
local debido a la absorción select iva producen las anomalías observadas. En 
algunas fuentes, las líneas satélites interiores muestran intensidades anómalas 
muy débiles, pero en general la anomalía suele manifestarse fuertemente en 
las líneas satélites exteriores. La explicación 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 capítulo 2, fue posible hallar los parámetros físicos 
del gas molecular alrededor de la región G5.89-0.89, mismos que muestro en 
la tabla 3.5. 
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Figura 3.4: Ajuste del espectro de la transición (1,1) alrededor del pixel A. 
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Figura 3.5: Ajuste del espectro de la transición (2 ,2) alrededor del pixel A. 
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Figura 3.6: Ajuste del espectro de la transición (1,1) alrededor del pixel B. 
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Figura 3.7: Ajuste del espectro de la transición (2,2) alrededor del pixel B. 
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Figura 3.8: Ajuste del espectro de la transición (1,1) alrededor del pixel C. 
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Figura 3.9: Ajuste del espectro de la transición (2,2) alrededor del pixel C . 
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Figura 3.10: Ajuste del espectro de la transición (1,1) alrededor del pixel 
D. 
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Figura 3.11: Ajuste del espectro de la transición (2,2) alrededor del pixel 
D. 
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Figura 3.12: Ajuste del espectro de la transición (1 ,1) alrededor del pixel 
E. 
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Figura 3.13: Ajuste del espectro de la transición (2,2) alrededor del pixel 
E. 
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Tabla 3.4: Parámetros de las líneas derivados de los ajust.es a los espectros 
de amoniaco. 

Transición Posn. Línea Intensidad VLSR FWHP 
(mJy) (km S-l) (km S-l) 

'(1,1) A s. i.i 7.94 ± 4.60 2.12 ± 0.65 3.67 ± 1.02 
p 21.20 ± 6.22 9.00 ± 0.24 5.48 ± 0.86 

s.i.d. 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 

.. 
10.95 ± 5.36 1.08 ± 0.19 1.40 ± 0.33 S.1.l 

P 22.01 ± 4.72 8.85 ± 0.14 2.78 ± 0.32 
s.i.d. 8.32 ± 4.24 16.99 ± 0.54 5.30 ± 1.57 

(2 ,2) p 23.98 ± 3.98 8.86 ± 0.15 3.85 ± 0.33 
(1,1 ) e S.i.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 
s.i.d. 16.36 ± 7.07 14.95 ± 0.25 2.67 ± 0.63 

(2 ,2) p 36.04 ± 5.47 7.59 ± 0.08 2.42 ± 0.20 
(1,1 ) D s.i.i 14.36 ± 6.61 0.72 ± 0.33 2.91 ± 0.77 

p 27.66 ± 6.22 7.61 ± 0.13 3.32 ± 0.44 
s.i.d. 15.92 ± 5.94 14.61 ± 0.18 1.97 ± 0.38 

(2,2) p 27.00 ± 3.13 7.28 ± 0.08 3.34 ± 0.21 
(1,1) E s.i.i 17.96 ± 1l.23 3.97 ± 0.10 0.10 ± 0.38 

p 29.99 ± 6.64 11.68 ± 0.07 1.31 ± 0.15 
s.i .d. 15.39 ± 9.23 19.25 ± 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 : Parámetros físicos del gas molecular. 

Posición T(l,l;p) T ex T rot N(NH 3 ) 

(K) (K) (cm- 2) 

A 1.88 27.7 42.5 2.09 X1016 

B 1.45 31.4 35.3 8.52 x10 l5 

e 1.57 53.1 30.4 1.05 X1016 

D 2.47 33.0 32.2 1.76 X1016 

E 2.58 35.2 30.1 7.61 X1015 

3.4 Parámetros físicos del gas 

De la tabla 3.5 puede verse que en todas las posiciones se encuentra gas 
de opacidad intermedia (T '" 1), tibio (T '" 30 - 40 K), Y de alta densidad 
columnar ( N(NH 3 ) '" 1016 cm-2). Típicamente la densidad columnar de 
hidrógeno es ocho órdenes de magnitud mayor que la de amoniaco, lo cual 
indica valores del orden de 1024 cm- 2 para el hidrógeno, siendo esto común 
en regiones de formación de estrellas masivas. 

No existe un patrón claro en los valores de T, Tex , Trot , o N(NH3 ) según 
la presencia o la ausencia de máseres. El aspecto más relevante de la tabla 
3.5 es que el valor más alto de T ex, de 53.1 K, se encuentra en la posición e, 
que es la posición más cercana a un máser de agua. 

3.5 Comparación de resultados 

Las condiciones físicas que dan origen a cada una de las especies máser 
cuyas posiciones encontramos reportadas en la literatura se listan en la tabla 
3.6. La segunda columna contiene valores típicos para la temperatura del 
medio gaseoso donde se encuentra el máser. En la tercer columna encon­
tramos la densidad típica del gas responsable del mecanismo colisional que 
enciende al máser. 



3.5 Comparación de resultados 

Tabla 3.6: Condiciones físicas para la em isión máser de las especies encon­
tradas al rededor de G5 .S9. 

Especie Tg n Ref. 
Máser (K) (cm-3 ) 

H20 22 GHz rv 400 :s 1010 a 
OH 1612 MHz > 100 > 106 b 
OH 1665 MHz < 125 104 _ 108.3 b 
OH 1720 MHz 25-200 103 - 105 b, c 
OH 6035 MHz < 70 108.5 b 
CH30H 44 GHz ;:: 50 104 - 107 d 

Referencias: (a) Elitzur et al. (1989); (b) Cragg et al. (2002); 

(e) Elitzur (1976); (d) Mehringer y Menten (1997); Zeng y Lou (1990) 
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Los valores dados en la tabla 3.6 son típicos, sin embargo estos pueden 
variar según el valor de la abundancia de la especie molecular con respec­
to a la componente más abundante en el medio, esto se debe a que dicho 
parámetro afecta los rangos de temperatura y densidad donde se encuentra 
el máser. 

Debe quedar claro que los valores de la tabla 3.6 provienen de mode­
los que dependen de otros factores, además de las abundancias, tales como 
coeficientes colisionales y tasas de excitación/desexcitación radiativa. Clara­
mente hay un rango de valores de temperatura, densidad, abundancia, etc. 
que puede provocar emisión máser. 

Puede verse de la tabla 3.6 que los máseres que requieren de la más alta 
temperatura para excitarse son los de agua, con una temperatura mínima de 
400 K. Esto es consistente con los resultados de la tabla 3.5, que muestran 
la más alta temperatura en la posición C, que está más cerca del máser de 
agua. 



Capítulo 4 

Estudio de regiones de 
formación estelar en el 
infrarrojo. 

En las regiones de formación estelar el gas no se encuentra solo, sino que se 
halla mezclado con otra componente llamada polvo (constituido básicamente 
por granos de silicio o grafito, con tamaños típicos de 1 ¡.Lm). El polvo juega 
un importante papel desde la química y la termodinámica del gas, hasta la 
dinámica de la formación estelar. 

Para completar la visión que ya tenemos de las regiones de formación 
de estrellas masivas gracias a los estudios en radio, presento aquí una breve 
introducción al infrarrojo y su contribución 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 emisión 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 
radían la mayor parte de su energía en el IR. Por lo tanto, podemos estudiar 
los objetos más fríos del universo a través del infrarrojo, esto incluye por 
supuesto, las nubes moleculares. 
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Regiones densas de gas y polvo opacan la luz visible de objetos en su 
interior tales como las protoestrellas. La radiación 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 formación de estrellas masivas donde ya se han de­
tectado regiones Hu, las nubes moleculares ya han sido calentadas, pero aún 
puede hacerse un estudio del hidrógeno ionizado y del polvo que se encuentra 
mezclado con el gas. 

Los estudios en el IR han permitido la detección de estrellas muy jóvenes 
(posiblemente protoestrellas) que aún se encuentran embebidas en nubes de 
gas y 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. 

Además de la emisión en el continuo debida al polvo, en el infrarrojo se 
tiene una gran cantidad de transiciones vibracionales, rovibracionales, etc, 
que resultan ser muy útiles por ejemplo en el estudio de atmósferas estelares. 
También se tienen líneas de recombinación, como la serie Paschen en el átomo 
de hidrógeno, que sirve para el estudio de regiones HIl. 

4.1.1 Ventana del infrarrojo. 

La detección de la radiación infrarroja se ve limitada por la atmósfera te­
rrestre. El vapor de agua y el dióxido de carbono contenidos en la atmósfera 
absorben gran parte de las ondas electromagnéticas del IR provenientes del 
exterior, por lo que sólo 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 atmósfera. Aunado a lo anterior, está el hecho de 
que la radiación IR que proviene del exterior es opacada por la radiación IR 
de nuestra propia atmósfera que en muchas ocasiones resulta ser más fuerte. 

Debido a la opacidad de la atmósfera, la región de 20 a 1000 ¡.Lm resulta 
inobservable desde observatorios en la Tierra, mientras que de 1 a 20 ¡.Lm la 
atmósfera se comporta como un medio inhomogéneo y variable por lo que 
la observación de radiación IR es posible desde la superficie terrestre pero 
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sólo 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 transmisión de 80% o mayor pueden observarse desde la 
superficie de la Tierra. Otros rangos, por ejemplo de 5 a 7 micras, son 
prácticamente opacos, debido a la absorción de estas longitudes de onda 
por moléculas que se encuentran en la atmósfera. 

Detección de fotones IR. 

Para detectar la radiación IR, los astrónomos se han valido del desarrollo 
de detectores infrarrojos, filtros y tecnología criogénica. 

En el infrarrojo se utilizan dos tipos de detectores, a saber los fotode­
tectores y los detectores de energía. Los foto detectores están hechos a base 
de fotoconductores en los que la energía de un fotón inciQ-ente es usada para 
excitar un electrón a la banda de conducción generando así una corriente. En 
los detectores de energía (llamados también detectores térmicos) la energía 
del fotón incidente es convertida en energía de agitación térmica ya sea de 
una red cristalina o de un gas de electrones. 

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

Pero cambiar la temperatura de un material es más lento que generar una 
corriente eléctrica, y por ello resulta más práctico el uso de foto detectores 
que de detectores de energía. Además, la creación de imágenes de IR resulta 
más factible con el uso de fotodetectores que con los detectores de energía 
pues estos últimos darían imágenes de unos pocos pixeles, lo cual resulta 
ineficiente (considerando que buenas imágenes se consiguen con arreglos de 
512x512 pixeles, o de 1024x1024, etc.). 

División del IR. 

Por convención, se ha dividido al infrarrojo en tres regiones principales: 
cercano, mediano y lejano infrarrojo. La división se ha hecho en base al tipo 
de tecnología 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 micrómetro las 
observaciones se realizan de manera similar a como se realizan en el óptico 
y entonces es posible el uso de fotografías y cámaras CCD. Las bandas más 
utilizadas del cercano infrarrojo se llaman J, H, K Y L con longitudes de 
onda de 1.22, 1.65, 2.18 ¡.tm y 3.5¡.tm, respectivamente. Estas bandas tam­
bién incluyen varias líneas espectrales importantes de hidrógeno de las series 
Paschen y Brackett. Como la radiación del cercano infrarrojo corresponde a 
procesos relativamente energéticos (es decir, material no tan frío), 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
tección del mediano IR es posible desde la superficie de la Tierra cuando se 
observa en una ventana con alta transmisión (ver figura 4.1). Las bandas 
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principales son llamadas M , N, Y Q, con longitudes de onda de 4.7, 10.5, Y 
20.1 ¡.Lm, respectivamente. Dado que la emisión de cuerpo negro con picos 
alrededor de 10 a 20 ¡.Lm corresponde a temperaturas del orden de 100 K, 
estas bandas sirven para observar material circunestelar caliente, más 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 astrónomos se han valido de globos, aviones 
y satélites (ver siguiente apartado). La radiación de cuerpo negro con picos 
en este rango corresponde a temperaturas del orden de 10 K, así que esta 
emisión es un buen trazador de material relativamente frío. Como el lejano 
infrarrojo tiene longitudes de onda del orden de cien veces mayores a las 
del cercano infrarrojo, para alcanzar la misma resolución angular requiere de 
telescopios cien veces más grandes. Esto no es factible , así que típicamente 
las observaciones en el lejano infrarrojo tienen una resolución angular muy 
pobre. 

Principales observatorios. 

La mayor parte de la radiación IR es bloqueada por la atmósfera, y debido 
a que a medida que se gana altura el espesor de la atmósfera disminuye, se 
han utilizado instrumentos a bordo de cohetes, globos aerostáticos, 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, logró 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 resolución espacial de IRAS. Luego, 
el MSX (Midcourse Space Experiment) lanzado en 1996 y con cobertura en 
el mediano infrarrojo, logra una resolución angular mucho mayor que la de 
IRAS. y así podemos seguir mencionando otros satélites como IRIS (Infra­
red Imaging Surveyor) y Spitzer Space Telescope, que han producido una 
explosión 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 están constituidas principalmente de gas, mismo que se halla mez­
clado con pequeñas componentes de material en estado sólido llamado polvo. 
El polvo resulta ser un muy buen absorbedor de luz óptica y ultravioleta. 
Se estima que alrededor del 30% o más 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 más notorio en el visible que en el infrarrojo. Típicamente la 
extinción en el infrarrojo cercano es la décima parte de la extinción en el 
óptico. Esto suele ser sumamente im~rtante en las regiones de formación 
estelar donde la extinción en el visible (Av) 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 está compuesto de silicatos y grafito, y dentro de las nubes 
moleculares frías se le encuentra con una cubierta de hielo sucio que consiste 
de moléculas como H20, NH3 y CH30H. En las regiones de formación estelar, 
este manto de hielo sucio se sublimará 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 químicas 
en la nube, que a su vez resulta en una química más rica. Es por esto que 
a veces la molécula de amoniaco resulta ser tan abundante en los núcleos 
moleculares calientes. 

4.3 Estudios en IR de la región G5.89 - 0.39. 

En la figura 4.2 se muestra un espectro de la región G5.89-0.39 en el 
infrarrojo mediano a lejano, obtenido con el espectrómetro 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 única tem-
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Figura 4.2: Emisión continua del polvo en la región 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 gráfica. 

peratura, sino en un intervalo de temperaturas muy próximas 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 
emisión térmica del polvo, pero sólo el pedazo que corresponde a la parte 
creciente de una planckiana. 

Con información para un rango más amplio de logitudes de onda, po­
dríamos ver a qué longitud de onda se tiene el máximo de emisión y por 
lo tanto, podríamos obtener una temperatura promedio del polvo alrededor 
de la región G5.89-0.39. Tal información se encuentra en la figura 4.3 que 
muestra un modelo para el espectro de la envolvente de polvo alrededor de 
G5 .89-0.39 desarrollado por Churchwell et al. (1990) . La figura 4.3 (a) , 
muestra el espectro calculado para el polvo, superpuesto sobre símbolos que 
representan las densidades de flujo observadas. En la figura 4.3 (b) se mues­
tra un promedio de la temperatura del polvo como función de la distancia 
a la estrella central que supone el modelo para G5.89-0.39, de acuerdo al 
tamaño y composición de los granos. En la figura 4.3 (c) se muestra la profun-
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didad óptica típica como función de la frecuencia. Estos son los resultados 
del tercero de 9 modelos, entre los que se variaron parámetros tales como 
distribución de densidad y propiedades de los granos de polvo. El modelo 
ajusta satisfactoriamente con la distribución de la densidad de flujo observa­
da en el IR, en el rango de 1 mm a 1 J..l.m. Temperaturas del polvo corren de 
25 -K hasta 1300 K. Por arriba de 1300 K el polvo se destruye por sublimación. 

Un problema de este modelo es que está basado en datos obtenidos a 
relativamente baja resolución angular. En particular, el pico del espectro 
viene de 60 a 100 micrones, donde los datos son de IRAS, con una resolu­
ción angular de 1-2'. Los datos de ISO, en contraste, tienen una resolución 
angular casi 100 veces mejor. La baja resolución angular de IRAS resulta 
en la integración de la emisión de regiones distintas. Es decir, el polvo a 
distintas temperaturas contribuye a la emisión captada por el satélite, y no 
se pueden distinguir las zonas con polvo más caliente o más frío. El problema 
de la resolución angular es notorio en las imágenes 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 
resolución de IRAS no se puede diferenciar estructura interna de la fuente; 
mientras que a la resolución de MSX, que es por mucho más alta a la de 
IRAS (parecida a la de ISO) se pueden ver detalles y estructuras impresio­
nantes. Todo el detalle de estas estructuras está 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 imágenes de alta resolución . 
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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) 

73 



74 Estudio de regiones de formación estelar en el infrarrojo. 

IRAS 12J.lm IRAS 25J.lm 

IRAS 60J.lm IRAS lOOJ.lm 

Figura 4.4: Imágenes 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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MSX Banda-A 8.38¡..tm MSX Banda-C 12.13 ¡..tm 

MSXBanda-D 14.65¡..tm MSXBanda-E 21.3¡..tm 

Figura 4.5: Imágenes 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 
G5.89-0.39. La emisión en la banda L se muestra en rojo, la emisión en 
K verde y la emisor en H en azul (Feldt et al., 2003) . 

La figura 4.6 es una imagen de la emisión combinada en las bandas H, L 
Y K de la región G5.89- 0.39 tomada de Feldt et al. (2003) . Tan alta reso­
lución (con pixel es de 27 milisegundos de arco) es alcanzable solamente con 
sistemas de óptica adaptativa. En la imagen puede verse la estrella central 
que provoca la ionización de la región HnUC en G5.89- 0.39. La supuesta 
estrella excitadora, de tipo espectral 05 o más temprano, se encuentra en la 
posición (O" , O' , ). En la imagen no se muestra una cavidad central vacía, 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 emisión en el cercano infrarrojo. 



Capítulo 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 así, qué significan los 
resultados; de no ser así, por qué no, y plantear cómo 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 sí se lograron las metas del proyecto. Esto, en el 
sentido de que hice los espectros de la emisión de amoniaco a partir de los 
cuales estimé los parámetros físicos del gas, mismos que comparé con los va­
lores esperados para producir emisión máser de varias especies. 

Viéndolo de manera global, no se lograron las metas. Esto, en el sentido 
de que el método que utilicé no resultó particularmente eficaz para trazar las 
propiedades físicas en las zonas de emisión máser. 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 crítica de estas transiciones de in­
versión del amoniaco es del orden de 104 cm- 3

. Además, el amoniaco ha sido 
el caballo de batalla de los estudios de núcleos moleculares calientes, cuyas 
densidades son del orden de 107 cm-3. Como se espera gas molecular denso 
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en las zonas con emisión máser, se requiere de un trazador de relativamente 
alta densidad , como lo es el amoniaco. 

La selección de las transiciones (1,1) y (2 ,2) resultaba más práctica y con­
veniente que la selección, por ejemplo, de las transiciones (3,3) y (4,4) . Esto 
porque se espera que las líneas (1,1) y (2,2) presenten emisión más extendida 
(debido a que requieren de energías de excitación más pequeñas) abarcando 
así una región más grande alrededor de la región Hu, y por lo tanto, incluyen­
do mayor número de máseres. Resultaba también conveniente pues es más 
fácil encontrar datos de las líneas (1,1) y (2,2) dentro de la base de datos del 
VLA. 

Es de sorprenderse que aún las líneas de (1,1) y (2,2) de relativamente 
baja excitación, no presentaron emisión en algunas áreas que sí presentan 
emisión máser. Sobre todo los máseres de metanol a 44 GHz que quedaron 
relativamente lejos de la emisión de amoniaco. Para excitar este máser se re·­
quiere de temperaturas del orden de 50 K y densidades mayores a 104 cm-3 , 

valores no muy diferentes a los que se encontraron en las posiciones A-E, 
así que es sorprendente que no hallara emisión de amoniaco también en las 
posiciones de los máseres de metano\. Sin embargo, observaciones hechas 
con menor resolución angular de las líneas (2,2) y (3,3) del amoniaco con el 
VLA (Gomez et al., 1991) sugieren la presencia de emisión en la zona de los 
máseres de metano\. Por lo tanto, se requiere realizar observaciones adicio­
nales de alta sensitividad que permitan aclarar esta situación. 

Esperaba que los datos analizados en esta tesis confirmaran por un lado 
las condiciones físicas predichas por los modelos de emisión máser en cada 
especie, y por otro lado, permitieran identificar diferencias en las condicio­
nes físicas que corresponden a máseres de distintas especies (por medio de 
temperatura, densidad, nivel de turbulencia, etc.). El hecho de no encon­
trar patrones en los parámetros obtenidos (tablas 3.4 y 3.5) puede indicar 
que no existen diferencias significativas entre las zonas. Alternativamente, 
podría ser nada más un efecto estadístico, dado que solamente he analizado 
los datos de una región . 
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5.2 Trabajo Futuro 

Se sugieren algunas extensiones al trabajo aquí presentado, incluyendo 
estudios de más fuentes, el uso de otros trazadores moleculares, y otros tra­
zadores físicos. 

En este punto lo que resulta más obvio es buscar otras regiones de forma­
ción de estrellas masivas que presenten mejores condiciones para esta clase 
de estudio. Por ejemplo, regiones donde la separación entre máseres de agua 
e hidróxilo sea más notoria, o regiones donde los máseres de metanol se en­
cuentren más cercanos a los otros máseres. Considerar máseres a 6.7 y 12.2 
GHz en metanol es aconsejable, dado que se piensa que los máseres de meta­
nol tipo II están asociados a regiones HII. Por desgracia, relativamente pocos 
máseres 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 opción es la búsqueda de fuentes con emisión en amoniaco 
más fuerte y extendida. 

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

Por último, pueden considerarse trazadores distintos a líneas moleculares. 
Ejemplos de esto serían líneas espectrales en el mediano y cercano infrarrojo. 
Las imágenes de MSX en la figura 4.4, por ejemplo, muestran emisión en una 
zona mucho más extendida que la de amoniaco. Concretamente, la banda-A 
del MSX, a 8.38 micrones, es dominada por emisión de los PAH' s (hidrocar­
bono aromático policíclico), cuyas transiciones en el infrarrojo podrían ser 
utilizadas para obtener parámetros físicos del gas. 

s .... 
R 



Apéndi.ce A 

Determinación de la densidad 
volumétrica de H2 

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

Sean n+ la densidad volumétrica de moléculas de NH3 en el nivel de pa­
ridad +, y n_ la densidad volumétrica de moléculas de NH3 en el nivel de 
paridad - . 

Las desexcitaciones (transiciones + ---+ -) pueden darse por emisión es­
pontánea , emisión estimulada y por colisiones con hidrógeno molecular. La 
emisión espontánea depende de la densidad de partículas que están en el nivel 
de mayor energía, n+, Y de la probabilidad de que se de la transición hacia 
un estado de menor energía por unidad de tiempo, A±. Dado que la emisión 
estimulada se da debido a la existencia de un fotón incidente, ésta dependerá 
tanto de n+ y la probabilidad de la transición por unidad de tiempo, B±, 
así corno de la intensidad de la radiación disponible que provea de fotones al 
medio, la cual en la aproximación de Rayleigh-Jeans viene dada por 

(A .A.l) 
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Por último, en colisiones con otras partículas, las poblaciones de los nive­
les de inversión en un estado metaestable de amoniaco pueden ganar o perder 
energía, y así excitarse o desexcitarse. Como las partículas colisionantes son 
normalmente las más abundantes en el medio, podemos considerar que es­
tas partículas son moléculas de hidrógeno. La transición de inversión debida 
a colisiones depende entonces del coeficiente de desexcitación colisional 'Y±, 
relacionado con la probabilidad por unidad de tiempo de que ocurra la tran­
sición, y de la densidad de partículas que colisionan, esto es n(H2 ) y n+. 

Por otro lado, las excitaciones (transiciones - -t +) pueden darse por 
absorción o por colisiones con hidrógeno molecular. La absorción depende 
de la densidad de partículas que están en el nivel de menor energía, n_, de 
la intensidad del campo de radiación Iv que es fuente de fotones susceptibles 
de ser absorbidos, y de la probabilidad de transición por unidad de tiempo 
B'f' La transición de inversión debida a colisiones que le ceden energía al 
amoniaco, depende de la densidad de partículas que colisionan, n(H2 ) y n_, 
así como del coeficiente de excitación colisional 'Y'f relacionado con la proba­
bilidad por unidad de tiempo de que ocurra la transición. 

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

n_ nv 
- = ekTex 

n+ 
(A.A.2) 

-nv 
'Y'f = 'Y± e kTc (A.A.3) 

y 

(A.A.4) 

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

T _ hv/k 
.J( ) - ehvjkT _ 1 

ehvjkT = .J(T) 
hv/k + .J(T) 

(A.A.5) 
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En el tratam iento siguiente simplificaré mi notación , y tomaré J(T.) = 
J. y n = n(H2 ) . 

En equi librio se tiene que el número de excitaciones es igual al número 
de desexcitaciones , por lo tanto 

haciendo unos despejes y utilizando las ecuaciones A.A.l , A.A.3 Y A.A.4 
tenemos 

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

hvjk + Jex 
Jex 
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entonces 

hv/k 
Jex 

Determinación de la densidad volumétrica de H 2 

A± (1 + tJ¡) + n'Y± -1 

A± UJ J¡ +n'Y± (~) 
A± (1 + tJ¡) + n'Y± - A± (t) J¡ - n'Y± (~) 

A± C~J J¡ + n'Y± (~) 
A± + n'Y± (1 -~) 

A± (tv) J¡ + n'Y± (~ ) 
A + n'" (hV j k+:Jc-:Jc ) 

± ¡± hvjk+:Jc 

A± UJ J¡ + n'Y± (~) 
A± ~ 

W(± + hvjk+:Jc 

A± ( 1 ) J ~ 
W(± hv jk ¡ + hvjk+:Jc 

1 

Jex 

~+_1_ 
n')'± 1+h3¡;; 

( :')'~) J¡+~ 
hv/k 

( :')'~) J¡+~ 
'7 hv/k 

J ex = --A-:-±---l---'''-'-''--

n')'± + 1+~ hv/k 

multiplicando por ~ (1+~) 1+ hv/k 
tenemos 



1 + ~ [1 + ~] = Je + (:-y~ ) [1 + ~] J 
n,± hvlk Jex J ex hvlk J 

J e -1 
Jex 
Je - Jex 

Jex 

~ ~[k~+~k~~~-~~l=~-k 
n,± JexT Jex 

( hV) (Je - Jex) ( 1 ) 
k Jex - J¡ h; + Je 

( Je - Jex) ( ~ ) 
Jex - J¡ h; + Je 

(
Je - Jex) ( 1 ) 
Jex-J¡ 1+~ 
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Por lo tanto la expresión para la densidad volumétrica de hidrógeno mo-
lecular, n(H2 ), queda como . 



Apéndice B 

Observaciones interferométricas 
y reducción 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 interferómetros 
y el procesamiento de los datos para la futura formación de imágenes y su 
análisis. 

B.l Observaciones interferométricas 

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

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

Un radiointerferómetro se forma por dos o más 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 kilómetros , haciendo que la resolución angular sea del orden 
de la longitud de onda observada entre la máxima separación entre antenas 
(a la separación entre antenas se le llama línea de base, B). Las señales 
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 discusión detallada sobre las visibilidades, véase por 
ejemplo Rodríguez (1984). 

Para cada par de radiotelescopios la respuesta es la multiplicación de los 
voltajes medidos, esto da lugar a un patrón 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 patrón de interferencia (o patrón de sensitividad), ya sea de una ante­
na o de un interferómetro, está relacionado con lo que llamamos resolución 
angular, que es la capacidad de distinguir radiación proveniente de un ángulo 
sólido (o cono) en el cielo. Resulta que si la radiación captada por las an­
tenas proviene de un punto que se halle sobre el eje de simetría de estas, se 
tiene que todos los rayos interfieren constructivamente. En cambio si los ra­
yos de la fuente están desplazados cierto ángulo respecto del eje de simetría, 
tendremos zonas donde la interferencia es destructiva (y se les llama lóbulos 
secundarios) y una especie de cono central donde la interferencia es construc­
tiva (llamado haz principal o haz sintetizado según si se observa con una sóla 
antena o con un interferómetro, respectivamente). Tanto el haz principal 
como el haz sintetizado dan cuenta del tamaño de la estructura que puede 
resolverse con ellos, esto es, la resolución angular. La resolución angular de 
una antena de diámetro D, es la longitud de onda observada entre D, mien­
tras que para un interferómetro, la resolución angular es la longitud de onda 
observada entre la máxima separación entre antenas. Dicha estructura de 
lóbulos resulta en un patrón de interferencia donde tenemos distintos grados 
de sensitividad. La respuesta o sensitividad de las antenas decae a medida 
que nos alejamos de su eje de simetría. 

B.l.1 Very Large Array (VLA) 

El VLA es un arreglo de 28 antenas, pero como se les da mantenimiento 
de manera rotativa, siempre hayal menos una fuera de funcionamiento. La 
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combinación por pares de las 27 antenas produce (27)P6) = 351 visibili­
dades distintas en cada corrida. Como los intervalos de integración típicos 
son tan sólo 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 diámetro 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 separación entre ellas y por lo tanto la resolución del interferómetro. 
Se tienen 4 configuraciones básicas llamadas A, B, C, y D siendo D la más 
compacta y A la más extendida. Además se tienen algunas configuraciones 
híbridas llamadas BnA, CnB y DnC, en donde los brazos sureste y suroeste 
se han movido ya hacia la próxima configuración, mientras que el brazo norte 
continúa en una configuración más extendida. En la configuración A se tiene 
una máxima separación 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 más pequeñas la configuración 
A es la ideal (pues aquí se tienen líneas de base más grandes y por lo tanto 
un ángulo de resolución más pequeño) , mientras que para estructuras más 
extensas, basta con la configuración D. 

Las antenas están permanentemente equipadas con siete receptores (que 
manejan distintas bandas de frecuencia), además se tiene un sistema llamado 
"4-band", o bien de 74 MHz, pero que no está 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 están centrados y la máxima 
resolución que alcanzan, esto es, en la configuración A. Los valores fueron 
obtenidos de la página http://www.vla.nrao.edu. 

El VLA es capaz de procesar 5 diferentes programas de observación 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 resolución angular que se tiene para cada objeto, y generalmente 
los usuarios del VLA prefieren dedicar el interferómetro en su totalidad a la 
observación de una sóla fuente . 
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Tabla B.l: Receptores disponibles para el VLA. 

Receptor llv A central Máx. 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 
e 4.5 - 5.0 6 0.4 
X 8.0 - 8.8 3.6 0.24 
U 14.4 - 15.4 2 0.14 
K 22 - 24 1.3 0.08 
Q 40 - 50 0.7 0.05 

B.2 Reducción de datos 

Debido a que la señal proveniente de una fuente es sometida a una graf.l 
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 atmósfera terrestre y el efecto de la electrónica 
de los instrumentos con las que las señales han sido colectadas y grabadas. 
Es por ello que los datos requieren ser editados y calibrados para su posterior 
análisis. 

B.2.1 Astronomical Image Processing System (AIPS) 

AIPS es un sistema de procesamiento de imágenes astronómicas del Ob­
servatorio Nacional de Radio Astronomía de Estados Unidos (NRAO por sus 
siglas en inglés) útil para editar y calibrar datos interferométricos (prinCipal­
mente obtenidos con el VLA), así como para construir, desplegar y analizar 
imágenes 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 gráfica; además contiene "verbos"y "adverbios". Los verbos son 
utilerías semejantes a las tareas de AIPS, mientras que los adverbios son los 
parámetros de entrada tanto para tareas como para verbos. 

Toda radio observación se hace usando filtros electrónicos que pueden ser 
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sintonizados para amplificar un rango específico de frecuencias (o banda de 
frecuencia). Podemos dividir las bandas en intervalos más pequeños llama­
dos canales, o bien, combinar todo el rango en un solo canal. Esto da origen 
a dos modos básicos de observación , llamados de continuo y de línea espec­
tral. Al cargar en AIPS datos de observaciones hechas con el VLA, resultan 
dos archivos, uno de canal cero y otro de línea. Ambos archivos contienen 
datos de todas las fuentes observadas, sólo 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 línea contiene todos los canales sin promediar. 

En el proceso de calibración se tiene por objetivo recuperar la señal 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 teoría las an­
tenas en el interferómetro son iguales, pero las particularidades del sistema 
electrónico de cada una aunado a condiciones atmosféricas (por ejemplo una 
nube que cubra el campo de "visión" de una antena) resulta en un cambio 
en el voltaje que se mide en cada antena introduciendo así un factor de ruido 
tanto en la amplitud como en la fase de la señal. Buscamos entonces factores. 
de corrección para cada antena . . Para hallar las correcciones nos valemos de 
dos fuentes, a las que llamamos calibrador de flujo y calibrador de fase. 

Al observar la fuente de interés, ocurre que el flujo que medimos de la 
radiación que proviene de ella puede variar debido a cambios intrínsecos es 
la propia fuente y/o debido a cambios en nuestra atmósfera. Por otro la­
do, cada par de antenas puede estar midiendo diferente amplitud debido a 
efectos de su propia electrónica. Para solucionar estos problemas y averiguar 
cuál 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 interferómetro. 
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 interferómetro, 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. 

Reducción de datos con AIPS 

Existen ciertos pasos para la reducción y calibración de los datos interfe­
rométricos. Aún cuando estos pueden variar dadas las condiciones en que se 
observó, los siguientes pasos son generales: 

(1) Para cargar los datos en AIPS usamos la tarea FILLMj esto crea los 
archivos de línea y de canal cero. 

(2) Con la tarea L1STR desplegamos datos importantes acerca de cada scan 
que compone el programa de observación, tales como número de visi­
bilidades en cada fuente observada, tiempo de integración , frecuencia 
observada, etc. 

(3) Para ver la distribución de las antenas durante las observaciones usamos 
la tarea PRTAN. 

(4) Identificamos visibilidades dañadas usando la tarea UVPLT para su 
posterior edición con TVFLG, UVFLG, WIPER, etc. 

(5) Usando las frecuencias que aparecen en L1STR y coeficientes determina­
dos observacionalmente, la tarea SET JY calcula el flujo del calibrador 
de flujo en cada frecuencia en que fue observado. 

(6) Con la tarea CALlB se buscan los factores de corrección por antena de 
cada uno de los calibradores, y se escribe una tabla que contiene las 
soluciones. 

(7) Usamos L1STR en otra modalidad para verificar que las soluciones 
encontradas sean razonables. 

(8) Con la tarea GETJY calculamos el flujo del calibrador de fase con base 
en el flujo que SETJY calculó para el calibrador de flujo. 

(9) Con CLCAL se aplican la calibración a las fuentes de interés y las 
soluciones para el calibrador de fasej además se obtienen valores inter­
polados entre tiempos de observación. 
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(10) Usamos de nuevo LISTR pero ahora para ver los datos de los calibra­
dores con la calibración 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 así una idea de cómo estaba cada antena respecto al resto 
durante las observaciones. 

(11) Si es necesario regresamos a flaguear más datos. 

(12) 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 sóla fuente (la fuente de interés) 

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

(1) Usamos la tarea TACOP para copiar al archivo de línea las tablas de 
la calibración que hicimos en el archivo de canal cero. 

(2) Hacemos otra calibración pero ahora usando la tarea BPASS donde ya 
sólo estamos considerando los efectos de la electrónica de cada antena 
como función de la frecuencia. 

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

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

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

(6) Con UVLIN se resta la emisión del continuo de los datos de línea. 

(7) De nuevo se usa IMAGR para hacer un cubo limpio de los datos de 
línea 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 com-olución de ésta con el 
patrón de sensitividad de la antena o arreglo interferométrico. Dicha convo­
lución 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. 

Autocalibración con AIPS 

Otro aspecto a considerar es que cuando en una observación cambian las 
características de la atmósfera que atraviesa la radiación o hay problemas 
con la electrónica de una o varias antenas, se produce un corrimiento de fase 
en el voltaje medido por las antenas. Esto provoca que la señal proveniente 
de la fuente quede embarrada en el mapa. A esto le llamamos corrupción de 
fase , y no se elimina con la simple limpieza de los mapas, ya que no es un 
problema de deconvolución sino de calibración. La técnica más usada para 
minimizar la corrupción de fase es la autocalibración, que se aplica siempre 
y cuando la fuente a autocalibrar tenga una alta señal a ruido. Para unq 
explicación detallada de esta técnica ver Rodríguez (1984) . 

Si se requiere hacer autocalibración, entonces la reducción de los datos se 
realiza de manera un poco diferente a la que he descrito anteriormente. Si al 
llegar al punto 10 de la reducción en el continuo vemos que una buena parte 
de las fases lucen mal y esto no se corrige con una nueva edición de los datos, 
entonces es necesario autocalibrar la fuente, pues los calibradores no pueden 
usarse para calibrar la fases corruptas en escalas de tiempo más 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 número de componentes de la fuente que están 
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 
información. 

(b) Luego, la imagen modelo es aquella que sólo considera las com­
ponentes limpias. Para esto hay varios criterios, uno de ellos es 
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tomar solamente aquellas componentes limpias que tengan flujos 
positivos, y un uvrango que sólo tome datos a partir del flujo de 
la última componente limpia a considerar. Esto lo vemos con la 
tarea PRTCC. 

(2). Con el número de componentes y el uvrango determinado en el paso 
anterior, se corre la tarea CALlB para calibrar la fuente con ella misma. 

(3) Revisamos la calidad de la calibración con SNPLT usando la tabla SN 
que se creó en el paso anterior. 

(4) Aplicamos la tabla SN a la fuente usando CLCAL. 

(5) De aquí podemos continuar a partir del paso 10 de la reducción del 
continuo. Pero si lo creemos necesario, autocalibramos de nuevo hasta 
obtener la calidad deseada. 

(6) Una vez que estamos satisfechos y queremos hacer reducción en línea, 
procedemos a copiar al archivo .LINE las tablas CL y SN generadas 
hasta ahora para después continuar a partir del punto 2 de la reducción 
en línea. 
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